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Resumen

Las galaxias enanas son las mas pequefias y numerosas que se pueden encontrar en el Univer-
so. Sus masas relativamente pequefias hacen que su evolucién sea susceptible a efectos externos e
internos. Debido a esto, el estudio de galaxias enanas que se encuentran aisladas da la oportunidad
de aprender sobre los mecanismos internos que han afectado a sus propiedades sin preocuparse
sobre los efectos del entorno debido a interacciones con sistemas mucho mayores.
Este trabajo se centra en una de las galaxias enanas aisladas con alto contenido en gas del Grupo
Local, Aquarius, para poder determinar su cinemética interna y sus propiedades de metalicidad. El
proyecto se basa en datos espectroscopicos obtenidos con FORS2/VLT durante aproximadamente
15 horas de observaciones en el modo MXU. Como objetivo, se aprenderd a reducir los datos es-
pectroscopicos, extraer los espectros y derivar las velocidades y metalicidades para las estrellas de
Aquarius. Esto se usard para determinar las propiedades bdsicas, como la velocidad sistémica y la
dispersion de la componente estelar, asi como explorar la presencia de gradientes de metalicidad.
Se han encontrado velocidades heliocéntricas de entorno a —140 km/s para la mayoria de las
fuentes, lo que concuerda con resultados previos sobre Aquarius. Algunas estrellas presentan ve-
locidades distintas a lo esperado, lo que se debe a su pertenencia a la Via Lactea y estdn situadas en
la linea de visién de Aquarius. A partir de estas, se ha derivado la velocidad sistémica de Aquarius,
—138.9£0.9 km/s, descubriendo la presencia de rotacién en la componente estelar. Los resultados
indican que las estrellas estdn rotando en sentido opuesto al gas.
El estudio fotométrico de las fuentes se hizo comparando con un catidlogo donde se recoge infor-
macién de las estrellas hasta magnitud de aproximadamente 26 en la banda I. La mayoria de las
estrellas de este trabajo tienen magnitudes en I < 21.7, como se esperaba inicialmente al seleccio-
nar las fuentes.
Para derivar la metalicidad de las estrellas se ha calculado la anchura equivalente de las lineas
del triplete de calcio. Este método se ha utilizado para determinar la metalicidad en estrellas de
cumulos globulares y para estrellas gigantes rojas en sistemas mds grandes y complejos, como
galaxias. El triplete se localiza en torno a los 8500A y es un rasgo notable en los espectros de las
gigantes rojas. Es posible obtener una aproximacién precisa al valor de la metalicidad utilizando
espectros de resolucion baja-intermedia con este método. La metalicidad obtenida de la galaxia
es [Fle/H] = —1.56 dex con o/ = 0.19 dex. Simulaciones tedricas predicen que la rotacién
en una galaxia provocaria que la metalicidad de las estrellas fuese parecida a todos los radios.
Tras estudiar esta variacién de [F'e/H| con el radio galdctico se ha encontrado que no hay gra-
diente de metalicidad, lo que supone una prueba observacional para comprobar la veracidad de las
simulaciones.



Abstract

Dwarf galaxies are the smallest and most numerous galaxies found in the Universe. Their re-
latively small masses make their evolution susceptible both to internal and external effects. In this
respect, the study of dwarf galaxies found in isolation gives the opportunity to learn about the
internal mechanisms that have affected the properties of the galaxies, without concerns about en-
vironmental effects due to interactions with much larger systems.

This project focuses on one of the isolated gas-rich Local Group dwarf galaxies, Aquarius, in or-
der to determine its internal kinematics and metallicity properties. The project is based on 15h of
VLT/FORS?2 spectroscopic data in MXU mode. The objective will be learning how to reduce the
spectroscopic data, extract spectra and derive velocities and metallicities for the individual stars.
These will be used to determine basic properties such as the systemic velocity and dispersion of
the stellar component of the galaxy and explore the presence of metallicity gradients.

The total number of stellar sources in this project is 55, distributed along the galaxy. Most of them
correspond to red giant stars whose spectral features, such as the near-infrared calcium triplet lines,
are a good indicator of the metallicity. The reduction of the data was performed using software of
IRAF, Python and IDL. This project is an improvement respect to previous spectroscopic studies
of Aquarius, as we have approximately twice more targets to study. We have found heliocentric
velocities of about —140 km/s for most of the observed stellar sources, which is in agreement
with previous results obtained for this galaxy. We have found several stars with different velocities
from what was expected. This is due to the presence of stars belonging to the Milky Way in the
line of sight of Aquarius. Several shifts have been applied to the spectra in order to extract these
heliocentric velocities. They were due to several effects, as putting the spectra in the heliocentric
system, cross-correlate the spectra with a sky spectra to associate the wavelength accordingly and
correct the difference in the position of the center of the slit with respect to the position of the
center of the star. This have led to some quality checks, which have been done to the various shifts
in the determination of the individual velocities to see if all the corrections were done properly.
The photometric study of the sources was done by making a comparison with a previous catalo-
gue with photometric information of the stars of the galaxy down to magnitude 26 in the I band.
The catalogue used contained information about the magnitudes both in the V and I bands. The
magnitudes found for most of the stars in the I band < 21.7, which was expected when initially
the sources were selected for the observations.

To derive the systemic velocity for Aquarius, some criteria have been introduced in order to select
the stars of the sample which where indeed from the galaxy. This criteria was based on the values
of the individual velocities of the stars, its colors and its magnitudes. The initial 55 stars were
finally reduced to 44 possible members of the galaxy by applying an iterative method based on
the median absolute deviation of the distribution of heliocentric velocities. The systemic velocity
of the galaxy based on these 44 stars is —138.9 4= 0.9 km/s. It has been also noticed the presence
of rotation in the stellar component. Previous results showed the presence of rotation of the gas
around the minor axis of the galaxy, but none of them have seen rotation of the stars. According to
our results, the stars are counter-rotating respect to the gas, which may be possibly due to the fact
that the stars in this study are relatively old giant branch stars. Younger stars are still associated
to the gas of the galaxy because they have been formed recently there. However older stars are
been studied here, which are decoupled from the gas as they have been formed many years ago.
If any perturbation to the gas has occurred in a galaxy like this with really low velocity dispersion
(approximately 10 km/s), older stars would not be in principle highly affected. This result will
require of deeper and further investigation.

To derive the metallicity of the stars of Aquarius, we have determined the equivalent width of
the calcium triplet lines and using relations between the calcium triplet equivalent width and the



[Fe/H] abundance, determined in the literature. The lines are located around 8500A and are clear
features of the spectra of red giant stars. Due to this fact, it is possible to obtain an accurate
approximation of the value of the metallicity with low-intermediate resolution spectra, saving the
observational time that would be required for obtaining high resolution spectra. The value obtained
for the metallicity of Aquarius galaxy is [Fe/ H] = —1.56 dex with o, /g = 0.19 dex. This result
is compatible with previous results and also with the expected relation metallicity-luminosity for
a galaxy like this in the Local Group.

As Aquarius presents rotation both in gas and stars, the gas should be more or less uniformly
distributed along the galaxy. Theoretical simulations predict that this would produce that the me-
tallicity of the stars should be roughly equal at all radius. We have studied the variation of the
metallicity of the stars along the radius of the galaxy to see if there was a visible variation. No
metallicity gradient has been found, which gives some observational support to these theoreti-
cal predictions. Nevertheless, this simulations are still to be totally confirmed with the study of
metallicity gradients in others dwarf galaxies in the Local Group.



1. Introduccion

Las galaxias enanas son de gran interés en estudios sobre formacién y evolucién galactica y
estelar por ser las mas numerosas del Universo, lo que nos permite entender la manera en la que
mas comuinmente se generan y desarrollan la mayoria de los sistemas galacticos. Su estado actual
dependera de los procesos fisicos que han actuado sobre ellas a lo largo de su evolucion, incluido
el efecto de su entorno. El mejor campo para estudiarlas es dentro de nuestro propio Grupo Local
(LG), ya que la cercania nos permite analizar algunas de sus caracteristicas con gran detalle, como
es su cinemdtica interna, la evolucién quimica, la historia de formacién estelar y su contenido en
masa.

Dentro del LG nos encontramos una amplia variedad de galaxias enanas. Podrian estar afectadas
hasta cierto punto por la presencia de las dos galaxias mas grandes: Andrémeda (M31) y la Via
Lactea (MW). Estas interacciones que sufren en mayor o menor medida en distintos periodos de su
historia hace que su evolucién haya estado condicionada. Precisamente por esto es de gran utilidad
el estudio de galaxias enanas que estén mds o menos aisladas dentro del sistema, es decir, que se
encuentren lo suficientemente lejos de la influencia de M31 y la MW como para estar seguros de
que no han influido en su evolucién. Esto nos lleva a los limites del LG, donde es mds probable
encontrar este tipo de galaxias enanas.

Las galaxias enanas se dividen en varios tipos fundamentales dependiendo de la cantidad de gas
que contengan y de si estdn o no formando estrellas, pero la mayoria caen dentro de dos grupos:
las galaxias irregulares (dlrrs) y las galaxias esferoidales (dSphs).

= dSphs = Son galaxias enanas de tipo temprano sin contenido en gas, lo que hace que no
tengan formacién estelar. La dispersion de velocidad de las estrellas se puede usar para
determinar la masa de la galaxi?ﬂ debido a que la falta de gas solo permite el uso de la
componente estelar para este fin. Estdn a unas distancias tipicas de < 300kpc del centro
galdctico de M31 y la MW. Algiin ejemplo de este tipo de galaxias es Sextans o Sculptor.

= dIrrs = Son galaxias enanas de tipo tardio que tiene un alto contenido en gas, lo que hace
que hayan formado estrellas en distintas etapas y ratios a lo largo de su historia y atn lo estén
haciendo. Estdn a unas distancias tipicas de > 400kpc del centro galactico de las grandes
espirales del LG. La cinemaética de estos sistemas se ha estudiado mayoritariamente por el
movimiento del gas, el cual puede ser altamente influido por eventos como los procesos de
formacion estelar. Trabajos recientes han estudiado estos movimientos utilizando estrellas
evolucionadas de baja masa, como gigantes rojas (ej: Kirby et al., 2014 y 2017 [9] [10];
Leaman et al., 2009 y 2012 [11] [[12]). La mayor parte de la informacién de la metalicidad
proviene de estudios espectroscopicos de las regiones HII o de estrellas masivas. Algin
ejemplo de estas es Leo A o Sextante B.

