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Resumen

Las Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas a bajo redshift (ULIRGs) se descubrieron con
el satélite IRAS a finales de la decada de los 80 (Sanders et al. 1988a). Se definen como
aquellos objetos con una luminosidad en el infrarrojo de L;g[8 — 1000um]210'2 L que se
explica por medio de una intensa formacién estelar y/o nicleos activos, que calientan el
polvo que hay en la galaxia (véase Sanders & Mirabel 1996).

No estd claro su papel en la evolucién de galaxias aunque parece que son un paso
intermedio entre el choque de dos o més galaxias y la formacién de una galaxia eliptica y,
tal vez, un cuéasar.

Presentan una estructura morfoldgica, cinematica y de ionizacién extensa y bastante
compleja, por lo que la espectroscopia de campo integral (ECI) resulta una herramienta
muy adecuada para estudiar este tipo de objetos.

En esta tesis se presenta el anédlisis detallado de tres ULIRGs mediante la utilizacion de
datos de ECI e imagen de alta resolucién en varios filtros. Ademads se analiza las posibles
implicaciones que los resultados individuales pueden tener en el estudio de las ULIRGs
en su conjunto. Los resultados cientificos mas importantes que se han encontrado son los
siguientes:

= La estructura morfolégica del gas ionizado en estos sistemas es similar, aunque con
diferencias, a la de la componente estelar. Estas diferencias pueden atribuirse al efecto
combinado de la extincién diferencial y las caracteristicas de las poblaciones estelares
presentes.

= Estos sistemas presentan una cinématica no regular, que no puede asociarse a rotacién
simple de un disco y que estd dominada por el proceso de fusion.

= Las tres galaxias estudiadas presentan indicios de supervientos en las zonas centrales,
por lo que éste podria ser un fenémeno muy habitual en las ULIRGs.

» La extincién en estas galaxias es claramente no uniforme y mayor hacia las zonas
centrales. El no considerar los efectos de la extincion diferencial puede provocar una
sobreestimacién de la masa de $15 %.

» Fuera de las regiones nucleares, se ha encontrado una correlaciéon entre el estado de
ionizacion de una determinada zona del sistema y la dispersién de velocidades que
resulta compatible con la existencia de espectros de tipo LINER, asociados a choques
provocados por el proceso de fusién.

= Los brotes de formacion estelar detectados en el dptico e infrarrojo son capaces de
explicar tnicamente < 20% de la luminosidad total de estos sistemas, estando la
fuente responsable del resto de la luminosidad oculta a estas longitudes de onda.
Argumentos dindmicos y observaciones en otros rangos del espectro parecen indicar
que el resto de la luminosidad se puede explicar mejor por brotes de formacion estelar
que por un agujero negro similar al que se encuentra en los cuasares épticos.
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» Estas galaxias muestran gran cantidad de formacién estelar fuera del nicleo que
parece seguir una evolucién paralela al proceso de fusién. En los tres sistemas se
han encontrado regiones de formacion estelar extranucleares con propiedades que las
convierten en buenas candidatas a Galaxias Enanas de Marea.

= La observacion de sistemas similares a las ULIRGs pero a mayor desplazamiento al
rojo es complicada. En caso de utilizar rendija larga, se perderian los detalles de su
compleja estructura mientras que con ECI resultaria complicado conseguir una S/R
suficiente para realizar un estudio similar a la presente tesis.
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Las Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas

Este capitulo contiene una introduccién a las Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas. En él,
ademaés de caracterizar estos objetos, se mostraran las principales cuestiones que plantea su
estudio y el estado actual de cada una de ellas. En particular, se presentara la problematica
asociada al origen de su luminosidad en el infrarrojo, el papel que juegan en la formacién y
evolucion de galaxias, y su posible conexién con las galaxias a alto desplazamiento al rojo.

1.1. Introduccion: Descubrimiento y caracterizaciéon

Las Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas (ULIRGs) se descubrieron con el satélite IRAS
(Sanders et al. 1988b; Sanders et al. 1988a). Se las define como aquellos objetos con Ly ~
Lir[8 — 1000pm]21012Let, comparable a la luminosidad bolométrica de los cudsares, y
presentan una densidad espacial similar a la de éstos (Soifer et al. 1987). Como grupo,
comparten algunas propiedades. Son sistemas formados por galaxias interactuantes o en
proceso de fusién en los que una fuente de energia compacta es responsable de la luminosidad
observada en el infrarrojo lejano. Todas ellas presentan lineas de emisién y son sistemas ricos
en gas y polvo. En Sanders & Mirabel (1996), y mds recientemente en Genzel & Cesarsky
(2000) se presenta una revisién sobre estos objetos.

Atendiendo a sus colores en el infrarrojo se pueden clasificar en dos grupos. Por una
parte, se encuentran las ULIRGs frias (f25/f6o < 0.2, donde las cantidades fa5 y fe0 son las
densidades de flujo en Jy en las bandas de IRAS de 25 y 60 um). Representan el ~75 % del
total de las ULIRGs, suelen presentar espectros tipicos de regiones HII y LINER y parecen
estar en un estado temprano del proceso de fusién. Por otra parte, tenemos a las ULIRGs
calientes (fo5/fs0 > 0.2). Representan ~25% de la poblacién total de ULIRGs. Muchas
de ellas presentan lineas de emisién anchas (Seyfert 1) y tienen apariencia puntual en el
Palomar Sky Survey (PSS).

En la figura 1.1 se muestra la funcién de luminosidad para las ULIRGs en comparacién

'La definicién de Lig aparece en Sanders & Mirabel (1996) y es Lir[8 — 1000um] = 4w D2 Fy, [Le] con
Fir = 1.8 x 107*{13.48f12 + 5.16 fo5 + 2.58fs0 + fi00} [W m~?] donde las cantidades fi2, f2s, foo ¥ fioo
son las densidades de flujo en Jy en las bandas de TRAS de 12, 25, 60 y 100 pum.
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a la de otros objetos extragalacticos como galaxias normales, Seyferts, starbursts, galaxias
cD y cudsares. Presenta un claro exceso con respecto a la funcién de Schetcher en el extremo
de altas luminosidades, donde las ULIRGs constituyen, como grupo, el tipo de galaxias més
numeroso del universo local, siendo dos veces méas abundantes que los cudsares seleccionados
Opticamente.
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Figura 1.1: Funcién de luminosidad para distintos objetos extragaldcticos (Sanders & Mirabel 1996).

