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Resumen / Las agrupaciones estelares son reconocidas como herramientas para esclarecer varios aspectos
astrofisicos como son la formacién estelar o la estructura de las galaxias. En esta presentacién se lleva a cabo una
descripcion del uso de las agrupaciones estelares para el estudio de la estructura subyacente de las poblaciones
estelares a diferentes escalas y su vinculo con un diseno fractal. Con esta finalidad, se describen varios métodos
para el anélisis de la distribucién espacial de los miembros de una agrupacion estelar y de dichas agrupaciones en
una galaxia. Se estudia la aplicacién de estos métodos sobre las poblaciones estelares jévenes de diferentes galaxias.
En particular, se remarca la utilidad del uso de técnicas de aprendizaje automatico, de los arboles de expansién
minima, de los mapas de densidad estelar y de los dendrogramas, tanto para la identificacién de las agrupaciones
jovenes como para revelar la eventual naturaleza fractal de su distribucién y de su estructura interna. El andlisis
global indica que los métodos de agrupamiento conocidos como PLC y HDBSCAN son los més adecuados para el
estudio realizado. Por otro lado, se encuentra que la distribucién espacial a gran escala de las poblaciones estelares
jovenes estudiadas es consistente con una dimensién fractal determinada.

Abstract / Stellar groupings are recognized as tools to clarify various astrophysical aspects such as star formation
or the structure of galaxies. In this presentation, a description of the use of stellar groupings is carried out for
the study of the underlying structure of stellar populations at different scales and their link with a fractal design.
To this end, several methods are described for the analysis of the spatial distribution of the members of a stellar
cluster and of such clusters in a galaxy. The application of these methods over young stellar populations of
different galaxies is studied. In particular, the usefulness of the use of machine learning techniques, minimum
spanning trees, stellar density maps and dendrograms is highlighted, both for the identification of young clusters
and to reveal the eventual fractal nature of their distribution and its internal structure. The global analysis
indicates that the clustering methods known as PLC and HDBSCAN are the most suitable for the study carried
out. On the other hand, the large-scale spatial distribution of the young stellar populations studied is found to
be consistent with a given fractal dimension.
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1. Introduccion

Las agrupaciones estelares se caracterizan por ser gru-
pos de estrellas que pertenecen a la misma regién del
espacio, por lo que puede considerarse que todas ellas
se encuentran aproximadamente a la misma distancia.
Ademis, en general se considera que ellas poseen la mis-
ma composicién quimica (metalicidad) y aproximada-
mente la misma edad. Aunque estas dos iltimas afirma-
ciones pueden ser dudosas en algunos casos particulares.
Se acepta entonces que las agrupaciones estelares son re-
presentativas de diferentes poblaciones estelares de una
galaxia y sus pardmetros fundamentales (edades, dis-
tancias, enrojecimentos, etc.) se pueden determinar de
una forma mas confiable y precisa que para el caso de
estrellas individuales.

El estudio de la estructura y la distribucién de las
agrupaciones estelares puede dar indicios de su estado
evolutivo. En particular, en el caso de las agrupacio-
nes jovenes, ellos pueden dar pistas importantes sobre
el proceso de formacion estelar. Desde hace tiempo se
reconoce que las poblaciones estelares jovenes poseen
una organizacion jerdrquica (Larson|[1994; Elmegreen &
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Efremov] [1996). O sea que estructuras de tamafio mas
reducido y de alta densidad estelar se encuentran anida-
das sucesivamente dentro de otras estructuras de mayor
tamano y menor densidad. De esta forma los cimulos es-
telares jovenes se suelen encontrar como grumos dentro
de asociaciones OB, y estas ultimas pueden agruparse
a su vez formando los denominados agregados estelares.
Siguiendo con la escala ascendente se encuentran luego
los complejos estelares y finalmente fracciones de brazos
espirales (para mas detalles ver |Ambartsumian| |1968;
Efremov||[1989} |Gouliermis et al.|[2015} 2017} |Gouliermis
2018;; |Grasha et al.||2017)).