Las dSph son galaxias muy cercanas, con lo que la mayoria de ellas pertenecientes al LG son ga-
laxias satélite de M31 o la MW. Sin embargo, las dIrr estin relativamente aisladas por la distancia
a la que se encuentran de las grandes galaxias espirales del LG. Esto se comprueba observacional-
mente con la relacién morfologia-densidad, que explica como se distribuyen las galaxias enanas
en el LG. Un modelo que intenta explicar observacionalmente como seria posible que las dlrrs
pudieran transformarse en dSphs es el de tidal stirring. Pretende explicar la transformacion de ga-
laxias enanas con rotacién en disco y una alta cantidad de gas en objetos esferoidales sin casi gas
mediante la perturbacién causada por una galaxia mayor. Esto puede ocurrir aproximadamente en
un rango de 300 kpc de distancia de M31 y la MW segtin indican las simulaciones dependiendo

ISe puede estudiar con ellas la materia oscura (materia que conforma aproximadamente el 27 % de toda la materia-
energia del Universo, y que solo interacciona gravitacionalmente con la materia ordinaria), dado que hay muy poca
materia luminosa que pueda contribuir al potencial gravitatorio de la galaxia.



de las propiedades orbitales de estas galaxias (Mayer et al., 2006 [16]).

Entre estos dos grupos existe un tipo de galaxias conocidas como las galaxias enanas de transicion
(dTs), que son aquellas que contienen gas HI, pero no estrellas muy jovenes (porque no tiene re-
giones HII ni estrellas supergigantes). Son galaxias con caracteristicas intermedias a los dos tipos
anteriores. Esto parece indicar que sus procesos evolutivos internos y externos vienen de una dlrr
transformandose en una dSph, con lo que las dTs serfan una transicion entre ambos estados (Tols-
toy, Hill & Tosi, 2009 [26]]). Las propiedades cinematicas y de metalicidad de las componentes
estelares de la mayoria de estas galaxias estdn mal estudiadas porque estdn entre las mds lejanas
del LG. Esto nos crea un cierto sesgo observacional, el modelo de evolucién no se puede compro-
bar si no hay estudios suficientes sobre todas las fases que se supone que siguen estas galaxias.
Por ello es interesante su estudio, para entender qué diferencias y parecidos presentan estas ga-
laxias con respecto a las dSphs, que ya han sido altamente estudiadas en cuanto a metalicidad y
cinemadtica (Tolstoy et al., 2006 [25])), su contenido en materia oscura (Battaglia et al., 2013 [J3]])
o la presencia de gradientes de velocidad (Battaglia et al., 2008 [2]]) (las dSphs cercanas a la MW
han sido altamente estudiadas en el LG debido a la facilidad de observacién al estar cercanas a
nosotros). Un ejemplo para estudiar este tipo de galaxias de transicion es Aquarius (o0 DDO210).
Aquarius es una galaxia de transicién que se encuentra aproximadamente a 1 Mpc de M31 y MW,
con lo que estd lo suficientemente aislada en el LG como para afirmar que es muy improbable que
haya tenido contacto en algiin momento con alguna de estas grandes galaxias espirales. Esto hace
de ella un objetivo interesante por haber evolucionado de una manera aislada, al contrario que la
mayoria de las galaxias del LG. Es un indicativo de que sus propios procesos internos son los que
han podido transformarla en una dT. No hay practicamente ningtin estudio de la cinematica de las
estrellas de esta galaxia si exceptuamos a Kirby et al. (2014,2017 [9] [10]), lo que seria relevante
para determinar las masas dindmicas y el ratio entre rotacion vs dispersion de Velocida(ﬂ

El objetivo de este trabajo es hacer estudios espectroscépicos de estrellas individuales de baja
masa de la galaxia de Aquarius para poder determinar sus velocidades sistémicas, la dispersién
de velocidad, la metalicidad, y la rotacion de la componente estelar. Asi es posible estudiar si la
teoria evolutiva propuesta indicada anteriormente se adecua a las medidas observacionales, o al
menos aportar nuevos datos para estas galaxias. Para esto se utilizara el estudio de las lineas del
triplete de calcio. Estas lineas se encuentran en el infrarrojo cercano entre 8500 y 8700 A. Nos dan
informacién sobre la velocidad y la metalicidad de la estrella. El método de utilizacion de estas
lineas de calcio para determinar las abundancias estelares [F'e/ H } se aplica sobre todo a estrellas
de la RGB, y ha sido aplicado con éxito en muchas ocasiones (ver por ejemplo Starkenburg et al.,
2010 [24] y referencias dentro).

1.1. Aquarius

La galaxia DDO210 o Aquarius es una galaxia enana de transicién que se encuentra en los
Iimites del Grupo Local aproximadamente a 1 Mpc de la MW y a 1.1 Mpc de M31. Fue descu-
bierta por van den Bergh (1959 [28]]) en la Palomar Sky Surve en los limites de magnitud para

*Bésicamente las galaxias se dividen en dos tipos, las que estdn dirigidas por la rotacién o las que se llevan por
dispersion. Las dirigidas por rotacién son aquellas para las que las estrellas rotarfan a las mismas velocidades conjun-
tamente, de forma el movimiento circular de estas en el disco es el responsable de la estabilidad de la galaxia. Por el
contrario, aquellas dirigidas por dispersion estdn formadas por estrellas con velocidades aleatoriamente distribuidas en
todo el sistema, dando un movimiento global practicamente nulo.

nH
abundancia de hierro e hidrégeno respectivamente en unidades de dtomos por unidad de volumen.
“Esta bisqueda se realizé durante los afios 50 con el telescopio Oschin-Schmidt en el Monte Palomar situado al sur
de California usando placas fotograficas.

*Se define la abundancia de hierro como [Fe/H] = log (%) — log (m) , donde nFe y ng son la
star Sun



esta bisqueda. Fue clasificada como una galaxia de transicién por Mateo (1998 [15])). Ha sido
confirmada su pertenencia al LG por varios investigadores desde que se empezé a estudiar (ver
por ejemplo, Tammann & Sandage 1977; van den Bergh 1979 [29])) y también en estudios mds re-
cientes basados en las estrellas de la rama de las gigantes rojas (por ejemplo, Lee et al. 1999 [13]];
McConnachie et al. 2005 [[17]). Las estrellas de Aquarius se resolvieron y estudiaron por primera
vez por Marconi et al. (1990 [14]), llegando a una magnitud limite en V de 23.5. Esta galaxia po-
see una alta cantidad de gas HI (Young et al., 2003 ) con una masa total de 4.1 x 106 M, cuya
forma parece indicar que se encuentra ligeramente desplazado de la posicién donde se encuentran
la mayorfa de las estrellas (McConnachie et al., 2006 [18])). Estudios fotométricos descubrieron
una historia continuada de formacion estelar (Cole et al., 2014 [5]]), aunque actualmente no hay
formacién. La época donde mayor tasa de formacion estelar tenia Aquarius fue entre hace 6 y 8
Gyr, y ha decaido durante los tltimos 2 Gyr (Cole et al., 2014 [5]]). Tiene una luminosidad de
My = —10.6, (Lee 1999 [13]) y es una de las que mayor cantidad de gas del LG posee entre las
galaxias enanas. Se pueden ver algunas de sus caracteristicas principales en la tabla[I]

’ Caracteristicas generales de Aquarius ‘
RA (hhmmss) DEC (ddmmss) 20" 46’ 51.8” -12° 50’ 53” (McConnachie et al., 2006)

Elipticidad 0.5 (Lee et al., 1999)
Angulo de posicién (grados) 98.7 £ 1.0 (McConnachie et al., 2006)
Distancia a la MW (kpc) 977 £ 45 (Cole et al., 2014)
My (Mg) 4.1 x 10% (McConnachie et al., 2006)
VI (kmys) —140 + 2.5 (lorio et al., 2017)
Ly (L) 1.7 4 0.2 x 10% (McConnachie et al., 2006)
Viys (km/s) —138.9 £ 1.0 (este trabajo)

Cuadro 1: Caracteristicas principales de DDO210.

Los primeros valores de metalicidad estelares para estrellas de la RGB fueron determinados
por Kirby et al. (2013 [8]) con 25 estrellas miembro, obteniendo que [Fe/H] = —1.44 dex, un
valor consistente con una galaxia de la luminosidad de Aquarius. De hecho ese estudio encontré
un rango de metalicidades tipico de galaxias enanas que han tenido una larga historia de formacién
estelar. El primer estudio de las estrellas de la rama horizontal (HB) y del red clump fue hecho por
McConnachie et al. (2006 [18]]). La dispersion de velocidad determinada para estrellas de la RGB
esdeog, =7 .Qf%:gkm /s (Kirby et al., 2014 [EI]). Enla ﬁgura se muestra la galaxia de Aquarius.

Figura 1: Imagen de Aquarius obtenida con el Hubble Space Telescope (crédito: A.Cole et al. 2014 ).



2. Observaciones y reduccion de datos

2.1. Instrumento, observaciones y catalogo fotométrico
2.1.1. Instrumento FORS2

Las observaciones con las que se ha realizado este trabajo han sido hechas con el instrumento
FORS2 (FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph), un espectrégrafo situado en uno de los
telescopios del Very Large Telescope(VLT) en el Observatorio de Paranal de 1a ESO (Chile). En
concreto, el instrumento esta situado en el foco Cassegrain de Antu (UT1) y posee multiples mo-
dos de observacién: imagen, espectroscopia multi-objeto, polarimetria y espectroscopia de rendija
larga. Hay un detalle del instrumento en la figura 2]

FORS2 contiene una CCD MIT con 2 partes de 2kx4k pixeles de tamaifio de 15x15um, espe-
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Figura 2: Detalle del instrumento FORS2. (FORS2 User Manual, 2014)

cialmente sensible en la parte roja del espectro hasta 1100 nm. En la parte superior de la figura
se puede situar la unidad de mdscaras intercambiables MXU (Mask Exchange Unit), las 19
rendijas intercambiables en la unidad de espectroscopia multi-objeto MOS (Multi-Object Spec-
troscopy), las rendijas y la méscara polarimétrica. A continuacidn se sitian los colimadores junto
a la electrénica y finalmente la zona donde se encuentran los filtros, la rueda de prismas de Wo-
Ilaston y los grismas disponibles, asi como la cimara.