La figura 1.2 muestra la distribucién de energia espectral (SED) para varias galaxias con
luminosidad total infrarroja creciente. Observamos que, conforme la luminosidad aumenta,
el cociente fgo/ f100 también aumenta, mientras que el cociente fia/ fos disminuye. También
se observa en la figura que, mientras en el éptico tenemos un cambio de la luminosidad de
un factor 3 o 4, la luminosidad en el infrarrojo cambia hasta en 3 6rdenes de magnitud. En el
recuadro pequeno, abajo a la derecha, estan representadas las ULIRGs calientes. Presentan
una distribucién espectral de energia con emisién en el infrarrojo medio (5-40 pm) un orden
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de magnitud mas fuerte que la mayoria de las ULIRGs, maés frias.
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Figura 1.2: Distribucion espectral de energia de las ULIRGs frias. En el recuadro pequeiio aparece la corres-
pondiente a las ULIRGs calientes (Sanders & Mirabel 1996).

En el infrarrojo, esta SED podria deberse a la emisién de tres componentes distintas
de polvo. Una componente fria (cold, 30 K > T > 10 K), asociada a polvo en cirros, otra
componente fresca (cool, 50 K > T > 30 K), asociada a brotes de formacién estelar, y una
tercera componente de polvo caliente (varios cientos de Kelvins), opcional, en el caso de
ULIRGs dominadas por un AGN (Klaas et al. 2001).

Los diferentes trabajos sobre estas galaxias estan orientados a contestar una o varias de
las preguntas que se enumeran a continuacién:

= ;Cudl es la fuente de ionizacion en estas galaxias, capaz de producir semejante lumi-
nosidad en el infrarrojo?

= ;Cudl es el desarrollo dinamico de estos sistemas? ;Que papel juegan en la evolucion
de galaxias?
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» ;Hasta qué punto son estas galaxias la contrapartida local de las llamadas fuentes
SCUBA, unas galaxias a alto desplazamiento al rojo detectadas en el submilimétrico?

Los siguientes apartados realizan una recopilacién de los trabajos més importantes que
han abordado cada una de estas cuestiones.

1.2. Origen de la luminosidad en el Infrarrojo: Fuentes de ionizacién

La intensa luminosidad infrarroja de estos objetos esta producida por grandes cantidades
de polvo que rodean la fuente emisora de energia de estas galaxias, y que absorben la luz
emitida por ella, para reemitirla en el infrarrojo. La naturaleza de dicha fuente ha sido
objeto de debate en los ultimos anos, habiéndose barajado dos opciones principales.

La primera de las posibilidades, constituye el llamado modelo evolutivo de Sanders et al.
(1988a) en el que las ULIRGs albergarian en su interior un QSO que seria visible en el éptico
una vez que la galaxia se hubiera desprendido de su envoltura de polvo. Se puede resumir
en una secuencia evolutiva del tipo:

ULIRG fria — ULIRG caliente — QSO

La segunda propuesta es la existencia de un brote de formacién estelar de excepcional
intensidad y extensién espacial (Joseph & Wright 1985).

log(L,/Ly)<11 11 - 11.99 12 - 12.29 123 - 128

Total = 29 68 7 31

100%

0%

Figura 1.3: Clasificacién espectral en el éptico en funcién de la luminosidad para la muestra de galaxias de
Veilleux, Kim, & Sanders (1999b).

Desde el punto de vista observacional, para discernir entre estas dos posibilidades se
han realizado estudios en diversos rangos del espectro cuyos resultados mas importantes
resumimos a continuacién.
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Clasificacion espectroscopica en el 6ptico

Veilleux, Kim, & Sanders (1999b) clasifican espectroscépicamente en el éptico una mues-
tra amplia de estos objetos, utilizando los diagramas de diagndstico propuestos por Veilleux
& Osterbrock (1987). En la figura 1.3 se muestra el nimero de ULIRGs encontradas para
cada tipo espectral en diferentes rangos de luminosidad. Si bien hay una clara mayoria de
galaxias clasificadas como HII y LINER, el nimero de galaxias Seyfert en general (y el de
las Seyfert 1 dentro de las Seyfert), aumenta conforme aumenta la luminosidad.

La utilizacién de los cocientes de lineas en el éptico como indicador del tipo de actividad
presenta algunos problemas. Un espectro en el éptico de tipo region HII se produce en un
objeto ionizado por estrellas calientes, mientras que un espectro de tipo Seyfert esta pro-
vocado por la presencia de un AGN. Sin embargo, los espectros de tipo LINER, numerosos
entre las ULIRGs, pueden deberse a varios fenémenos (véase Filippenko 1996). Por una
parte, podemos tener fotoionizacién debido a estrellas calientes en medios de alta metalici-
dad (Filippenko & Terlevich 1992), AGNs de baja luminosidad (Ho, Filippenko, & Sargent
1993), una mezcla de éstos con estrellas de tipo O o las llamadas warmers, estrellas Wolf-
Rayet muy calientes (Terlevich & Melnick 1985). Los espectros de tipo LINER también se
pueden explicar por medio de ionizacién por choques causados por flujos de acrecimiento
que se enfrian (Heckman 1981; Cowie et al. 1983; Fabian et al. 1986), supervientos galdcti-
cos (Heckman, Armus, & Miley 1990) o interacciones y colisiones de galaxias (Fosbury &
Wall 1979; Phillips 1981).

Lineas de emision en el infrarrojo cercano

Ademas de la incertidumbre sobre el fenémeno causante de la emisién de tipo LINER,
debido a la gran cantidad de extinciéon presente en estos objetos, cabe la posibilidad de que
el supuesto QSO no se pudiera detectar con espectroscopia éptica, por lo que también se ha
buscado por medio de las lineas de recombinacién del hidrégeno ensanchadas por velocidad
o por la presencia de la linea coronal de [Si VI] en el infrarrojo cercano (Goldader et al.
1995; Murphy et al. 1999; Veilleux, Kim, & Sanders 1999a). Las ULIRGs clasificadas en el
6ptico como HIT o LINER, no mostraron actividad de tipo AGN en este rango, sin embargo,
se descubrieron regiones de lineas anchas escondidas en algunas ULIRGs clasificadas como
Seyfert 2. Como sintesis de los resultados obtenidos con estos dos indicadores, podriamos
decir que la presencia de AGNs entre las ULIRGs es minoritaria (10 %25 %), pero alcanza
la cota de 35 %50 % para las galaxias de mayor luminosidad. La tendencia a encontrar
signos de posible AGN es mayor en las ULIRGs calientes.

Espectroscopia con ISO. El infrarrojo medio

La extincién en estos objetos puede llegar a ser tan grande, que es posible que el hi-
potético QSO permanezca oculto incluso en el infrarrojo cercano, por lo que se han buscado
indicadores del tipo de actividad presente a mayores longitudes de onda (infrarrojo medio).