Dado que la conversion de gas en estrellas se pro-
duce por el colapso gravitacional de gas y polvo den-
tro de las nubes moleculares (Clarke et al., |2000; |[Lada
& Laday, 2003} [Larson), 2003)), es 16gico suponer que la
organizacién de las poblaciones estelares jévenes es un
reflejo de la distribucién jerdrquica y auto-similar (frac-
tal) del medio interestelar (ISM). Esta distribucién se
extiende sobre varias escalas espaciales (p.e., Elmegreen
1993; [Elmegreen & Falgarone |1996) y se considera co-
mo un sintoma claro de su propia naturaleza turbulenta
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Figural: a) y b) Diagramas fotométricos de la poblacién estelar en la galaxia NGC 1313 (Baume et all jin prep.). Los
colores indican las diferentes poblaciones identificadas. En particular, los simbolos celestes y verde claro se adoptan como
representantes de la poblacién joven. ¢) y d) Simplificacién de los diagramas fotométricos en base al uso de GMM, donde
los simbolos indican los centros de las diferentes componentes.

(Larsonl, 1981} [Stutzki et all [1998} [Elmegreen & Scalo,
2004]).

En base a lo planteado, es necesario disponer de
medidas o parametros cuantitativos y objetivos de la
estructura y distribucién de las agrupaciones estelares.
Ellos permiten efectuar estudios sistematicos sobre nu-
merosas estructuras estelares de diferentes escalas, es-
tableciendo si dichas estructuras estelares son fractales
o no. Ademas se torna util emplear estas medidas para
comparar agrupaciones (observadas o simuladas) eva-
luando como evolucionan y comparar los resultados ha-
llados entre las poblaciones estelares y aquellos del ISM.

En las secciones siguientes se describen las metodo-
logias mas convenientes utilizadas para identificar las
poblaciones estelares y las agrupaciones estelares en una
galaxia (Sec. . Luego se describen los métodos para el
estudio de su estructura interna (Sec. y su distribu-
ci6n en la galaxia anfitriona (Sec. . En cada caso se
presentan los resultados correspondientes. Finalmente,
en las secciones Sec. [5.] y Sec. [6.] se encuentra la discu-
sion de estos resultados y las conclusiones globales.

2.

La forma de llevar a cabo la identificacién de agrupacio-
nes estelares depende en primer lugar de la resolucién
espacial brindada por el sistema de observacién utiliza-
do. En el caso de disponer de baja resolucién espacial
que no permita distinguir los diferentes miembros de

Identificacion de agrupaciones estelares

una agrupacion, la identificacion se lleva a cabo fun-
damentalmente por la comparaciéon entre forma de las
imégenes de los objetos estudiados con los de los obje-
tos puntuales (“point spread function” o PSF; ver por
ejemplo Adamo et al[2017). Por otro lado, en el caso de
tener datos con suficientemente alta resolucién espacial
como para distinguir los miembros individuales, enton-
ces la identificacién se hace midiendo la densidad espa-
cial o cercania de los objetos entre si. En ambos casos es
posible encarar el problema utilizando herramientas de
aprendizaje automético (ML) no supervisado, las cuales
son aptas para ser aplicadas de forma eficiente al gran
volumen de datos producidos por diferentes relevamien-
tos celestes.

En particular, para los casos de alta resolucién es-
pacial, las técnicas adecuadas son las denominada de
“técnicas de agrupamiento” (clustering). Ellas tienen co-
mo objetivo la identificacién de grupos de objetos dentro
de los datos sobre la base de caracteristicas (features)
similares para los objetos de un dado grupo y disimi-
les para los objetos de grupos diferentes. Si bien existe
gran cantidad de estas técnicas, algunas se adaptan me-
jor a un tipo de datos que otras (ver la pdgina web de
la libreria scikit—lear para mas detalles).

En el caso de la identificacién de agrupaciones este-
lares jévenes, el primer paso consiste en localizar la po-
blacién joven. Esto se puede hacer mediante el empleo
de datos fotométricos multibanda y seleccionando la po-

*https://scikit-learn.org/stable/modules/clustering.html
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a) Modelo radial

b) Modelo fractal

Figura 2: Modelos 3D simples de agrupaciones estelares. a) Modelos con simetria radial y una concentracién central donde el
pardmetro « indica su relevancia. b) Modelos con estructura fractal donde el pardmetro D indica el grado de concentracién

de los grumos. En cada caso se muestran los graficos 3D y sus correspondientes proyecciones en un plano X-Y.
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Figura3: a) y b) Comportamiento de m y § con los pardmetros a y D. ¢) Valores de @ para diferentes modelos tedricos.
La curva negra y las curvas blancas corresponden respectivamente al valor medio y a la desviacién estandar para cada valor
de D o de «, d) Representacién de diferentes modelos tedricos en el plano m vs. 5. Las rectas verdes en ¢) y d) indican el

valor @ = 0.8.