Los datos han sido tomados entre Junio y Septiembre de 2013 en modo servicio utilizando el modo
de espectroscopia MXU dentro del programa ID 091.B-0331(B) (PI:G.Battaglia). Se ha hecho uso
del grisma 1028z junto al filtro OG590, que cubre un rango de longitud de onda entre 7730 y 9480
A (con 8600 A 1a longitud de onda central), con una dispersién de 0.42A por pixel, una resolucién
espectral R = A%\ = 2560, y la resolucidn estandar del detector MIT de FORS2, con binning de
2x2, que proporciona una escala de 0.25” por pixel (FORS2 User Manual, 2014). El tamaifio de las
rendijas utilizadas era 17 de ancho y 8” de largo (para algunas, este largo se rebajé a 6” por estar
las estrellas demasiado juntas y evitar asi que la luz de una entrase en la otra rendija).

2.1.2. Observaciones

Se han observado fuentes en Aquarius en un total de veinte exposiciones divididas en dos
apuntados a una misma zona con dos mdscaras distintas. En total el nimero de fuentes fue 55
estrellas para esta galaxia con una magnitud esperada de las fuentes mds débiles observadas de
I = 21.7. En la tabla 2] se puede ver un resumen de las observaciones, con la masa de aire media
durante todas las exposiciones, los tiempos de exposicion, el seeing de las observaciones y otras
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Mascara  N°chips N°expos Tiempo expos (s) Seeing () Masa de aire
Aquarius 0 2 10 3399.8588 0.8 1.1
Aquarius 1 2 10 3536.7011 1.1 1.1

Cuadro 2: Resumen de las observaciones. Datos referidos a una media total entre todas las exposiciones.

caracteristicas. En la figura 3| se muestra la distribuci6n espacial de las estrellas de nuestra muestra
dentro de la galaxia, asi como las estrellas de la muestra de Kirby et al (2017 [10]]) con las que se
ha hecho una comparacioén.
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Figura 3: Distribucion de las estrellas en la galaxia. En azul las estrellas estudiadas en este trabajo; los
circulos vacios con borde rojo las estrellas de la muestra de Kirby (2017 [10]); en amarillo las estrellas en
comun entre nuestra muestra y la de Kirby; la cruz indica la posicion central de Aquarius. Hacia arriba el
norte y a la izquierda el este. La elipse indica una aproximacién a la forma de la galaxia con centro en las
coordenadas de la galaxia, excentricidad y dngulo de posicién indicados en la tablam

2.1.3. Catalogo fotométrico

Para hacer un estudio completo de las estrellas serd necesario tener en cuenta la fotometria. Se
utilizard un catdlogo de estrellas realizado por McConnachie et al. (2006 [[18]) con datos tomados
por la Suprime-Camera del telescopio Subaru en las bandas V e I. De esta manera, es posible
averiguar cudl es la magnitud de las fuentes en las bandas indicadas, asi como los errores asociados
en la determinacién. Para este fin se comparardn las posiciones de las estrellas en nuestros datos
y en el catdlogo. Para que los datos estén en un sistema estdndar, se transforman las magnitudes
al sistema Landolt. Para ello se indica en el articulo las ecuaciones de transformacién, que son las
siguientes:

V =V'+0.030(V - I) (1)
2

Es una transformacién pequefia en las magnitudes debido a los filtros usados para obtener los
datos. Entonces se pueden comparar las posiciones de las estrellas del catdlogo de McConnachie
(2006, [[18]])) frente a las nuestras para obtener los valores de las magnitudes y sus errores. Los

I=1—0.088(V —1I)
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valores hallados para cada una de las estrellas se encuentran en las tablas [5] y [} ademds de en
el diagrama color magnitud que se muestra en la figura[d] Se representan, junto a las estrellas de
nuestra muestra y a las del catdlogo fotométrico, las estrellas del catdlogo de Kirby et al. (2017
[[10]]), con el cudl se ha hecho una comparacién de velocidades estelares individuales de la que se
tratard en detalle mas adelante.

lé:olor Magnitude Diagram of stars in the line of sight of Aquarius
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Figura 4: Diagrama Color-Magnitud para las estrellas en la direccién de Aquarius. En gris se representan
todas las estrellas correspondientes al catdlogo fotométrico de McConnachie et al (2006 [18]]); los circulos
rojos representan las estrellas de este trabajo (FORS2 MXU); los cuadrados azules representan las estrellas
del catdlogo de Kirby et al. (2017 [[10]]); los rombos amarillos las estrellas en comun entre nuestra muestra
y la de Kirby; las cruces negras representan estrellas de FORS2 que han sido descartadas como miembros
de la galaxia.

2.2. Reduccion de datos

Para poder analizar los datos MXU tomados con FORS2 de Aquarius, es necesario la realiza-
cién de una reduccién de los mismos para corregirlos de los defectos instrumentales y sefales no
deseadas, de manera que sea posible unificarlos y estudiar los objetos de interés adecuadamente.
Habra que considerar que cada una de las dos mascaras utilizadas en las observaciones estd a su
vez compuesta por un conjunto de rendijas asociadas a una estrella objetivo cada una. En total son
55 las rendijas que encontramos distribuidas entre los 2 chips del detector y las 2 méscaras. Para
llevar a cabo este proceso de reduccion se ha utilizado IRAF E| (Image Reduction and Analysis
Facility), con el que es posible analizar en profundidad los datos. Se puede separar entonces las
exposiciones cientificas de las de calibracion y comenzar el proceso de reduccion. Los primeros
pasos utilizan el procedimiento habitual seguido en este tipo de estudios.

Se crea un master biasﬂ utilizando 5 imagenes por noche de observacion, y un master flat-field
normalizad(ﬂ igualmente con 5 imdgenes. Para generar el master bias solo serd necesario com-
probar el niimero de cuentas de todos los bias antes de combinarlos (usando la tarea imcombine),

SIRAF se distribuye gracias a la National Optical Astronomy Observatories, que operan con la Association of
Universities for Research in Astronomy, Inc. bajo un acuerdo cooperativo con la National Science Foundation. http:
//iraf.noao.edu/

°El bias se refiere al ruido de la electrénica a un tiempo de exposicién de 0 segundos.

"El flat-field es una imagen que se toma a un campo uniformemente iluminado, ya sea el cielo o en la propia ctipula,
debido a la diferencia existente en la sensibilidad entre los distintos pixeles de la CCD, que provoca una distorsién de
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para asegurarnos de que todas las imdgenes pueden ser utilizadas. Para poder crear el flat-field
normalizado a partir del master flat-field es necesario realizar una serie de correcciones a la ima-
gen. Esto es debido a la existencia de una pequefia curvatura en los bordes de las imdgenes, que
se puede corregir trazando la forma de las rendijas. Para ello se recurre a las tareas de IRAF apall
(para extraer la forma del continuo estelar en la exposicidn cientifica) y apflatten (para enderezar y
normalizar el flat basdandose en la informacién de apall). Se utiliza la imagen cientifica en lugar del
propio flat debido a que podemos utilizar el continuo de la estrella como referencia para corregir
la curvatura, lo que simplifica el proceso. El polinomio que se utiliza para esto es de bajo orden
por ser la curvatura pequeia.
El master bias se sustraerd y el master flat-field normalizado se dividird de las imdgenes cientificas
y de la imagen de arco, que servird para la calibracién. Varias de las exposiciones se realizaron en
las mismas noches, con lo que se utilizan las mismas imagenes de calibracion.
Un segundo paso necesario es la eliminacion de los rayos cdsmicos de las imdgenes cientificas,
algo muy relevante debido a los largos tiempos de exposicion utilizados. Para esto se ha recurrido
al uso de un algoritmo de eliminacién de estos rayos llamado L.A. Cosmics|®| desarrollado por van
Dokkum (2001 [27]). Con este algoritmo, la eliminacion de los rayos césmicos ha sido eficaz y
practicamente perfecta para todas las imagenes. Se tomo la decisién de no aplicarlo a las imdgenes
de arco porque los mecanismos de rechazo utilizados en este método podian eliminar las lineas
necesarias para la calibracién en longitud de onda posterior.
A partir de aqui, se han utilizado programas de elaboracion propia en python utilizando tareas
de IRAF para simplificar el proceso de reduccién. Estos programas han sido elaborados por N.
Kacharov & S. Taibi.
El siguiente procedimiento a seguir es la calibracion en longitud de onda. Para ello antes hay que
corregir las imagenes de la misma curvatura que indicamos antes que sufria el flat, pero esta vez en
el eje espacial de las rendijas. Esto se debe a distorsiones causadas por la éptica del instrumento.
Serd necesario corregir tanto las imagenes cientificas como las de arco de este efecto para poder
extraer correctamente cada espectro. Se recurre a las tareas de IRAF identify, reidentify, fitcoords
y transform para corregir este efecto en las trazas espectrales de todas las rendijas de las exposi-
ciones. Con esto basicamente se identifica la posicion de la estrella en la rendija y se sigue esta
posicién a lo largo del eje espacial. Esta informacion se utiliza después para generar una solucién
que rectifique la traza de las rendijas. Habra que comprobar que esta correccion es satisfactoria ya
que ahora se procederd a extraer cada una de las rendijas de las imdgenes cientificas para tratarlas
individualmente. Se comparan la imagen previa y la corregida para observar el efecto de la correc-
cién (ver figura[9).