Rigopoulou et al. (1999) analizaron una muestra amplia de ULIRGs observadas con
el instrumento ISOPHOT de ISO (Infrared Space Observatory) basdndose en el cociente
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Figura 1.4: Espectro promedio del rasgo de los PAH a 7.7 um obtenido a partir de una muestra amplia
de ULIRGs observada con ISOPHOT-S (Lutz et al. 1998). Se muestran para su comparacién el espectro
promedio de 11 starbursts y 17 AGNs. Las lineas discontinuas en las graficas superiores representan esos
mismos espectros promedio tras afiadirles el efecto de una extincién adicional de Ay = 50 y reescalarlos.

linea/continuo (L/C) del rasgo a 7.7 pum de los PAHs (hidrocarburos aromaticos policicli-
cos) como discriminante entre brote de formacién estelar o AGN como fuente principal de
energia. Este rasgo es importante en los brotes de formacién estelar mientras que no se ob-
serva en los AGNs. En la figura 1.4 se muestra el espectro promedio en este rango para las
ULIRGS de la muestra, junto con dos espectros tipicos de starbursts y AGNs. Encontraron
que la fuente principal de energia en la mayoria de las ULIRGs era un brote de formacion
estelar.

Genzel et al. (1998) utilizaron un diagrama de diagnéstico basado en este cociente junto
con el cociente de las lineas de emision de alta y baja excitacién en el infrarrojo medio. La
figura 1.5 muestra la posicién en dichos diagramas de una muestra de AGNs, otra de galaxias
starburst y una serie de ULIRGs, asi como la linea que delimita las dos zonas del diagrama.
Del andlisis de las galaxias individuales, concluyeron que en el 80 % de la muestra dominan
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Figura 1.5: Diagrama de diagnéstico en el infrarrojo medio para ULIRGs segin Genzel et al. (1998). En
la grafica de la izquierda aparecen los datos. Los cuadradros representan AGNs, los circulos ULIRGs y los
tridngulos, galaxias starburst. Las ULIRGs presentan unos cocientes con valores intermedios entre starburst
v AGN. En la gréfica de la derecha, una linea recta separa las zonas en las que domina el AGN o la formacién
estelar. La mayoria de las ULIRGs se encuentran en esta ultima zona.

los brotes de formacién estelar y que la fraccién de AGNs aumenta conforme aumenta la
luminosidad.

Existe una correspondencia entre esta clasificacién y la anterior (Taniguchi, Ohyama,
& Nishiura 1999; Lutz et al. 1998). Las galaxias clasificadas como HII o LINER con espec-
troscopia 6ptica, presentan en el infrarrojo medio un espectro de tipo starburst, mientras
que aquéllas clasificadas como Seyfert, presentan un espectro de tipo AGN.

Imagen de alta resolucién en el infrarrojo medio

Dado que una parte importante (~10-30%) de la energia de estos sistemas se emite
en el infrarojo medio mediante rerradiacion térmica por el polvo, es posible estudiar la
naturaleza de la fuente que produce la energia de estos sistemas a partir del tamano de las
fuentes que emiten en este rango de longitud de onda utilizando imagen de alta resolucién.
Si es un AGN quien calienta el polvo, el tamano de la fuente infrarroja debe aumentar
con la longitud de onda mientras que si son estrellas, éste debe permanecer relativamente
constante. Soifer et al. (2000) estudiaron en este rango de longitud de onda una muestra
pequena de ULIRGs encontrando que, en la mayoria de los casos, la fuente de luminosidad
en el infrarrojo medio estaba concentrada en una regién de $200 pc. Aproximddamente en
la mitad de ellas, el responsable de la luminosidad bolométrica parecia ser un AGN. En el
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resto, Unicamente una galaxia podia asociarse claramente con brotes de formacién estelar,
mientras que en las demaés, los limites de tamafos angulares no permitian distinguir entre
AGN o brote de formacién estelar como posible fuente de energia.

Emision en radio

A pesar de la posible existencia de AGN en algunas de las ULIRGs, éstas galaxias
presentan una emision en radio perfectamente explicable por un brote de formacién estelar
y, ademds obedecen la correlacién FIR-radio existente para dichos brotes, por lo que Condon
et al. (1991) y Crawford et al. (1996) no ven la necesidad de recurrir a un AGN como
fuente principal de la luminosidad en el infrarrojo lejano (a excepcién de Mrk 231). Més
recientemente, comprobando la relacién FIR-radio en una muestra muy amplia de galaxias
IRAS (1809 galaxias), Yun, Reddy, & Condon (2001) sélo encontraron ~1% de galaxias
con AGN en su interior, independientemente de la luminosidad infrarroja.

Observaciones en rayos X

En general, las ULIRGs emiten débilmente en este rango de longitud de onda, pero dado
que los rasgos tipicos de un AGN en rayos X pueden atravesar densidades columnales de
gas grandes, las observaciones en este rango de longitud de onda constituyen un conjunto
de datos en los que estudiar de forma independiente los procesos fisicos que se producen en
estas galaxias.

Basandose en observaciones con el instumento PSPC a bordo del satélite ROSAT de 9
de las 10 ULIRGs del IRAS BGS de Soifer et al. (1987), Rigopoulou, Lawrence, & Rowan-
Robinson (1996) descartan la posibilidad de que un cudsar con un enrojecimiento moderado
en la linea de visién pueda ser responsable de la luminosidad observada en el infrarrojo.
De existir, éste deberia estar oculto tras una columna de material oscurecedor de ~ 5 X
10% cm~2.

Por otra parte, observaciones con el satélite ASCA indican la presencia de un AGN
fuertemente oscurecido en Mrk 231, Mrk 273 y NGC 6240, mientras que en el prototipo de
las ULIRGs, Arp 220, no se encuentran signos de semejante actividad (Iwasawa 1999).

Algunas de estas galaxias también se han observado con ACIS, a bordo de CHANDRA,
que ofrece mejor resolucién espacial. En el caso de NGC 6240, ambos nicleos presentan
caracteristicas de AGN (Komossa et al. 2003). Para Mrk 273, es el nicleo norte quien
presenta rasgos tipicos de AGN de tipo Seyfert 2 (Xia et al. 2002). Arp 220 presenta un
fuente puntual de espectro duro de origen poco claro. Si el responsable de esta emisién fuera
un AGN, éste presentaria una luminosidad muy pequena para jugar un papel importante
en la energética del sistema.

Por dultimo, las observaciones de una muestra representativa de ULIRGs con XMM-
Newton muestran cémo estos sistemas presentan una naturaleza compuesta, aunque pre-
dominando el fenémeno starburst frente al fenémeno AGN (Franceschini et al. 2003).
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Signos de fusiones pasadas en cuasares

Como se verd en el siguiente apartado, este tipo de galaxias muestra una morfologia
irregular, con colas de marea, plumas, etc., que indican que estan sufriendo un proceso
de fusion, asi que otra manera de abordar la posible existencia de QSOs escondidos tras
el polvo en las ULIRGs, es buscar en los cudsares rasgos en su morfologia que puedan
hacernos sospechar que fueron ULIRGs en una época anterior. Canalizo & Stockton (2001)
realizan un trabajo en esta linea, encontrando que estos dos fenémenos estan necesariamente
relacionados. Aparte de este trabajo especifico, en la literatura aparecen estudios recientes
que incluyen varios ejemplos de cudsares con signos de fusiones o interacciones (Bahcall
et al. 1997; Boyce et al. 1996; Boyce, Disney, & Bleaken 1999) o estudios detallados en
varias longitudes de onda de ULIRGs calientes en las que se encuentra que estos objetos
si podrian representar el nacimiento de una radio galaxia o cudsar clasico, como por ejemplo
Mrk 463 (Mazzarella et al. 1991) o PDS 456 (Yun et al. 2004).