blacién mas azul y brillante. Diferentes trabajos simple-
mente utilizan limites en las magnitudes e indices de co-
lor para seleccionar esta poblacién. Entre estos trabajos
se encuentran los de [Sun et al. (2017bllal [2018)), deno-
minados SUN+, y la mayoria de los trabajos de nuestro
grupo de investigacion, denominados RBF Aunque
los trabajos de [Baume et al.| (2021) y [Baume et al.

|**RBFs incluye los siguientes trabajos: |Rodriguez et al|
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prep.) presentan un método més elaborado basado en la
aplicacién de métodos de “clustering” (principalmente
Gaussian mizture method 6 GMM) sobre los diagramas
fotométricos para hacer esta seleccién (ver Fig. . En
el caso de los trabajos mencionados, SUN+ aplican la
metodologia sobre datos fotométricos infrarrojos de las

20162018, [2019| |2020); Baume et al.|
2021 in press); Baume et al.| (in prep.

2021); Feinstein et al.|




Agrupaciones estelares jovenes

HDBSCAN

-196 -

-1971

-198f

-200f

-201F

1 L L
11 12 13 14

5 | Tl PR
05 06 07 08 09 10

! " " s " i
05 10 —200 =100 0 T00 200

FA75W-F606W

2.0

Identificacion de
poblaciones estelares

Identificacion de agrupaciones
estelares jovenes

£ S
MST para cada agrupacién Calculo de Q para cada
estelar joven agrupacién estelar joven
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Figura5: Valores del pardmetro ) obtenido para las agru-
paciones jovenes de varias galaxias cercanas. Las lineas ho-
rizontales indican el valor medio y la desviacién estandar.

Nubes de Magallanes obtenidos con el telescopio VISTA
(Sutherland et all, [2015)), mientras que RBFs lo hacen
sobre datos basados en imdagenes en varias bandas fo-
tométricas de campos de galaxias cercanas y obtenidas
con el Telescopio Espacial Hubble (HST). Dichos datos
corresponden al Legacy Extragalactic UV Survey (LE-
GUS; |Lee et al[[2014)) y al The ACS Nearby Galaxy
Survey (ANGST; [Dalcanton et al|[2009).

Luego de identificar la poblacién joven, se proce-
de al uso de su informacién de posicién (astrométria),
aplicandole algin método de “clustering” adecuado. En
este sentido, Baume et al. (2021)) estudiaron la eficien-
cia de los métodos Agglomerative clustering (AgC), Path
linkage criterion (PLC), Density based spatial clustering
of applications with noise (DBSCAN) y Hierarchical
DBSCAN (HDBSCAN). Ellos encontraron que si bien
todos los métodos seleccionados brindan resultados en
principio aceptables mateméticamente, solo HDBSCAN
y PLC proveen resultados consistentes con los esperados
para agrupaciones estelares en cuanto a su distribucién
espacial y su rango de tamanos.

3. Estructura interna de las agrupaciones

Para el estudio de la estructura interna de agrupaciones
estelares se suelen utilizar modelos tedricos simplificados
como son una distribucion estelar con simetria radial y

concentracion central o un modelo fractal (Cartwright

|& Whitworth| [2004). En el primer caso se suele utilizar
una densidad estelar (p) siguiendo una ley de potencias,
o sea:

[e3%

pr~T
o, alternativamente, un perfil de King (1962). Mientras
que como modelo fractal es usual utilizar el propuesto

por [Cartwright & Whitworth| (2004), el indicado por [El-|
megreen| (1997) o variantes de los mismos como el indi-
cado por Sanchez et al.| (2005)). En la Fig. |2|se presentan
algunos de estos casos.