Recordemos lo que sefialamos al principio de la existencia de 55 rendijas. Ahora tenemos que
recortarlas para poder hacer una calibracién en A individual para cada una de las imégeneﬂ
Para la calibracion, recurriremos a las tareas de identify y reidentify aplicadas a la imagen de arco,
que nos permiten asociar a cada una de las lineas una longitud de onda por ser conocidas las lineas
de emision de la lampara utilizada, y extender esta calibracién a todas las filas y columnas de las
imégeneﬂ A continuacion se utiliza fircoords para ajustar los residuos y crear asi una funcién en
dos dimensiones que relacione las coordenadas de la imagen con la longitud de onda. Finalmente
transform, para aplicar el ajuste a la imagen del arco y a la exposicion cientifica. Este proceso se
realiza para cada una de las rendijas individualmente obteniendo un espectro en dos dimensiones

la imagen observada. En nuestras medidas se calibré usando flats de cipula con tiempos de exposicién de la ldmpara
de 3s.

8La pagina donde se puede encontrar es: http://www.astro.yale.edu/dokkum/lacosmic/

%Esto es necesario ya que cada una de las estrellas tienen diferentes posiciones en el eje espectral de la CCD, asi
que cabe esperar que los espectros estén desplazados unos con respecto a otros en la imagen global y serd més sencillo
tratarlos individualmente.

19Se pueden descargar del manual del FORS?2 las lineas de cada ldmpara para hacer la calibracién.

13


http://www.astro.yale.edu/dokkum/lacosmic/

LU VR TIRVIRI BRI ]
L1 ERR LI RTIRI R ]

W .
LIS IR RTRI RS

TN
s D

IR umu 1l R IRTHIRTY (TR IIH'IH IR WERHHHEE
L #-+H REREITR NI N I CRIETRIRTHTHRIR]

UL I L VLRI L | WE W m
N4 LU RRRIRTR e [ IIHIIIII il A

LLRR URY R Lo IR TRV RITIRI AT
I RO IRT TR AR TV R TR mn I IIHIIII||II\ ALV RIS o

I IIiHilIiHII WL mi i |
At AR P ! I lliHilIliII W : 1] “III

FE AR S

A HHHH—HHHH-IH{-H% oty

U R
LN IR
[ R TR
ST BB

AR
R
TR TN

IR HIF W #1110

Figura 5: Correccion de la forma de las rendijas previa a la calibracion en longitud de onda. A la izquierda
la imagen sin corregir y a la derecha la corregida. Se puede apreciar la desaparicién de la curvatura con més
claridad en la zona superior de la imagen, que es la mas afectada.

calibrado y con las lineas de cielo rectas, lo cual serd ttil a la hora de extraer el espectro final y
que no aparezcan residuos sistematicos (se puede ver un ejemplo en la figura [6)).
La extraccién del espectro se hace con apall, y serd necesario proporcionarle a la tarea varios

T T e (T (T

Figura 6: Correccion de las lineas de cielo. A la izquierda un trozo de un espectro sin corregir; a la dere-
cha el espectro corregido. Se puede apreciar como tras realizar la calibracion las lineas de cielo aparecen
enderezadas.

pardmetros asociados a la imagen. Se proporcionan los valores del seeing, que sabemos que estd
asociado con la anchura a media altura (FWHM) de la gaussiana formada con la emisién de la
estrella, para escoger las zonas del fondo en funcién del tamafio del seeing y el tamafio de la ren-
dija. El flujo de la estrella frente al flujo del fondo variaran dependiendo de estos dos parametros,
escogiéndolos como limites a las zonas del cielo (ird desde 2 veces el tamaiio del seeing hasta el
tamafio de la rendija por ambas partes). Para ajustar la forma del fondo se utiliza un polinomio
de Chebyshev de orden 2, ya que se trata de algo dificil de ajustar en ciertas estrellas més débiles
y un polinomio de orden 1 elimina parte del flujo estelar. La imagen resultante que se obtiene es
el espectro de la fuente estelar en una dimensién y otras capas asociadas con los errores de la
extraccion, como la emisién del cielo o el ruido correspondiente a la extraccién del espectro.
Finalmente, a estos espectros les aplicamos la tarea continuum para normalizar su continuo y obte-
ner as{ el espectro final normalizado que utilizaremos para obtener las velocidades y metalicidades
de cada estrella. Aqui el orden del polinomio usado es de 7 para practicamente todas las fuentes,
aunque ha sido necesario aumentarlo en ciertos casos a un orden 8.

2.3. Determinacion de las velocidades radiales

Cada una de las estrellas tiene una velocidad distinta dentro de la galaxia. Estas velocidades
estdn medidas con respecto al sistema de referencia del observatorio de Paranal, pero no en un
sistema universal. Este junto a otros efectos llevan a la necesidad de hacer ciertas correcciones
para poder determinar adecuadamente la velocidad de las estrellas. Asi pues, para poder extraer
la velocidad radial tras combinar los distintos espectros, serd necesario eliminar los efectos que
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varian su valor. Estos son: el hecho de que las rendijas pueden no estar exactamente centradas en
las estrellas, la correccién bariocéntrica y el hecho de que la posicién en A de las lineas del cielo
de los espectros puede no estar en la )\ exacta esperada para esas lineas.

La primera correccién a considerar tiene en cuenta las posiciones de las rendijas de la méscara
con la que se hayan tomado los datos. Antes de tomar la imagen cientifica, es necesario colocar
cada una de las rendijas centradas en la estrella objetivo. Hay veces en las que no se encuentran
perfectamente alineadas, y esto provoca un error en la velocidad. Hay que considerar que cada uno
de los pixeles de la CCD se corresponde con una dispersion de velocidad de 28 km /s, con lo cual
el error puede ser muy significativo si la diferencia entre la posicion central de la rendija y la de
la estrella es muy grande. Esto es especialmente relevante en este estudio debido a que queremos
ser capaces de determinar movimientos relativos de unos pocos km/s para las fuentes estelares.
Normalmente estos errores son de sub-pixeles y se calculan restando la diferencia entre la posicién
del centro de la gaussiana que se ve en la rendija con la posicién del centro de la gaussiana de la
estrella real (las posiciones se pueden extraer de la cabecera).

La siguiente correccién viene de tener que pasar nuestras medidas a un sistema de referencia
universal. Para esto es necesario realizar una correccion heliocéntrica de las velocidades en funcién
de nuestra posicién en el Sistema Solar en el momento de la toma de datos. Esto se hace con la
tarea de IRAF rvcorrect, donde se necesita introducir los datos del observatorio y de la observacion
para cada una de las estrellas por exposicion (las estrellas de cada exposicién individual tendran
la misma fecha).

La dltima correccién se lleva a cabo mediante una correlacion cruzada con un espectro de las
lineas de emisién cielo. Este desplazamiento se hace para ajustar la calibracién en longitud de
onda realizada en la reduccién de los datos. Estas lineas son muy brillantes y se encuentran en
cada uno de los espectros (como se pueden ver en la figura[6)). Dado que los espectros de cielo son
conocidos y se pueden identificar ficilmente cada uno de los elementos que lo afectan asi como
las longitudes de onda a las que esto ocurre, pueden usarse como referencias para poder hacer
desplazamientos del espectro de la fuente. Se usa para esta correccion la tarea de IRAF de fxcor,
con la que se hace una correlacién de los espectros con un espectro del cielo en una zona entre
8200 y 8900A aproximadamente, ajustando la curva del ajuste con una gaussiana.

Asi pues, si tenemos en cuenta todas las correcciones, nos quedaria que el desplazamiento en la
velocidad individual de cada estrella sera:

Vishigt = Voary — Vstit — Va 3)

Donde Vi, serd el desplazamiento en velocidad debido a la contribucion de la correccion he-
liocéntrica; Vi, serd el desplazamiento debido a la correccidn por la posicién central de las ren-
dijas con respecto a la posicién central de las estrellas; y V) es el desplazamiento debido a la
correccion de la posicién de las lineas de emisién del cielo. Con dopcor hacemos una correccién
doppler de nuestros espectros utilizando el desplazamiento anterior como la medida a corregir.
Para poder obtener las velocidades finales de cada una de las 55 estrellas objetivo, se suman sus
espectros desplazados siguiendo la ecuacién (3). La parte que nos interesa del espectro se encuen-
tra entre 8500 y 8750 A, que es la zona donde se encuentra el triplete de calcio. Al sumar los
espectros individuales mejoramos la sefial a ruido de las lineas aproximadamente en un factor 3
teniendo en cuenta los valores individuales de la sefial a ruido de las estrellas frente a los valores
finales una vez todos los espectros estin combinados (ver en las tablas[3]y[6). Serd con estos sobre
los que se determina la velocidad radial individual de las estrellas de Aquarius.

Para calcular la velocidad radial de las estrellas, volvemos a aplicar aqui la tarea fxcor, con la que
comparamos los espectros individuales con un espectro sintético de una estrella RGB aproximada-
mente del mismo tipo espectral que las estrellas selecionadas en la galaxia. Este ajuste serd mejor
cuanto mas se parezca la estrella objetivo a la estrella sintética, habiendo grandes errores cuando

15



el tipo espectral es muy diferente.

Una vez extraidas las velocidades serd necesario relacionarlas con resultados previos sobre las ve-
locidades de las estrellas. Se comparan los valores extraidos en nuestro estudio con los valores mas
recientes obtenidos por Kirby et al. (2017, [[10]), un catdlogo que tiene un total de 25 estrellas. Se
han encontrado coincidencias con nuestros datos para un total de 6 estrellas. Una de estas 6 apare-
ce repetida por haberse medido una vez con cada una de las mdscaras de las que se disponia. Esto
nos permite hacer una comprobacién de la consistencia de los datos obtenidos tras la reduccion,
porque cabria esperar que las velocidades encontradas sean similares (ver tablaf]y parte derecha
de la figura 7).

A partir de estas velocidades individuales de las estrellas se derivard la velocidad sistémica de la
galaxia basdndonos en el uso de la desviacién absoluta de la mediana de la velocidad para poder
seleccionar las estrellas que de verdad pertenezcan a la galaxia. Este método fue descrito por Beers
etal. (1990 [4]]). Se tratard esto y la seleccién de miembros con més detalle en la siguiente seccidn.