Contribucién del supuesto AGN a la luminosidad del sistema

Visto que algunas ULIRGs contienen AGNs en su interior, cabe preguntarse cudnto
contribuye a la emision en el infrarrojo. Para Veilleux, Kim, & Sanders (1999a), la presencia
de signos de un AGN préacticamente asegura que éste va a ser la fuente dominante de energia
en el infrarrojo. Klaas et al. (2001) afirman que las galaxias con o sin presencia de AGN
no pueden distinguirse por sus colores en el infrarrojo lejano, pero si por su espectro en el
infrarrojo cercano y medio, por lo que parece que el AGN no contribuiria a la emisién en el
FIR /submm, sino a la emisién en el NIR-MIR. Proponen el color J — K como un posible
indicador de la existencia de un AGN.

Gas molecular en las ULIRGs

Sea cual fuere la fuente dominante de energia en estas galaxias, ésta necesita alimentarse
de grandes cantidades de gas para poder existir. Observaciones en las lineas de CO(J=1-0)
y CO(J=2—1) indican masas de gas molecular en estas galaxias 210°-10" M, (Evans et al.
2002; Evans, Surace, & Mazzarella 2000; Tacconi et al. 1999; Sakamoto et al. 1999; Solomon
et al. 1997; Downes & Solomon 1998; Scoville, Yun, & Bryant 1997; Bryant & Scoville
1996). Una fraccién importante del gas molecular estd a densidades mucho mayores que
en las Nubes Moleculares Gigantes (véase observaciones del HCN de Solomon, Downes,
& Radford 1992, que traza gas a densidades mayores que 10° cm~3). A pesar de la gran
cantidad de gas molecular, el cociente Lpr/Lco es un orden de magnitud mayor que
para galaxias espirales normales (Sanders et al. 1986; Solomon & Sage 1988), existiendo
un limite superior empirico para él de Lir/Mp, ~ 100 Lo M ! independientemente de la
densidad superficial y de la masa de gas molecular (Planesas, Colina, & Perez-Olea 1997).
Los valores de Lir /My, de algunas ULIRGs, cercanos a este limite, son dificiles de explicar
unicamente mediante formacién estelar, pero resultan aceptables si se supone que un AGN
es responsable, en parte, de la luminosidad en el infrarrojo. En cualquier caso, la eficiencia de
formacion estelar medida a partir de Lig /My, hay que tomarla como un limite superior de
la verdadera eficiencia debida al brote, estando la diferencia relacionada con la importancia
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del AGN. Como se verd en la parte dedicada a la evolucién de estos sistemas, la forma
en que este gas llega al nicleo(s), juega un papel muy importante en el desarrollo de una
posible fase ultraluminosa.

Otras evidencias tedricas y observacionales

Puesto que estos sistemas son mergers, una forma de probar la validez del modelo
evolutivo, seria estudiar como varian los diferentes indicadores de starburst o AGN frente a
un indicador del estado del proceso de fusién, generalmente, la separacién entre los nicleos.
El cociente Lpay/Lir no muestra signos de correlacién con dicho estado (Rigopoulou et al.
1999; Lutz et al. 1998), como tampoco lo hacen las cantidades relativas de polvo frio, fresco
y caliente presentes en estas galaxias (Klaas et al. 2001), en contradicciéon con lo que se
esperaria en base al modelo evolutivo.

Desde el punto de vista tedrico, Taniguchi, Ikeuchi, & Shioya (1999) muestran cémo las
ULIRGs observadas en el universo local son capaces de producir agujeros negros superma-
sivos centrales durante el proceso de fusién, tanto por acrecimiento de gas en un agujero
negro inicial mas pequeno como por relajacién dinamica de los remanentes compactos que se
generan en los brotes de formacion estelar presentes en estos sistemas, apoyando el modelo
evolutivo propuesto por Sanders et al. (1988b).

Escenarios alternativos al modelo evolutivo original

El elevado porcentaje de ULIRGs potenciadas por brotes de formacién estelar ha llevado
a proponer escenarios alternativos al propuesto por Sanders et al. (1988b). Asi, para Farrah
et al. (2001), el esquema propuesto por Sanders et al. es Unicamente un subconjunto de
todas las posibilidades evolutivas que se pueden presentar en el fenémeno ULIRG. Segun
ellos, el tiempo de evolucién en la fuente que produce la luminosidad en el infrarrojo y la
morfologia del sistema en proceso de fusién estan determinados por las caracteristicas de las
galaxias progenitoras y el entorno local. Otro ejemplo podria ser el esquema propuesto por
Colina et al. (2001), en el que se distinguen varias posibilidades evolutivas, dependiendo de
la masa de las galaxias en proceso de fusion. Las galaxias frias serian el producto final de
la fusién de dos o més galaxias disco de baja masa (0.3 L* — 0.5 L*). Las ULIRGs calientes
y QSOs de baja luminosidad serian debidas a la fusién de dos galaxias espirales de masa
intermedia (0.5 L* < L < L*) o de una espiral L* con una compafiera menos masiva. Por
dltimo, los QSOs de alta luminosidad serfan el fruto de la fusiéon de dos galaxias con disco de
L > L*. En este escenario las galaxias calientes si se corresponderian con un QSO envuelto
en polvo, pero no las ULIRGs frias.

En resumen, tanto los AGNs como los brotes de formacién estelar estan presentes en
este tipo de galaxias. Si bien dominan éstos, la importancia de aquéllos aumenta en las
ULIRGsS calientes y/o con mayor luminosidad. Sin embargo no hay acuerdo sobre la impor-
tancia exacta de cada uno de estos fendmenos (Joseph 1999; Sanders 1999). Los distintos
indicadores predicen proporciones similares de galaxias con las diferentes fuentes de energia
aunque suelen aparecer problemas a la hora de caracterizar cada objeto individualmente.
Parece necesario un estudio global en el que se utilicen los diferentes rangos del espectro.
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1.3. Desarrollo dinamico. Papel en la evolucién galactica

Imégenes en el 6ptico e infrarrojo cercano muestran cémo la mayoria de las ULIRGs
presentan una morfologia peculiar, con estructuras como varios ntcleos, colas de marea,
puentes, bucles, condensaciones de formacion estelar, etc. propias de sistemas de dos o
mas galaxias en proceso de fusién (Bushouse et al. 2002; Cui et al. 2001; Farrah et al.
2001; Scoville et al. 2000; Surace, Sanders, & Evans 2000; Borne et al. 2000; Surace &
Sanders 1999; Surace, Sanders, & Vacca 1998; Duc, Mirabel, & Maza 1997; Murphy et al.
1996; Clements et al. 1996; Kim 1995; Leech et al. 1994; Zhenlong et al. 1991; Melnick &
Mirabel 1990; Carico et al. 1990; Lawrence et al. 1989). En las figuras 1.6 y 1.7 se presenta
una muestra de ULIRGs frias y calientes respectivamente, donde se observa la complicada
morfologia de estos sistemas. Sin embargo, existen sistemas en proceso de fusiéon que no
presentan una luminosidad extrema en el infrarrojo (Keel 1985; Bushouse 1986; Kennicutt
et al. 1987).