La parametrizacién de los modelos propuestos o de
los datos observacionales puede llevarse a cabo desde
un punto de vista estadistico utilizando diferentes fun-
ciones de distribucién. En este caso se suele utilizar la
“Funcién de distribucién de distancias”, la “Funcién de
correlaciéon” o una variante de esta tltima denominada
“Funcién de correlacién de pares” (TPCF). En particu-
lar, la primera de ellas se halla asociada con el “Largo
de correlacién normalizado” (5). Si bien estas funciones
permiten en general una descripcién con cierto detalle
de las estructuras analizadas, por si solas no logran dife-
renciar claramente si se trata de una estructura fractal o
no. Un complemento adecuado para el andlisis lo brinda
el uso de un “drbol de expansién minima” (MST) de la
proyeccién 2D de la estructura estudiada. En esta caso
el pardmetro asociado es el “Valor medio normalizado
de los enlaces” (7).

En la Figs. Bp y Bb se compara el comportamiento
de los parametros § y m aplicados sobre los modelos de
concentracién central y fractal propuestos anteriormen-
te. Se nota que en ambos poseen un comportamiento
similar, o sea que en el caso de una concentraciéon cen-
tral, ellos disminuyen a medida que la concentracion se
hace més acentuada (o aumenta), y en el caso de una
estructura fractal, ellos aumentan a medida que el gra-
do de fractalidad disminuye (D aumenta). No obstante,
en cada caso el ritmo de cambio es diferente para § o
m. Esto es, en el caso de una concentracién central, §
disminuye mas réapido que m. Por otro lado, en el caso
de una estructura fractal m aumenta mas rapido que 5.

En definitiva, para establecer cualitativamente y
cuantitativamente la estructura estudiada, |(Cartwright
|& Whitworth| (2004)) identificaron como adecuada a la
relacion:

Q=m/s

BAAA, 63, 2021
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Figura 6: Mapa de densidad estelar de la poblacién joven de la galaxia NGC 247. Los simbolos azules indican los centros
de agrupaciones estelares. Los contornos verdes representan las estructura con estructura compleja, presentandose los
correspondientes dendrogramas para alguna de ellas. Los contornos rojos indican las regiones sin estructura detectable.

(Figura basada en [Rodriguez et al.|[2020)

limite de resolucién
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Figura 7: Esquemas para estimar Dp o D> para una estruc-
tura fractal. a) Relacién P-A. b) Modelos de la TPCF: Una
ley de potencia (curva verde claro) o de un par de leyes de
potencia a tramos.

Este cociente permite distinguir entre una concentracion
central y una estructura fractal dependiendo si su valor
es mayor o menor a aproximadamente 0.8, respectiva-
mente. Este comportamiento se suele representar en un
grafico de coordenadas cartesianas donde se combinan
los parametros D y « en el eje de ordenadas y @ en las
absisas (Fig. [3k). Otro grafico tipico que indica la misma
situacién es m vs. 5 (Fig. [3).

Cabe notar que, al considerar modelos tedricos mas
elaborados en los que se considera un conjunto de
particulas con una dada distribuciéon de masas y que
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evolucionan dindmicamente a partir de una estructura
fractal, ellos desarrollan caminos en un diagrama m vs. §
cruzando el limite de @ = 0.8 y finalizando con una con-
centracion central. No obstante, el tiempo que les lleva a
dichos modelos cumplir con ese trayecto depende de for-
ma importante de la relaciéon entra la energia cinética y
potencial al inicio. Esto es, si el sistema se halla subviria-
lizado, entonces la evolucién es rdpida, mientras que si el
sistema es supervirializado entonces la evolucion es len-
ta. (ver|Sanchez & Alfaro|2010; Daffern-Powell & Parker|
2020). Varios trabajos han buscado una relacion entre
las edades de diferentes objetos con sus correspondien-
tes valores de Q. Entre ellos se destacan los trabajos de
[Sanchez & Alfaro| (2010) y de [Hetem & Gregorio-Hetem)
(2019) realizados sobre ctimulos de la Via Lictea y los
trabajos de |Gieles et al| (2008) y Bastian et al. (2009))
realizados sobre poblaciones en las Nubes de Magalla-
nes

En la Fig. [5| se indica el valor medio y la desviacion
estandar de los valores del pardmetro Q evaluados sobre
todas las agrupaciones estelares jévenes identificadas en
varias galaxias cercanas estudiadas por RBFs. Se apre-
cia que todos ellos se encuentran cerca de @ ~ 0.66, y
este valor se puede vincular con una dimensién fractal
D ~ 2 (ver Fig.[3b). Este tltimo valor es compatible con
el hallado por[Sanchez & Alfaro| (2010]) para los ctimulos
de la Via Lactea.