2.4. Determinacion de la metalicidad

Para determinar el valor de la metalicidad ([Fe/H]) de las estrellas se utilizardn la anchura equi-
valente de las lineas correspondientes al triplete de calcio. El triplete de calcio (CaT) se encuentra
en el rango del infrarrojo en las longitudes de onda: 8498A, 8542A y 86624, siendo la segunda
linea la mas brillante de las 3. Son un rasgo notable en los espectros de estrellas evolucionadas que
resulta ser un indicador de metalicidad si las estrellas son pobres en metales. Otras calibraciones
recientes del método le dan una validez hasta un limite superior de la abundancia de hierro de
—0.5 dex (Starkenburg et al., 2010 [24])). Este método ha sido inicialmente utilizado en estrellas
por Armadroff & Da Costa (1991 [1]]); se ha aplicado para determinar la metalicidad en cimulos
globulares o en sistemas con estrellas muy viejas (Rutledge et al. 1997 [22]] [23]]), y se ha utilizado
para determinar también este valor para estrellas gigantes rojas situadas en poblaciones distin-
tas a cimulos globulares. Las metalicidades que se derivan de esta forma son consistentes con
otros métodos de determinacién (Olszewski et al. 1991 [20]; Da Costa & Hatzidimitriou 1998 [6];
Battaglia et al. 2008 [2]]). Se ha comprobado la validez del método para sistemas complejos con
amplios rangos de edades obteniendo resultados compatibles al calcular la metalicidad mediante
las lineas del CaT o mediante espectroscopia de alta resolucion en las lineas de hierro (Battaglia
et al., 2008 [2])).

Con las lineas de calcio se proporciona una aproximacién al valor de la metalicidad ([Fe/H]) del
sistema sin necesidad de observar las lineas de hierro de la galaxia, lo que requeriria de una mayor
resolucion espectral y mayor tiempo de observacion. Estas lineas del CaT son rasgos espectrales
lo suficientemente marcados como para que no sea necesario el uso de espectroscopia de alta reso-
lucidn, lo que simplifica su observacion. Este método es dependiente de la temperatura efectiva de
la estrella y de su gravedad, y es sensible a la relacién edad-metalicidad de las estrellas. Para unos
valores fijos dados de estos dos parametros, T¢ s y la gravedad, se ha comprobado en la literatura
que el valor de la suma de las anchuras equivalentes de las lineas del triplete aumenta a medida
que aumenta el cociente [F'e/H|. Esta dependencia asegura que las estrellas de distintas metali-
cidades pertenecientes a la RGB ocuparan posiciones distintas en un diagrama ZEWEI frente a
magnitud absoluta o el término V-V(HB), donde V es la magnitud de la estrella en esa banda y
V(HB) es el valor de la magnitud V de la rama horizontal de la galaxia, por tanto es un pardmetro
representativo de la luminosidad. Es decir, que seria posible eliminar el efecto de gravedad y T¢ s
si es conocida la posicion de la estrella dentro de la RGB con respecto a la posiciéon de la rama
horizontal del sistema.

Se ha demostrado empiricamente que la relacién anterior es un buen indicador de la abundancia

Este término hace referencia a la suma de las anchuras equivalentes de las lineas del triplete de calcio.
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de hierro, [Fe/H], para cimulos globulares (Armandroff & Da Costa 1991 [1]]; Olszewski et al.
1991 [20])). Se trata de un valor independiente del médulo de distancia del sistema y del enrojeci-
miento, de manera que al representar ambos pardmetros juntos se corrige la variacion sistemaética
de la luminosidad de la rama horizontal con la metalicidad (Pont et al., 2004 [21])). Para utilizarlo
es necesario que el sistema a estudiar tenga estrellas viejas y con una rama horizontal claramente
definida, algo que ocurre en los cimulos globulares.

El pardametro V-V(HB) no es tan claro para su uso en las galaxias, donde hay un amplio rango
de edades estelares y de metalicidades. Para cimulos globulares donde las estrellas tengan edades
mads intermedias se recurre a una correccion en el parametro por la edad de las estrellas gigantes
rojas, algo que se puede conocer en ellos con precision (ver por ejemplo, Da Costa & Hatzidimi-
triou 1998 [|6]]). Sin embargo para las galaxias estas edades pueden no estar tan bien determinadas.
Es por eso por lo que se puede recurrir al uso de la magnitud absoluta de las estrellas en lugar de
V-V (HB). Estas representaciones indican unos valores de la metalicidad que no se ven afectados
por la edad, con lo que ya no importaria si no pueden determinarse correctamente las edades de
las estrellas de la RGB.

La metalicidad se deriva de la anchura equivalente de las lineas y es un método preciso en el ran-
gode —4 < [Fe/H] < —0.5, como probé Starkenburg et al. (2010 [24])). La ecuacién que se
va a utilizar para extraer la metalicidad se puede encontrar en el apéndice de Starkenburg et al.
(2010 [24]]). Es una ecuacién vélida para el uso o bien de las magnitudes absolutas de las estrellas,
o bien el color V — V(HB).

[Fe/H] = a+bM + cEWay3 + dEW, " + e EWa 3 M 4)

Donde M es la magnitud absoluta (se intercambiaria por V-V(HB)), y EW es la anchura equiva-
lente de las lineas (el 2+3 indica la suma de las anchuras equivalentes de la segunda y tercera linea
del triplete). Esta ecuacion ha sido calibrada para su uso con estrellas pertenecientes a la RGB y
por encima de la rama horizontal, lo que supone unos requisitos en los valores de las magnitudes
que han de cumplirse para la validez de la expresion (se indicaran mas adelante). En funcién de lo
que se utilice en la ecuacion se usardn unos coeficientes u otros, que se muestran en la tabla 3]

Pardmetro (V' — Vgp) My My
a —2.87 —2.90 —2.78
b 0.195 0.187 0.193
C 0.458 0.422 0.442
d —0.913 —0.882 —0.834
e 0.0155 0.0133  0.0017

Cuadro 3: Parametros para la calibracion de la expresion que determina la metalicidad. (Starkenburg et al.,
2010 [24])
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3. Tests de calidad

3.1. Analisis de la determinacion de las velocidades

Entre las estrellas de nuestros datos hay dos coincidencias entre dos estrellas observadas en
las dos mascaras. Con ellas se puede comprobar la consistencia interna de la determinacion de la
velocidad, ya que se deberian de obtener valores similares considerando las barras de error para
ambas. Las velocidades obtenidas junto a sus errores estdn en la tabla[d] La notacién utilizada para
denominar las estrellas es: primero referencia a la méscara usada, luego el chip correspondiente, y
finalmente la apertura de la imagen (correspondiente a cada estrella) numeradas de abajo a arriba
en la exposicion cientifica. En la parte derecha de la figura [/| se muestran estas estrellas junto a
una recta que indica relacién lineal. Como vemos en la representacion y en la tabla, las velocida-
des estdn toleradas dentro de los errores lo que demuestra que la obtencion de las velocidades es
consistente.

Estrella RA2000 (deg) DEC2000 (deg) Vpe (km/s) Vi (km/s)  Madscara

aquOclstarll 311.7488 —12.86734 —177.0 9.0 Aquarius 0
aqulclstarl3 311.7488 —12.86734 —166.6 6.1 Aquarius 1
aquOclstar16 311.7645 —12.85741 —149.6 4.7 Aquarius 0
aqulclstarl7 311.7645 —12.85741 —147.8 4.9 Aquarius 1

Cuadro 4: Estrellas en comun entre las dos mascaras.

La comparacidn con el catdlogo de Kirby et al. (2017, [[10]]) se realiz6 basdndose en las posicio-
nes de los objetos, encontrandose coincidencias de posiciones en 6 estrellas (1 repetida como ya se
ha dicho). Estas estrellas en comun son: aquOclstarl 1, aquOc2star3, aquOc2star7, aqulclstarl0,
aqulclstarl3, aqu]c2starﬂ Se puede visualizar esta correlacion en la figura |7| (izda), donde
se muestran las velocidades derivadas de nuestras medidas frente a las velocidades derivadas por
Kirby et al.(2017, [[10]) para esas mismas estrellas junto a las correspondientes barras de error. Es
claro que la relacion lineal entre ambas medidas no se cumple ni estaria tolerada la relacién dentro
de las barras de error al menos para 4 de ellas. Para aquOclstarll y aqulclstari3 las barras de
error son tan grandes que se podria considerar que entran dentro de la relacion lineal.

Esta diferencia ha llevado a un anélisis detallado de cada una de las velocidades individuales deri-
vadas para cada exposicion individual. Se ha estudiado en detalle cada uno de los desplazamientos
producidos en cada uno de los espectros debido a las correcciones anteriormente indicadas a las
velocidades. No se ha apreciado ningiin procedimiento extrafio en los resultados correspondientes
a los desplazamientos en longitud de onda del espectro, pero si existen unos valores inusuales
en el desplazamiento correspondiente a la posicion de la rendija para dos estrellas de la segunda
mdscara aqulclstar6 y aqulclstar8, como se puede ver en la figura[3]

Podria ocurrir que haya un desplazamiento sistematico en ciertas estrellas debido a su posicion
en la CCD, pero en la zona donde se encuentran aqulclstar6 y aqulclstar8 se ve que el res-
to de las estrellas no tienen un desplazamiento notable. Este resultado ha ocurrido debido a que
los espectros de ambas estrellas se han tomado con unas rendijas de tamafio de 2” més pequefas
que el resto de las rendijas. Dado que los c6digos estdn en principio implementados para un an-
cho dado de las rendijas, las zonas que escoge para calcular los desplazamientos cayeron fuera
de la propia rendija para estos dos casos. Teniendo este hecho en cuenta, se ha decidido volver
a pesar estos desplazamientos en funcidén a una mediana de los desplazamientos de las estrellas
adyacentes, ya que valores tan grandes afectan notablemente a la determinacién de la velocidad

12Hacen referencia a la notacién utilizada para las estrellas en la tabla@
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Figura 7: Comparacién entre las velocidades derivadas de nuestras medidas y las determinadas por Kirby
et al.(izda). Estrellas en comun en las dos mascaras de nuestra muestra (dcha). Las lineas negras indican
una relacién lineal.

de estas estrellas. Los valores iniciales de estos desplazamientos eran de 7.616 4 2.072 km/s para
aqulclstar6 'y —14.546 + 45.957 km/s para aqulclstar8. Finalmente se han escogido unos valo-
res de —0.245 + 1.078 km/s para ambas estrellas teniendo en cuenta los valores de las estrellas
aquliclstar5, aqulclstar7, aqulclstar9. Este cambio produce una variacion en la velocidad cal-
culada del mismo orden, y reduce sobre todo el error de la medida.