. Que lleva entonces a un merger a comportarse como una ULIRG? ;Todos los mergers
exhiben en algiin momento una fase ultraluminosa, o, se requieren unas condiciones especia-
les para desencadenar la emisién en el infrarrojo lejano? Las galaxias con disco de tamafio
similar en proceso de fusiéon (major mergers), pueden desarrollar una fase ultraluminosa,
siendo la estructura interna de dichas galaxias un factor determinante (Mihos & Hernquist
1994; Bekki & Shioya 2001). En la figura 1.8 se muestra la evolucién del ritmo de formacién
estelar (RFE) para sistemas en proceso de fusién de galaxias con y sin bulbo. Las galaxias
sin bulbo desarrollan una barra tras el primer encuentro que transporta gas hasta el centro
provocando brotes de formacién estelar. El gas se gasta y al final del proceso de fusién sélo
se producen unos brotes de formacién estelar débiles. Por el contrario, si la galaxia contiene
un bulbo, éste impide el flujo de gas hacia el interior hasta que se produce la fusién propia-
mente dicha. En ese momento, el gas cae hacia el centro por disipacién y se forma un brote
de formacién estelar de muy corta duracién (~50 Ma), dos érdenes de magnitud mayor que
el de los discos aislados. Un factor de importancia secundaria es la geometria orbital. Los
brotes de formacién estelar méas intensos ocurren en encuentros coplanares, mientras que los
mas débiles se producen cuando ambos discos estan inclinados con respecto al plano orbital
(Mihos & Hernquist 1996). En cualquier caso, el brote de formacién estelar es tnico a lo
largo de la evolucién del sistema. Para los mergers multiples, las simulaciones numéricas
indican que se pueden dar varios brotes de este tipo a lo largo del proceso (Bekki 2001).

Existen evidencias tedricas (Toomre & Toomre 1972; Barnes 1988; Hernquist 1992;
Hernquist 1993) y observacionales (Wright et al. 1990; Stanford & Bushouse 1991) de que
un merger de galaxias espirales evoluciona a un objeto con perfil de brillo /4. Kormendy &
Sanders (1992) sugirieron que las ULIRGs podian ser galaxias elipticas gigantes en forma-
cién por colapso disipativo inducido por el proceso de fusién, ya que la densidad de gas en el
centro de estas galaxias (3102 Mg pc™3) es tan alta como la densidad estelar de los nticleos
de las elipticas gigantes. Este gas, con los enormes ritmos de formacién estelar presentes
en estas galaxias, perfectamente puede convertirse en estrellas en el tiempo de colapso. El
andlisis del brillo superficial de las ULIRGs apoya esta idea. Una fracciéon importante de
estas galaxias presenta un perfil de brillo que ajusta bien a una funcién /4 (Veilleux,
Kim, & Sanders 2002; Scoville et al. 2000; Kim 1995). Genzel et al. (2001) y Tacconi et al.
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IRAS 00091-0738 IRAS 01199-2307 IRAS 03521+0028 UGC 5101

IRAS 14348-1447 IRAS 1525043609

IRAS 20414-1651 IRAS 22491-1808

IRAS 2323340946 IRAS 23365+3604

Figura 1.6: Imagen en color casi real de una selecciéon de ULIRGs frias (Surace, Sanders, & Evans 2000).

(2002) confirman que las ULIRGs son galaxias elipticas en proceso de formacién, aunque
difieren con respecto a Kormendy & Sanders en el tamano de las elipticas que naceran tras
la fusion. Las ULIRGs presentan una distribucién de dispersiéon de velocidades, una posi-
cién en el plano fundamental y una distribucién de v,o sini/o muy parecida a las galaxias
elipticas/lenticulares de masa intermedia (~ L,) con rotacién moderadamente rapida. Asi,
las elipticas tipo disky si podrian formarse mediante fusiones de galaxias espirales ricas en
gas, pero habria que buscar otro proceso de formacién diferente para las elipticas gigantes,
que presentan mayores dispersiones de velocidades y radios efectivos que las ULIRGs. Este
resultado es independiente de si la fuente principal de energia de la ULIRG es la formacién
estelar (Genzel et al. 2001) o un AGN (Tacconi et al. 2002).

Otro aspecto que merece atencién es la cantidad de formacién estelar presente en estas
galaxias fuera de los nicleos, especialmente en las colas, formando knots y/o condensaciones.
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IRAS OBET243915 RAS 12071-0444

Figura 1.7: Imagen en color casi real de una seleccién de ULIRGs calientes (Surace, Sanders, & Vacca 1998).

Zwicky (1956) propuso que las fuerzas de marea en galaxias interactuantes como las que nos
ocupan podian crear objetos autogravitantes formados por los desechos de la interaccion
que, tal vez, pudieran convertirse en pequenas galaxias. Son las llamadas Galaxias Enanas de
Marea (TDGs). Simulaciones numéricas de encuentros entre galaxias con disco muestran que
es posible la formacién de tales sistemas (Barnes & Hernquist 1992; Elmegreen, Kaufman,
& Thomasson 1993) y, desde el punto de vista observacional, se han encontrado ya galaxias
de este tipo en algunas ULIRGs (Mirabel, Lutz, & Maza 1991; Mihos & Bothun 1998), en
galaxias en interaccién o fusién algo menos luminosas (Mirabel, Dottori, & Lutz 1992; Duc
& Mirabel 1994; Duc & Mirabel 1998; Duc et al. 2000; Hibbard et al. 2001; Weilbacher et al.
2002; Weilbacher, Duc, & Fritze-v. Alvensleben 2003) o en grupos compactos de galaxias
(Mendes de Oliveira et al. 2001; Temporin et al. 2003).
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Figura 1.8: Evolucién del RFE en sistemas en proceso de fusién (Mihos & Hernquist 1996). El tiempo estd en
unidades de 1.3x107 afos y el RFE en Mg, afio *.