4. Distribucion de las agrupaciones

Para un andlisis de la forma en que se distribuye una
poblacién estelar en una galaxia se suelen utilizar dife-
rentes técnicas. Una de estas técnicas es el uso de los
mapas de densidad estelar generados a partir de un ker-
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Figura8: a) Valores de la dimensién fractal obtenida por diferentes autores sobre la distribucién proyectada de los objetos
de la poblacién estelar joven. Los simbolos azules resultan de aplicar la relacién P-A. Los simbolos naranjas/rojos resultan
de aplicar la TPCF. Los simbolos verde claro indican los datos modelados por una unica ley de potencias, mientras que
los simbolos verde oscuro indican aquellos modelados con un par de leyes de potencia (ver [Menon et al|(2021) para mas
detalles). Las lineas verticales separan los datos de diferentes trabajos. Las lineas horizontales indican el valor medio y la
desviacién estdndar. b) Valores de la dimensién fractal proyectada del ISM obtenida por diferentes autores y utilizando la
relacién P-A. La figura y las referencias correspondientes se basan en [Sénchez & Alfaro| (2010).

nel gaussiano (KDE; ver Rodriguez et al|[2019). Para
un estudio cualitativo, estos mapas se pueden comple-

mentar con el uso de “dendrogramas” (ver [Rosolowsky
2008)). Ellos brindan una forma esquematica de

representar la distribuciéon de los datos y permiten ob-
tener un esquema independientemente de la cantidad de
dimensiones que posea la distribucién original, identifi-
cando mas claramente las estructuras jerarquicas. Un
ejemplo claro se presenta en la Fig. [] para la galaxia
NGC 247 estudiada por Rodriguez et al.| (2019).

Por otro lado, para realizar un estudio cuantitativo
se puede:

+ Calcular la relacién perfodo-drea (P-A) de las iso-
densitas. En el caso de tratarse de una estructura
fractal se verifica que:

P ~ AD»/?
donde D, es la dimensién fractal de la estructura
proyectada.

+ Utilizar la TPCF (= 1 4+ w), la cual en el caso de
una estructura fractal toma la forma de una ley de
potencia:

14w~ P2
donde Ds es la dimensién fractal que parametriza la
estructura estudiada.

El primer método fue aplicado por SUN+. Poste-
riormente, RBF's lo aplicaron sobre las observaciones ya
mencionadas de galaxias cercanas. Por otro lado, otros
trabajos (Scheepmaker et al.|2009| = S.09,
2017 = G.17 y [Menon et al.|2021] = M.21) aplicaron la
segunda metodologia utilizando también observaciones
fotométricas del HST pero sobre galaxias mas lejanas
(3-18 Mpc). En la Fig. se presentan los resultados
obtenidos en los trabajos mencionados, donde se nota
la coincidencia de los mismos a pesar del uso de diferen-
tes métodos. En especial, algunas galaxias fueron inclui-
das en diferentes estudios. Este es el caso de NGC 1313
estudiada por Baume et al| (2021) utilizando la rela-
cién P-A y por Menon et al.| (2021) utilizando la TPCF.
Tambien se aprecia la situacion particular de NGC 628,

NGC 3344 y NGC 7793. Estas galaxias resultan tener
valores significativamente bajos en la dimension fractal
(D) respecto a la mayoria de las galaxias estudias. Este
hecho se ve confirmado por haber sido incluidas tanto en
el trabajo de |Grasha et al.| (2017) como en el de
et al.| (2021)) con resultados similares. Algunas sugeren-
cias para este comportamiento fueron dado por
(2021).