Cabe destacar la estrella que se observa mds a la derecha en la parte izquierda de la figura
aquOc2star3. Aunque la linea de comparacion estuviese ligeramente desplazada, esta estrella se-
guiria sin estar incluida dentro de las barras de error en la relacion. Este hecho podria sugerir que
se tratase de una estrella binaria, ya que las medidas realizadas por Kirby se tomaron en dias dis-
tintos a las nuestras. Para poder analizar esto, es necesario un estudio detallado de la variacién de
cada una de las velocidades individuales de las estrellas derivadas a partir de todas las exposiciones
realizadas. Si se observan variaciones notables en las velocidades de un dia a otro, posiblemente
se trate de una binaria en la que hayamos podido apreciar la contribucién de ambas estrellas. El
resultado obtenido a este respecto estd en la figura[16] (grifica de la derecha en la segunda fila).
En esta figura se representan las 10 exposiciones realizadas a las estrellas en las distintas fechas
en las que se tomaron (en aquellas fechas en las que aparecen multiples puntos, se debe a que esas
noches hubo més de una exposicion a esa fuente). En el eje de abscisas aparece la velocidad he-
liocéntrica calculada para cada exposicion individual menos la velocidad heliocéntrica calculada
para la estrella una vez sumados todos los espectros, que es la que aparece en las tablas del anexo.
Si no fuera una estrella binaria, se esperaria encontrar todas las velocidades en torno al 0, o al
menos ese valor tolerado por las barras de error.

Los resultados para la estrella aquOc2star3 parecen indicar que no se trata de una binaria por estar
mas o menos todos los puntos en torno al cero. Aunque haya algunos que se desvien, la muestra
no es suficientemente grande como para asegurar que sea una binaria, ya que las fechas de obser-
vacién fueron pocas y estdn demasiado separadas como para poder trazar una tnica tendencia de
los puntos. Esto se puede ver también en el resto de las grificas de la figura[I6] donde se muestra
la variacién con el tiempo de las velocidades de otras 7 estrellas. Hay que destacar aqui que la
comparacion con Kirby se realiz6 introduciendo un radio de tolerancia de unos pocos segundos
de arco donde las coordenadas de las estrellas podrian coincidir. Esta estrella es la se encuentra
a la distancia mds grande de todas las comparadas. Si no fuera la misma estrella que la de Kirby,
entonces la comparacion sugeriria que puede existir un pequefio desplazamiento del punto cero
entre ambos conjuntos de datos.
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Figura 8: Diagrama de flechas donde cada punto representa la posicion de las estrellas en la imagen real
de la CCD (ambos ejes estan indicando el nimero de pixeles).Las flechas representan el desplazamiento
tomado para cada una de las estrellas (todas se corresponden al primer chip de la primera mascara) mul-
tiplicado por un factor para que se aprecie mejor la tendencia de los desplazamientos (son de unos pocos
pixeles en realidad). A la izquierda se aprecia un desplazamiento mayor para 2 de las estrellas que aparecen,
correspondientes a aqulclstar6 y aqulclstar8 para una exposicion individual. A la derecha se muestra la
mediana tomada para cada una de las estrellas una vez sumados los espectros.

3.2. Analisis de la determinacion de las magnitudes

En la figura 4 podemos ver el diagrama color magnitud de la galaxia, y en conjunto con las

tablas [5] y [6l vemos que practicamente todas las estrellas tienen una magnitud en I < 21.7, algo
que esperdbamos a la hora de escogerlas. Ademads, la gran parte de las estrellas de la muestra se
corresponden con estrellas de la rama de las gigantes rojas (RGB). Sin embargo, 3 de las fuen-
tes tienen valores inusuales de la magnitud tanto en I como en V: aquliclistar5, aquilclstar6 y
aqulclstarl0, con magnitudes en I de en torno a 25 y en V de 26. De tener realmente esas fuentes
los valores indicados de magnitud, deberian de ser muy débiles, ya que tienen una diferencia en
brillo de casi un orden 40 frente al resto de las estrellas.
Si comprobamos la relacién sefial a ruido obtenida en los espectros para estas estrellas encontra-
mos sin embargo unos valores altos. Asi que concluimos que esta diferencia podria deberse a algtin
tipo de problema al determinar la fotometria para estos casos usando el catdlogo de McConnachie
et al (2006, [18]).
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4. Resultados

4.1. Eleccion de miembros

Para el célculo de la velocidad sistémica de la galaxia necesitamos escoger primero las estrellas
miembro de entre toda nuestra muestra. Esto es necesario porque pueden existir estrellas cuyas
velocidades o magnitudes indiquen que no pertenecen a Aquarius y, por tanto, no podran ser
utilizadas para determinar la velocidad sistémica de la galaxia. Asi pues se usaran dos técnicas:
la elaboracién de un histograma para ver la variacion de la velocidad para todas las estrellas,
eliminando aquellas que quedan alejadas de la tendencia general; y posteriormente el uso del
método de 3 sigma”.

Para extraer la velocidad de la galaxia es necesario hacer un ajuste a las velocidades derivadas
para cada una de las estrellas. En la parte izquierda de la figura [9] se representa la distribucién
de velocidades de las 55 estrellas observadas. Se aprecia como en los extremos de la distribucién
hay velocidades que se desvian significativamente de la media de la distribucidn considerando que
esperamos que la gran mayoria de las estrellas miembro tengan velocidades tal que se encuentren
dentro de los limites de 30 desde la velocidad sistémica, siendo o ~ 10 km/s para galaxias enanas
de la luminosidad de Aquarius. Algunas de ellas son aquOclstarl, aquOc2star2, aquOc2star9 o
aqulclistarl5. Debido a los valores de las velocidades determinadas, se cree que estas estrellas
puedan pertenecer a estrellas de la Via Lictea que se hayan interpuesto en la linea de visién y no
realmente a la galaxia de Aquarius. Por ello, estas estrellas se eliminardn de la muestra para este
célculo.

Se hace ahora una segunda seleccion de las estrellas en funcién de los valores de las magnitudes
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Figura 9: Histograma donde se muestra la distribucion de las velocidades de las estrellas. A la izquierda la
distribucién con todas las 55 estrellas. A la derecha la distribucion para las estrellas seleccionadas dentro
de los limites del 3o.

derivados del catdlogo fotométrico de McConnachie et al. (2006 [18]) que se pueden ver en las
tablas 3] y [6| o en el diagrama color magnitud de la figura [4] Las tres estrellas nombradas en el
apartado anterior, aqulclstar5, aqulclstar6 'y aqulclstariO, tienen valores de magnitudes en I de
aproximadamente 25 que parecen estar mal determinadas teniendo en cuenta que no se esperaban
estrellas de magnitud méas débil de 22 en I, con lo que serdn excluidas de las estrellas miembro de
la galaxia. Esta seleccidn viene acompafiada también por el valor del color de las estrellas. Si bien
es cierto que salvando las 3 anteriormente nombradas el resto tienen magnitudes en I esperadas,
por los valores del color podemos apreciar en el CMD que algunas de ellas no se encuentran dentro
de la RGB. Estas estrellas se excluirdn también de la muestra, ya que de nuevo seguramente se
trate de estrellas de la Via Lactea interpuestas en la linea de vision.
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Hay que destacar aqui que esa seleccidn en funcién de la magnitud es relevante por otra razén, y
es que la determinacion de la metalicidad de las estrellas (y de la galaxia) depende de los valores
de las magnitudes. Asi pues, si la magnitud estd mal determinada, también lo estard la metalicidad.
Por ello los valores que resultaran de estas estrellas no han de tenerse en cuenta.

4.2. Determinacion de la velocidad sistémica y rotacion de Aquarius

Tras esta seleccion inicial, las 55 estrellas iniciales han pasado a ser 48 posibles estrellas miem-
bro. Ahora se aplica una método iterativo para quedarnos con aquellas estrellas cuya velocidad y
error se encuentren dentro del valor 30. Este método viene referido a la eliminacién de las fuentes
contaminantes de la muestra que se encuentren a 3 veces la desviacion de los datos. En concreto
y basdndonos en Beers et al. (1990), se escoge el método del cdlculo de la desviacién absoluta
de la mediana (Median Absolute Deviation o MAD) por tratarse de un estimador de escala muy
resistentd?] Se define como:

MAD = median (|z; — M) (5

Donde z; se refiere al punto i-ésimo de la muestra y M es la mediana. Para una distribucién normal
estandar, el valor de este pardmetro es 0.6745, valor con el que se pueden normalizar los puntos
de nuestra distribucién. Asi pues al final queda:

MAD' = MAD/0.6745

Se haré entonces una iteracién de las velocidades haciendo un ajuste a los puntos. Este serd un
ajuste lineal de las velocidades frente a su distancia desde el eje menor, y en cada iteracion se re-
calcula el valor de la MAD hasta lograr llegar a la convergencia. Se consideraran estrellas miembro
aquellas cuyos puntos se encuentren dentro de 3 veces la MAD’. Cuando todas estén dentro de
estos limites, las estrellas serdn seleccionadas como de Aquarius y son las que se tendrdn en cuenta
a partir de este punto en cédlculos posteriores.

Para poder determinar la velocidad sistémica de la galaxia, el ajuste serd tal que la pendiente y
ordenada en el origen nos indicardn la presencia o no de rotacion en el sistema y la velocidad
sistémica de la galaxia, respectivamente.