Asi pues, la comprensién de los procesos dindmicos presentes en las ULIRGs resulta
claves en el marco de la formacion y evolucion de galaxias ya que estan relacionados tanto
con el nacimiento de las elipticas como con el de las TDG.

1.4. Contrapartidas a alto redshift de las ULIRGs

Recientemente se ha detectado con COBE un fondo extragaldctico en el FIR /submm,
con una densidad de energia al menos tan grande como la luz combinada de todas las
galaxias que emiten en las bandas déptica y ultravioleta en el sistema de referencia en
reposo (Puget et al. 1996; Fixsen et al. 1998). Este fondo, debido a la absorcién y posterior
reemision y dispersion por el polvo a mayores longitudes de onda de la luz emitida por las
estrellas, resulta de vital importancia para el estudio de la formaciéon y evolucion de las
galaxias, asi como para la determinaciéon de la historia de la formacién estelar global del
Universo. Si bien los efectos de la absorcién todavia son controvertidos, los debidos a la
reemision a mayores longitudes de onda se estdan estudiando en la actualidad gracias a la
puesta en marcha de la cdmara SCUBA (Holland et al. 1999).

Existen varios grupos rastreando diferentes zonas de cielo con la intencién de buscar
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fuentes que puedan dar cuenta de este fondo en el submilimétrico. Smail, Ivison, & Blain
(1997) fueron pioneros en la deteccién de este tipo de fuentes con observaciones gravita-
cionalmente amplificadas por dos ciimulos. Para evitar las incertidumbres introducidas por
el efecto lente, Barger et al. (1998) rastrearon dos regiones del Agujero de Lockman y del
Hawaii Survey Field. Hughes et al. (1998) realizaron un mapeo profundo en el Hubble Deep
Field, para aumentar la probabilidad de encontrar la contrapartida éptica a las posibles
fuentes detectadas. Por tltimo, citaré el Canada-France Redshift Survey (Eales et al. 1999;
Eales et al. 2000; Lilly et al. 1999) y el SCUBA 8-mJy Survey (Scott et al. 2002; Fox et al.
2002), algo mas recientes que los anteriores.

Todos ellos han detectado ya varias fuentes, que, por sus propiedades (RFE alto, signos
de fusiones en sus contrapartidas opticas, SEDs similares en el infrarrojo lejano, submi-
limétrico y radio, y gran cantidad de gas en ambos tipos de objetos), podrian ser las con-
trapartidas andlogas a las ULIRGs con alto desplazamiento al rojo. La nueva generacion de
telescopios de 8-10 m permite observar las fuentes SCUBA en el éptico e infrarrojo. Para
interpretar correctamente estas observaciones, es necesario caracterizar las ULIRGs tam-
bién en el ultravioleta (se corresponde con la banda R para z = 0.88 y con la banda H para
z = 3.9). Si bien en un principio este rango de longitud de onda habia sido practicamente
ignorado debido a la gran extincién presente en estos objetos, ya ha aparecido algin estu-
dio en el ultravioleta (Surace & Sanders 2000) en el que destaca la deteccién de bastantes
regiones con formacion estelar reciente fuera de los nicleos de las galaxias, especialmente
en las colas, sobre todo en aquellos sistemas con dos nicleos. De todos modos, Trentham,
Kormendy, & Sanders (1999), tras haber estudiado cémo se observarian tres ULIRGs con-
cretas a mayor desplazamiento al rojo, llegan a la conclusién de que, por sus colores en el
optico, es facil confundir a muchas ULIRGs con galaxias normales, convirtiendo en muy
necesarias las observaciones en el submilimétrico.



Objetivos y seleccion de los sistemas objeto
de estudio

Este capitulo contiene los objetivos que se pretenden alcanzar en el presente trabajo.
Explica qué va a aportar esta tesis a cada uno de los diferentes interrogantes que plantea
el estudio de las ULIRGs. También incluye la muestra seleccionada para alcanzar dichos
objetivos, asi como los criterios de seleccién utilizados.

2.1. Objetivos

Como se ha visto en el capitulo 1, las ULIRGs muestran estructuras de ionizacién,
condiciones fisicas y cinematicas complejas e irregulares espacialmente. Desde el punto de
vista observacional, los estudios sobre estos sistemas realizados hasta el momento son de
caracter estadistico y puede dividirse en dos grandes grupos:

= Imagen en unas pocas bandas que permiten estudiar la morfologia y propiedades
bésicas de la componente estelar en dos dimensiones (Farrah et al. 2001; Scoville
et al. 2000; Surace, Sanders, & Evans 2000; Borne et al. 2000; Clements et al. 1996).

= Analisis espectral de la regién nuclear, que permite analizar las condiciones fisicas
de dicha regién y, parcialmente, la cinemédtica del sistema (Veilleux, Kim, & Sanders
1999b; Genzel et al. 1998; Rigopoulou et al. 1999).

Sin embargo, dada la naturaleza de estos sistemas, parecen necesarios estudios deta-
llados de la estructura cinematica y de las fuentes de ionizacién de estos sistemas en dos
dimensiones. A pesar de su importancia, estos estudios han sido bastantes escasos hasta el
momento (Mihos & Bothun 1998; Arribas & Colina 2002; Wilman, Crawford, & Abraham
1999; Murphy et al. 2001a; Krabbe et al. 1997) debido fundamentalmente a limitaciones
observacionales.

La recientemente desarrollada Espectroscopia de Campo Integral (ECI) parece especial-
mente adecuada para estos esudios ya que permite la creacion de mapas en dos dimensio-
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nes en los que analizar la estructura morfologica y las condiciones fisicas y de ionizacién.
Ademsds, gracias a esta técnica es posible obtener campos de velocidad y de dispersién de
velocidades en los que analizar la cinemética del gas ionizado, y por lo tanto, caracterizar
mejor el proceso de fusion.

A diferencia de los estudios estadisticos previos, que aportan una visién global de las
propiedades de estos sistemas como grupo en determinados rangos espectrales utilizando
unos pocos parametros observacionales, en la presente tesis se pretende aprovechar la in-
formacién existente en los diferentes rangos de longitud de onda junto con datos de ECI
en el 6ptico para realizar un estudio en detalle de una serie de ULIRGs individuales. En
particular, este estudio estard centrado en los siguientes aspectos:

= Analisis morfolégico de la componente estelar y del gas ionizado, utilizando flujos
en diferentes lineas de emisién y continuos obtenidos con INTEGRAL junto con las
imégenes obtenidas con el HST.

s Obtencién de la estructura de ionizacion utilizando cocientes entre las diferentes lineas
de emisién del gas.

= FEstudio y caracterizacién de las fuentes de ionizacién nucleares de las ULIRGs. Anali-
sis de la componente estelar y/o AGN y del polvo comparando los observables ob-
tenidos con modelos. Contribucién de estas fuentes de ionizacién a la luminosidad
infrarroja.