Cabe notar que con ambos métodos se obtiene una
dimensién fractal (D, o D3) que corresponde a una es-
tructura espacial proyectada sobre un plano. Para poder
comparar estos valores de con los obtenidos en la Sec.
que corresponden a estructuras espaciales, es necesario
realizar una transformacion adecuada. Muchos autores
simplemente adicionan una unidad a D, o Do (Beech,
1992)) aunque otros autores (Gouliermis et al., 2014]) in-
dican que esta forma no es correcta, o a lo sumo lo es
en condiciones muy acotadas, o sea casos de estructuras
fractales muy particulares. Para resolver este problema,
|Sénchez & Alfaro (2010) obtuvieron una relacién entre
ambas dimensiones basada en simulaciones numéricas.
Utilizando esta transformacion a los valores presentados
en la Fig. se obtiene un valor D ~ 2.2 — 2.3 para la
dimensién fractal promedio vinculada con la distribu-
cién espacial de las agrupaciones estelares jovenes. Se
nota que este valor es consistente con el valor D ~ 2
obtenido en la Sec. [3.| para la estructura interna de las
mismas.

5. Discusion

En relacion con las diferentes metodologias para el es-
tudio de la estructura y distribucién de agrupaciones
estelares, se pueden considerar que:

« Las técnicas de “clustering” PLC y HDBSCAN son
las mas adecuadas para identificar las agrupaciones
estelares a partir de la distribucion espacial de sus
miembros obtenida con observaciones de alta resolu-
cién espacial
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« El pardmetro () es adecuado para realizar la des-
cripcion de la estructura interna de las agrupaciones
estelares, clasificando cualitativamente entre una es-
tructura con concentraciéon central, una estructura
homogénea o una estructura fractal. Adicionalmen-
te, permite dar una medida cuantitativa en cada ca-
SO.

» Ladescripcién de la distribucién espacial de las agru-
paciones estelares puede estudiarse cualitativamente
en base al uso de KDEs y “dendrogramas”, mientras
que para su estudio cuantitativo es adecuado utilizar
la relacién P-A o la TPCF.

Respecto a los resultados obtenidos en cada caso,
las poblaciones estelares jovenes de la Via Lactea y de
galaxias cercanas (hasta 18 Mpc) poseen una estructu-
ra interna compatible con Q ~ 0.66 o una dimensién
fractal D ~ 2, mientras que el ISM parece tener una
estructura que en promedio se asocia con una dimen-
sién fractal D ~ 2.6. Esta discrepancia ya fue notada
por |[Sanchez & Alfaro| (2010), brindando algunas suge-
rencias que perimitirian explicarla. Estos escenarios se
basan fundamentalmente en las siguientes hipdtesis:

« De la misma forma que la estructura de una pobla-
cion estelar cambia a medida que evoluciona dinami-
camente, se puede suponer que la estructura del ISM
cambia hasta que se produce la formacion estelar dis-
minuyendo su dimensién fractal.

» A pesar de los valores similares hallados, la disper-
sién de valores en las dimensiones fractales tanto del
ISM como de las poblaciones estelares pueden refle-
jar simplemente la evolucién dindmica de cada uno
de ellos y podrian acercar las diferencias observadas
entre sus valores medios.

» El proceso de formacion estelar en si podria afectar
de forma significativa la estructura del ISM y ser la
causa de la diferencia de las dimensiones fractales.

La respuesta puede ser alguna de estas hipdtesis o
una combinacién de ellas. En particular se puede in-
dicar que actualmente existen indicios de estructuras
multifractales tanto en el ISM (Yahia et al [2021]) como
en algunas poblaciones estelares (Cartwright & Whit-
worth), [2004) que darfan fundamento a alguna de ellas.
No obstante es un campo que requiere ser estudiado en
detalle para alcanzar un modelo confiable.

6. Conclusiones

Se destaca que el uso de los parametros m, s, Q y D
permite la utilizacién de diferentes técnicas de ML para
analizar gran cantidad de datos astronémicos en for-
ma objetiva, sistematica y homogénea. En particular, la
aplicacién sobre datos obtenidos a partir de las iméage-
nes de alta resolucién espacial del HST han permitido
la cuantificacién de la estructura fractal en agrupaciones
estelares de galaxias cercanas.

En relacién con los resultados, en lineas generales
se han encontrado valores de D similares en diferentes
galaxias espirales o irregulares con poblaciones jévenes,
aunque aparece una diferencia entre D de las poblacio-
nes estelares jévenes y del ISM. Paralelamente, existen
indicios de agrupaciones con estructura multifractal que
requieren un estudio mas detallado.
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