Lo primero sera transformar las coordenadas RA/DEC de las estrellas en coordenadas en la pro-
yeccion tangencial del cielo. Esta transformacion depende del dngulo de posicién y de la elipti-
cidad de la galaxia, estando estos dos datos recogidos en la tabla[I] Debido a que la componente
del gas y la componente estelar en la galaxia estdn ligeramente separadas, los dngulos de posicién
cambian en funcién de la componente que se esté estudiando. En este caso, necesitamos el angulo
correspondiente a la componente estelar, que se sitda en 99 grados (McConnachie et al. 2006 [[18]]).
En estudios previos de esta galaxia se ha encontrado la presencia de rotacién en torno al eje menor
para el gas. No obstante, se ha hecho el estudio con respecto al eje menor y mayor para estudiar
lo que ocurre en detalle. Se puede ver en la parte superior de la figura[I0]la distribucién inicial de
las velocidades de las estrellas segun su distancia al eje menor (izda) y su distancia al eje mayor
(dcha).

Los ajustes a estos datos son ajustes lineales pesados por los errores de las velocidades. El resul-
tado del ajuste se muestra en las dos gréficas inferiores de la figura 10| para el eje menor (izda) y
el eje mayor (dcha). Las ecuaciones de las rectas resultantes del ajuste para ambos ejes son:

Uhet[km/s] = 1.743n[arcmin] — 140.1 (6)

3Se entiende como resistencia de un estimador a la poca invariabilidad del valor del mismo cuando uno de los
valores de la muestra cambia, dependiendo principalmente de los valores centrales de la muestra. Un ejemplo de este
tipo de estimador es la mediana.
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Figura 10: Distribucién de las velocidades de las estrellas en funcién de la distancia de las mismas a los
ejes de la galaxia. En la parte superior aparece a la izquierda con respecto al eje menor y a la derecha con
respecto al eje mayor. En la parte inferior aparecen los resultados de las iteraciones realizadas para ambos
ejes, donde la linea negra central indica el ajuste a los puntos, y las otras dos lineas indican los dos limites
a 3 o determinados usando la MAD’.

Este es el ajuste en torno al eje mayor; el error de la pendiente es m = 1.145km/s/arcmin 'y
el de la ordenada en el origen on = 0.830km/s. Con este ajuste quedan un total de 43 estrellas
dentro de 30 (MAD’); la dispersion final del ajuste (MAD’) es o,[km/s] = 11.6. En este caso la
rotacién no parece muy clara ya que el resultado es compatible con que la pendiente sea nula y
que por tanto la distribucion de velocidades no tenga variacion.

Vher[km/s] = —3.844¢€[arcmin] — 138.944 (7)

Este es el ajuste en torno al eje menor; el error de la pendiente es dm = 1.051km/s/arcmin 'y
el de la ordenada en el origen dn = 0.946km/s. Quedan un total de 44 estrellas dentro de 3o,
con una dispersion final del ajuste (MAD’) de o, [km/s] = 11.67. Aqui todo parece indicar la
presencia de rotacion. La pendiente de la recta, si consideramos el error no se anularia. Asi pues
podemos concluir que las estrellas de Aquarius presentan rotacién en torno al eje menor de la
galaxia, y que la velocidad sistémica determinada a partir de sus estrellas miembro es:

Viyslkm/s] = —138.94 +0.95 (8)

Este valor es compatible con los obtenidos por estudios anteriores de esta galaxia, como el de-
terminado por Kirby et al. (2017 [10]): —141.83:3 km/s igualmente a partir de la componente
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estelar.

En este sistema de coordenadas, los valores negativos de la distancia al eje menor indican la di-
reccion en la que disminuye el valor de la ascensidn recta, es decir, que las estrellas de la galaxia
parecen estar rotando de manera que las estrellas de mayor velocidad tendrdn un valor mayor de
RA y viceversa. Este resultado estd en oposicion a los resultados encontrados por investigaciones
anteriores, como por ejemplo en Iorio et al. (2017 [[7]]), donde la rotacién de la componente gaseosa
parece ser justo en el sentido inverso. Ante esto, se ha determinado la validez de estos resultados
mediante el uso de métodos distintos llevados a cabo por S. Taibi y G. Battaglia, cuyos resultados
han sido consistentes con los que aqui se presentan, indicando que parecen ser validos. La com-
probacion secundaria de los resultados ha sido averiguar si la relacién entre las coordenadas de las
estrellas con su velocidad estaba bien realizada, y de nuevo en este aspecto no se ha encontrado
nada anormal.

Lo que se concluye por tanto es que los resultados indican que las estrellas de la RGB de la gala-
xia estdn rotando en sentido contrario al gas. Estos resultados deberian de ser estudiados con mas
profundidad en un futuro para intentar entender realmente lo que esta sucediendo en el sistema.

4.3. Analisis de las propiedades de metalicidad

El dltimo paso para caracterizar las estrellas de Aquarius es determinar su metalicidad. Para
esto utilizamos las lineas del triplete de calcio que son visibles en los espectros y realizamos 2
tipos de ajustes distintos a sus formas: un perfil gaussiano y un perfil Voigt. El perfil gaussiano
proporciona un ajuste bueno al perfil de la linea pero sin tener en cuenta las alas. El perfil de Voigt
proporciona un mejor ajuste a las alas. En la figura [T1] se puede ver el ajuste realizado para la
estrella aquOclstarl, donde se representan los ajustes por los dos perfiles, junto a las zonas que se
tomaron como el fondo para poder determinar la sefial a ruido de esos espectros.

Las alas de los perfiles de la linea son principalmente debidas a la gravedad de las mismas. Como
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Figura 11: Ajuste a las lineas del triplete de calcio para la estrella aquOclstari. En rojo se representa el
perfil gaussiano; en azul se representa el perfil Voigt; en negro se representan las zonas seleccionadas como
fondo.

se puede apreciar en la figura[T1] el perfil Voigt es el que mejor ajusta la forma de la linea, asi que
es el que se escoje. Con este primer ajuste logramos determinar la anchura equivalente de las 3
lineas junto a sus errores para los distintos métodos.

Para calcular el valor de la metalicidad recurrimos a las expresiones que aparecen en el apéndice
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Figura 12: Anchura equivalente de las lineas de calcio para las estrellas miembro frente a su magnitud
absoluta en V. Las lineas grises representan lineas de isometalicidad para distintos valores que varian entre
[Fe/H]= —3 y [Fe/H]= —0.5 en saltos de 0.5 dex. Los circulos negros indican las estrellas pertenecientes
a la primera méscara; los cuadrados azules son las estrellas de la segunda méscara.

de Starkenburg et al. (2010 [24]). El método habitual para calcularla es recurrir al valor de la
magnitud en V de las estrellas y el valor de la magnitud en V de la rama horizontal de la galaxia.
Puesto que este valor para Aquarius no aparece recogido en ningtin trabajo previo, se ha optado por
utilizar la misma relacién pero considerando los valores de la magnitud absoluta de las estrellas en
V yen L La tnica diferencia entre el uso de uno u otro valor recae en los valores de las constantes
que aparecen en la expresion, que estan calibradas por distintos métodos segin lo que se quiera
utilizar. La calibracion siempre se ha realizado con estrellas de la RGB.

El cilculo de la magnitud absoluta se realiza considerando la distancia a la galaxia (ver tabla [I)
y las magnitudes aparentes derivadas de la comparacién con el catidlogo fotométrico. Se define
la magnitud absoluta como la magnitud aparente que tendria un objeto si estuviese situado a 10
parsecs de distancia.

m—M:510g<d[1pOC]>:>M:m—5log<ﬁ)> ©))
En esta expresion d seria la distancia en parsecs, m la magnitud aparente y M la magnitud absoluta.
Se ha hecho el cédlculo para las magnitudes tanto en I como en V para estudiar los resultados en
ambas bandas. En el trabajo de Starkenburg et al. (2010 [24]) se indica unos limites a los valores
de estas magnitudes para asegurar la validez de las expresiones utilizadas: —4 < M; < 0y —3 <
My < 0.8. En la figura (12| se puede ver la posicion de las estrellas miembro de Aquarius segtn el
valor de la anchura equivalente sumada de las lineas de calcio frente al valor de la magnitud. Las
lineas indican curvas a distinto valor de la metalicidad para poder determinar a cudl se aproximan
mas.
Con este ajuste se han obtenido los valores de las metalicidades de las estrellas junto a los errores
derivados, que se muestran en las tablas [5] y [0} Asi mismo se puede apreciar la distribucién de
[Fe/H] de las estrellas miembro en la figura
El valor final derivado para la metalicidad de la galaxia y la dispersién se calculan como la
mediana de la distribucién de la figura[I3]y como la MAD, respectivamente. Los resultados son:

[Fe/H|[dex] = —1.56
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Metallicity distribution for Aquarius stars
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Figura 13: Distribucién de metalicidades para las estrellas miembro de Aquarius. Se indica ademas el valor
de la mediana de los datos.

ope/mldex] = 0.19 (10)

Este valor derivado es consistente con resultados anteriores como el determinado por Kirby et al.
(2017 [10]): [Fe/H][dex] = —1.50 £ 0.06.

Ahora procedemos con el estudio de si existe o no un gradiente de metalicidad en la galaxia y ver
dénde caeria Aquarius en funcién de su metalicidad con respecto al resto de las galaxias enanas
del Grupo Local. Para esto ultimo se han tomado los datos de luminosidad y metalicidad de las
galaxias del LG del trabajo de Kirby et al. (2013 [8]]). Ambos andlisis se han hecho considerando
solo las estrellas miembro de la Aquarius.

Simulaciones tedricas indican que una galaxia que presente rotacion tendra el gas uniformemente
distribuido a lo largo de toda ella, mientras que el gas en una galaxia que no tenga rotacion estara
concentrado en su mayor parte en la zona central de la misma. Dado que el gas galdctico contiene
gran parte de los metales de la galaxia, por nacer de €l las nuevas estrellas y por las expulsiones de
estrellas més viejas, la distribucién de metales dependerd de la distribucién del gas. Es decir, que
si el gas estd concentrado en el centro galéctico, se espera encontrar un gradiente de metalicidad
desde la zona central a los bordes del sistema. Igualmente si el gas esta distribuido por la galaxia
debido a la presencia de rotacidn, se espera que no exista un gradiente, sino que los metales estén
igualmente distribuidos desde la zona central a los bordes. Para comprobar la bondad de la teoria,
se ha hecho este estudio con los datos aqui presentados. El resultado se muestra en la imagen
junto al ajuste de los puntos.