» Estudio y caracterizacién de las fuentes de ionizacién asociadas a regiones de forma-
cién estelar extranucleares. Conexion con el estado evolutivo del sistema.

» Estudio cinemético mediante el andlisis de los mapas de velocidad y de dispersion de
velocidades obtenidos para las lineas de gas ionizado.

= Analisis conjunto de los resultados individuales correspondientes a cada galaxia para
realizar una caracterizacién del estado del proceso de fusién en el que se encuentra.

Una vez analizadas las galaxias individuales, se pretende realizar un estudio mas pro-
fundo de algunos aspectos importantes relacionados con la caracterizacion de este tipo de
objetos en general:

= Importancia de la extinciéon en las ULIRGs. Comparacién de diferentes metodologias
para determinar su magnitud. Anadlisis de la distribucién espacial de la extincién en
las ULIRGs y del papel que juega dicha distribucién en la caracterizaciéon de estos
sistemas.

= Kl espectro de tipo LINER en las ULIRGs. Anélisis de los posibles mecanismos capaces
de producir un espectro de este tipo en las regiones extranucleares.

Finalmente se pretende analizar qué aportan los resultados obtenidos en las galaxias
individuales a las tres cuestiones fundamentales que aparecen en el capitulo 1 en relacién

al estudio de las ULIRGs:
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= En primer lugar, se va a analizar cudl de las dos posibles fuentes responsables de la
energia en el infrarrojo lejano resulta mas compatible con los resultados obtenidos
tanto fotométricos como referentes a la dindmica del sistema.

= En lo que se refiere al papel que juegan estos objetos en la formacion y evolucién de
galaxias, analizaremos la posible supervivencia de las regiones de formacién estelar
extranucleares como posibles TDGs.

= Por ultimo, dada la aparente conexion entre este tipo de galaxias y las fuentes detecta-
das a mayor desplazamiento al rojo responsables del fondo submilimétrico, utilizando
nuestros datos de ECI, realizaremos unas simulaciones preliminares del tipo de datos
que se esperaria obtener al observar las llamadas fuentes SCUBA con los espectrégra-
fos bien de rendija larga, bien con capacidad 2D disponibles en la actualidad o en un
futuro proximo en los telescopios de 8 — 10 m.

Para alcanzar algunos de estos objetivos cientificos es necesario realizar fotometria ab-
soluta con los datos de ECI, aspecto que no ha sido estudiado en detalle hasta la fecha, por
lo que también nos planteamos el siguiente objetivo de carédcter técnico:

= Desarrollo de un método para llevar a cabo la calibracién absoluta en flujo de los datos
de INTEGRAL. Se analizardn las principales limitaciones y se realizaran pruebas para
estimar la incertidumbre de esta calibracién en las condiciones tipicas de observacion.

2.2. Sistemas objeto de estudio y metodologia

La seleccion de galaxias a analizar en esta tesis esta formada por tres ULIRGs extraidas
de la muestra original del IRAS Bright Galaxy Sample. Se trata de objetos cercanos, con
distancias entre 235 y 355 Mpc!, y de las que por lo tanto, es posible obtener buenas reso-
luciones espaciales (entre 1.12 y 1.72 kpc arcsec™!). Los tres sistemas ya se han observado
con el HST, tanto en el éptico (WFPC2, filtro F814W), como en el infrarrojo cercano (NIC-
MOS, filtros F110W, F160W, F222M). Asi pues, se dispone de imdgenes de alta resolucién
en varias bandas fotométricas que ayudaran a estudiar las propiedades de las diferentes
componentes presentes en estos objetos. Desde el punto de vista observacional, el aspecto
fundamental de este trabajo es la ECI con INTEGRAL+WYFFOS. Para cada uno de estos
sistemas se han obtenido espectros de ~200 regiones, que cubren un campo de 16” x 12" con
un muestreo espacial de ~ 1” abarcando la mayor parte de su estructura. El rango espectral
cubierto es de ~ 5000 — 8000 /O&, con una resolucién de ~ 6 A. Es decir se podran analizar,
ademds del continuo estelar, las lineas de emisién de H3, [OIII]AA4959,5007, [OI]A6300, He,
[INIT]AN6548,6584 y [SII]AN6717,6731. Aunque estas observaciones representan el nicleo ex-
perimental de este trabajo, también se utilizara informacion existente en la literatura para
otras longitudes de onda. En la figura 2.1 se muestra una seccién de 25x25 arcsec? de la,
imagen de WFPC2/HST en el filtro F814W de las galaxias seleccionadas.

En la tabla 2.1 aparecen las caracteristicas principales de las tres galaxias a analizar.
Todas ellas se han clasificado como frias atendiendo a sus colores en el infrarrojo lejano. Los

!Distancias calculadas para Ho = 70 km s~ Mpc™'.
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IRAS 14348—1447 IRAS 1211240305 IRAS 1525043609

Figura 2.1: Seccién de 25x25 arcsec? de las imagenes de los sistemas objeto de estudio con el filtro F814W de
WFPC2/HST. A la izquierda aparece IRAS 14348—1447, al centro, IRAS 1211240305 e IRAS 1525043609
a la derecha. El norte estd hacia arriba y el este hacia la izquierda. Estos sistemas definen una secuencia
evolutiva de izquierda a derecha.

Tabla 2.1: Galaxias seleccionadas para esta tesis. Se dan sus posiciones, desplazamiento al rojo y luminosidad
en el infrarrajo calculada siguiendo la férmula que aparece en Sanders & Mirabel (1996), suponiendo un
Ho = 70 km s~! Mpc™!. Las cuatro tltimas columnas muestran las densidades de flujo medidas en las
diferentes bandas de IRAS.

Galaxia A.R. (J2000)  Dec. (J2000) z log (Lin/Lo) £ 2 O @)
hh:mm:ss gr:mm:ss Jy) Jy) Jy)  Jy)

TRAS 1211240305  12:13:47.3 +02:48:34  0.073(2) 12.30 011 051 850 9.98
TRAS 14348—1447  14:37:37.3 —15:00:20  0.083(2 12.31 014 049 687 7.07
TRAS 1525043609  15:26:59.4 +35:58:38  0.054() 12.03 020 132 729 591

(D Moshir et al. 1993
(2)Kim & Sanders 1998
(3)Kim et al. 1995

sistemas se han escogido de forma que definen una secuencia evolutiva estando cada uno de
ellos en una fase diferente del proceso de fusién. Asi, IRAS 14348—1447, con dos galaxias
bien diferenciadas, es un ejemplo representativo de un sistema en las primeras fases del
proceso de fusién. En IRAS 1211240305, las galaxias individuales no se identifican de una
forma tan sencilla, la estructura de cada una de ellas estd mas distorsionada y las colas de
marea son de mayor tamano, por lo que dicho proceso estd mas avanzado y probablemente
las galaxias ya han sufrido su primer encuentro. Por tltimo, TRAS 1525043609, con un
unico ntcleo y unas colas de marea de bajo brillo superficial, constituiria un ejemplo en el
que el proceso de fusién parece que ha concluido o estd apunto de concluir.