En el eje x de esta figura se representa el radio eliptico, que indica el eje semi-mayor de la
elipse donde se localizan las estrellas dadas. Este valor nos da por tanto una idea de la distancia y
distribucién de las estrellas en Aquarius y es adecuado para estudiar la presencia de un gradiente.
La figura muestra que no hay ningin gradiente notable en la galaxia, lo que estaria en acuerdo con
las simulaciones por tratarse de una galaxia con rotacioén (como se ha visto en el anterior punto).
El segundo anélisis es ver donde se sitia Aquarius con respecto al resto de las galaxias del Grupo
Local segin el valor obtenido de la metalicidad y segtin su luminosidad. En la figura[I3]se puede
ver el resultado. Los datos tomados para esta grafica son de Kirby et al. (2013 [8]).

Se encuentra que a una misma luminosidad las dIrrs tienen aproximadamente el mismo contenido
en metales que las dSphs (Kirby et al., 2013 [8]). Aquarius es una galaxia de transicién, cuyas
propiedades son intermedias entre las dSphs y las dlrrs. En este caso sigue la relacion esperada de
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indica el ajuste resultante a los puntos.
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Figura 15: Relacién luminosidad - metalicidad para las galaxias enanas esferoidales e irregulares del LG.
En el eje x se muestra el logaritmo de la luminosidad en funcién de la luminosidad solar, y en el eje y el
valor de la metalicidad media. Se representa en circulos azules las enanas esferoidales de la Via Lictea; en
cuadrados rojos las enanas esferoidales de Andrémeda; en rombos verdes las enanas irregulares del Grupo
Local; y el ciculo mayor en negro es Aquarius con el valor obtenido en este trabajo para la metalicidad y la
luminosidad que se indica en la tablaE}

su valor de metalicidad en funcién de la luminosidad de la galaxia.
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5. Conclusiones

Aquarius es una galaxia aislada de transicién situada en los limites del Grupo Local. Se han es-
tudiado aqui las propiedades cinemdticas y metdlicas de 44 de las estrellas pertenecientes a la RGB
de esta galaxia. Sus espectros se obtuvieron con el instrumento FORS2 del VLT en modo MXU.
En estudios espectroscdpicos previos de las estrellas de Aquarius (ver Kirby et al. 2017 [10]) se
estudiaron casi la mitad de las estrellas que en este andlisis (25 frente a 44 estrellas miembro).
Por ello, resulta un complemento a estudios anteriores sobre la componente gaseosa y estelar, de
manera que se pueda hacer una caracterizaciéon completa del objeto.

Se han reducido los datos para extraer los espectros individuales de las estrellas, aprendiendo el
método de reduccion adecuado para las medidas de FORS2. Luego se han sumado los espectros
de las exposiciones repetidas de cada estrella individual con el objetivo de mejorar la sefial a ruido
de los mismos. Este proceso es relevante sobre todo para las longitudes de onda correspondientes
al triplete de calcio, ya que estas lineas son las de referencia para el andlisis. Tras esto se han
determinado las velocidades individuales de las estrellas, y sus magnitudes comparando con el
catdlogo fotométrico de McConnachie et al. (2006 [18]).

Se ha obtenido la velocidad para todas las estrellas de la muestra encontrando valores entorno a la
velocidad sistémica de la galaxia, que era —138.94+ 0.95 km/s, con una dispersién de o, = 11.67
km/s. Esta determinacion ha permitido la eliminacién del andlisis de aquellas estrellas cuyas velo-
cidades eran discordantes con la tendencia general de los datos. Asi mismo, se han eliminado del
analisis aquellas cuyas magnitudes tenian valores extrafios en comparacion con lo esperado.

Los test de calidad realizados a los distintos desplazamientos aplicados a los espectros han demos-
trado la coherencia de los datos entre si, asi como han permitido un mejor entendimiento de los
pasos seguidos en el proceso.

Se ha determinado a partir de los resultados de la velocidad sistémica de Aquarius la presencia de
rotacion en la componente estelar de —13.52 km/s/Kpc. Esta rotacién es en sentido contrario a la
encontrada para la componente gaseosa de la galaxia. Es la primera vez que se encuentra rotacién
en la componente estelar de Aquarius. Este hecho requiere un estudio mds en profundidad de los
resultados, para poder entender adecuadamente lo que estd sucediendo en este sistema.

Con respecto a la metalicidad se ha encontrado un valor de < [Fe/H] >= —1.56 dex, y disper-
sién de oy, = 0.19 dex, lo que estd en acuerdo con resultados anteriores para el valor de la
metalicidad de la galaxia. Este valor es compatible con la relacién metalicidad-luminosidad es-
perada para una galaxia con la luminosidad de Aquarius, situada en la tendencia general de las
dSph y dlIrr del LG. Ademas, no se ha encontrado gradiente de metalicidad a lo largo de la galaxia
(—0.0055 dex/arcmin). Esto es consistente con los modelos tedricos que indican que no debe de
existir gradiente para aquellas galaxias con rotacién.
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Figura 16: Variacién de las velocidades individuales frente al tiempo para las 8 estrellas que mostraban
mayor variacién. En caso de que alguna de ellas fuera un sistema binario, se tendria que apreciar una
variacion notable de la velocidad en las distintas fechas de observacién. No hay el suficiente nimero de
puntos como para definir una unica tendencia de los 3dlatos que pueda indicar si son o no sistemas binarios.



Estrella RA2000 (deg) DEC2000 (deg) Ve (km/s) Ve (km/s)  S/N (per pix) Magl OMagl MagV 6MagV [Fe/H] 6Fe/H Notas

aquOclstarl 311.7103 —12.85993 77.6 4.9 49.0 20.497 0.003 21971 0.007 —1.84 0.08  No miembro
aquOclstar2 311.7043 —12.83635 —136.4 5.2 274 21.282 0.004 22.765 0.012 —-1.00 0.15

aquOclstar3 311.7062 —12.83348 —141.4 5.4 374 20.936  0.004  22.45 0.01 —1.75 0.09 K
aquOclstar4 311.7089 —12.83242 —65.2 4.5 41.7 20.539 0.003 22.387 0.009 —2.03 0.07  No miembro
aquOclstar5 311.7146 —12.83425 —145.0 5.2 54.4 20.563 0.003 22.175  0.008 —1.56 0.07

aquOclstar6 311.7189 —12.83611 —154.9 4.2 37.5 20.784 0.002  22.43 0.01 —1.25 0.08

aquOclstar7 311.7242 —12.84258 —143.7 3.6 20.7 21.534 0.004 22.842 0.013 —0.99 0.16

aquOclstar8 311.7264 —12.83883 —130.9 8.5 22.8 21.373 0.004 22.858 0.013 —1.23 0.15

aquOclstar9 311.7368 —12.85841 —133.8 4.3 42.6 20.854 0.003  22.47 0.01 —1.48 0.09

aquOclstar10 311.7401 —12.85359 —165.9 8.6 12.2 20.871  0.003  22.53 0.01 —1.42 0.08

aquOclstarll 311.7488 —12.86734 —177.0 9.0 17.2 21.538 0.004 22.890 0.014 —-2.09 0.15 rep/K
aquOclstar12 311.7316 —12.81242 —148.1 5.1 32.5 21.187  0.003 22.677  0.011 —1.75 0.10

aquOclstarl3 311.7470 —12.84501 —154.9 4.9 28.5 21.261 0.003 22.714 0.012 —1.46 0.13

aquOclstar14 311.7436 —12.82085 —143.8 4.3 29.7 21.418 0.004 22826 0.013 —-1.74 0.15

aquOclstarl5 311.7558 —12.84592 —173.1 15.6 23.3 21.252  0.003 22.782 0.012  —-2.08 0.09

aquOclstar16 311.7645 —12.85741 —149.6 4.7 36.2 20.639 0.002 22348 0.009 —1.36 0.08 rep
aquOclstarl7 311.7687 —12.85716 —154.8 8.8 22.3 21.463 0.004 22865 0.013 —-1.71 0.17

aquOc2star1 311.6577 —12.86324 —76.5 4.4 47.3 20.738 0.003  22.35 0.01 —-1.91 0.10 No miembro
aquOc2star2 311.6774 —12.89136 —278.8 4.8 30.8 20.929 0.004 22403 0.010 —2.12 0.12 No miembro
aquOc2star3 311.6665 —12.83773 —119.5 3.9 23.8 21.376  0.004 22.794 0.012 —-1.60 0.14 K
aquOc2star4 311.6754 —12.85405 —135.0 4.4 18.7 21.589 0.004 22864 0.132 —-1.41 0.12

aquOc2star5 311.6755 —12.84307 —138.8 5.4 24.8 21.206 0.003 22.647  0.011 —1.40 0.13

aquOc2star6 311.6865 —12.85343 —140.2 5.1 25.9 21.411 0.004 22.715 0.012 —1.62 0.16

aquOc2star7 311.6910 —12.85157 —124.4 3.8 31.9 21.174 0.003 22,679 0.012 —-1.31 0.11 K
aquOc2star8 311.6935 —12.84941 —144.1 4.5 25.3 21.484 0.004 22.726 0.012 —-1.33 0.16

aquOc2star9 311.7057 —12.87361 94.0 4.8 33.9 21.111  0.003 22.752  0.012  —1.49 0.11 No miembro

Cuadro 5: Resumen de los resultados obtenidos para cada una de las estrellas de Aquarius observada correspondiente a los dos chips de la primera mascara: posicién
(obtenida de la cabecera de las imagenes), velocidad junto con su error (determinada en el andlisis a partir de nuestros datos) y la magnitud de las estrellas junto a su
error (obtenida del catdlogo de McConnachie et al. (2006, [18])). K indica las estrellas en comin con Kirby (2017, [[10]),rep indica las estrellas repetidas de este trabajo,
y las marcadas como no miembros fueron las que se excluyeron durante el andlisis.
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