2.3. Estructura del presente trabajo

La estructura de la tesis es la siguiente. En el capitulo 1 se ha presentado una introduc-
cién sobre las Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas. El presente capitulo contiene de forma
explicita los objetivos que se pretenden alcanzar, se presentan las galaxias escogidas para
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llevarlos a cabo y los criterios de seleccion utilizados. También se describe brevemente la
metodologia observacional que se va a emplear. El capitulo 3 contiene una descripcién de la
instrumentacion utilizada en la obtencién de los datos. En el capitulo 4 se describe el pro-
ceso de reduccién de los mismos. A continuacién, aparece un capitulo en el que se recogen
de forma ordenada todas las técnicas empleadas en el proceso de anélisis de los datos.

Seguidamente, se encuentran tres capitulos con una estructura similar, en los que se
presentan los resultados individuales para cada galaxia. Estos capitulos aparecen ordenados
segun la ascensién recta del sistema y estan estructurados de la misma manera. Incluyen una
descripcién morfoldgica del sistema, tanto del gas ionizado como de la componente estelar,
una estimacion de las masa de las galaxias constituyentes y del sistema global, un anélisis
de las fuentes de ionizacién y un estudio cinematico. La mayor parte de los contenidos de
estos capitulos aparece en Monreal-Ibero et al..

En el siguiente capitulo, teniendo en cuenta los resultados obtenidos en los tres capitulos
anteriores, se discute algunos aspectos relacionados con las ULIRGs de caracter mas gene-
ral. En particular, se realiza un estudio de los problemas asociados a la extincién en este
tipo de sistemas centrandonos especialmente en la metodologia empleada para determinar
su magnitud y en su distribucién espacial en el sistema. También se incluye un anélisis
de la estructura de ionizacién en este tipo de galaxias, haciendo hincapié en las regiones
extranucleares. Por ultimo, aparecen tres apartados en los que se discute la aportacién de
la presente tesis a cada una de las cuestiones fundamentales que aparecen en el capitulo 1
referentes al estudio de las ULIRGS.

Finalmente, en el capitulo 10 se resumen las conclusiones mas importantes alcanzadas
con este trabajo. También se incluyen las posibles lineas de trabajo a seguir.
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Este capitulo explica en detalle la Espectroscopia de Campo Integral, pues esta técnica
observacional juega un papel central en el presente trabajo. Se hace especial hincapié en
la instrumentacién utilizada para obtener los datos: INTEGRAL+WYFFOS. También se
describe brevemente a WFPC2 y NICMOS, los instrumentos del HST con los que se tomaron
las imédgenes de apoyo de alta resolucion espacial.

3.1. Espectroscopia Bidimensional y de Campo Integral

3.1.1. Generalidades

La Espectroscopia Bidimensional surge, en astrofisica, debido a la necesidad de conocer
las propiedades espectrales de objetos extensos y resuelve el problema de guardar tres
variables (e, 0 y A) en un detector de dos dimensiones (x e y). Se han desarrollado varias
técnicas de espectroscopia 2D cada una con sus ventajas e inconvenientes. A continuacion
describiremos brevemente en qué consiste cada una de ellas.

Sistemas secuenciales: Utilizan el tiempo como tercera dimensién.

Escaneado con rendija larga: Basado en observaciones con rendija larga. Consiste

en ir tomando sucesivas exposiciones para diferentes posiciones de la rendija.
Permite abarcar un amplio rango espectral con buena resolucion.
Esta técnica se ha utilizado en diversos campos de la astrofisica. Citaremos, a
modo de ejemplo, un estudio de la regién con lineas de emisién extensa en la
galaxia Seyfert NGC 3516 (Aoki et al. 1994) y la busqueda de supergigantes
rojas en NGC 604 por Terlevich et al. (1996).

Interferémetros Fabry-Peérot: Con esta técnica, escaneamos secuencialmente la
dimensién espectral. Cubre un campo relativamente amplio y la resolucién es-
pacial estd generalmente limitada por el seeing. El rango espectral observado
es relativamente pequeno, para evitar la superposicién de ordenes, aunque la
resolucién alcanzada es generalmente muy buena.
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Ejemplos recientes de estudios utilizando un escaneado con interferémetros Fabry-
Perot, son el survey GHASP de una muestra amplia de galaxias espirales e irre-
gulares de Garrido et al. (2002) y Garrido et al. (2003), o el estudio de la galaxia
espiral barrada activa NGC 6951 con TAURUS II realizado por Rozas et al.
(2002). Ya dentro del campo de las ULIRGs, citaremos el trabajo de Mihos &
Bothun (1998) sobre IRAS 14348—1447.

Estas técnicas presentan la desventaja comun de que, al recoger la informacién se-
cuencialmente, los datos estdn afectados por cambios en las condiciones de observacién
(masa de aire, seeing, etc.) durante la noche, haciendo més dificil su homogeneizacién
y calibracién. Ademads, suelen requerir una gran cantidad de tiempo de observacién.

Sistemas de Espectroscopia de Campo Integral (ECI): En una tnica exposicién se
recoge tanto la informacion espacial como espectral. Debido precisamente a esta si-
multaneidad, los datos son muy homogéneos, ya que se toman a una misma masa
de aire y estan afectados de las mismas condiciones instrumentales y atmosféricas.
Suelen requerir menos tiempo de exposicién.

Ademads, con respecto al escaneado con rendija larga, la ECI presenta la ventaja
de que no hay que preocuparse de centrar perfectamente el objeto en la rendija, ni
hay que adaptar la anchura de la rendija (resolucién espectral) a las condiciones del
seeing. Ademds, los datos no estan afectados por el efecto rendija, un error sistematico
producido en la calibracién en longitud de onda debido a una iluminacién asimétrica
de la rendija por diferencias entre la posicién del objeto y el centro de la rendija (Bacon
et al. 1995). Otra ventaja més es que los efectos debidos a la refraccién atmosférica
diferencial se pueden corregir a posteriori (Arribas et al. 1999).

En comparacién al escaneado con Fabry-Perot, ademas de las ventajas generales men-
cionadas arriba, la ECI permite cubrir un rango espectral mucho mas amplio.

La principal desventaja de los sistemas de ECI es que poseen un campo de visiéon
relativamente pequeno.

Veamos a continuacién los disenos basicos con los que se realiza ECI en la actualidad:

Image slicer: En esta aproximacion, la imagen que forma el telescopio llega a un
espejo compuesto de varias secciones longitudinales, cada una a un angulo di-
ferente, de tal modo que el haz de luz queda dividido en tiras, cada una de las
cuales emerge del espejo en una direccién distinta. Estas se reflejan en otro espe-
jo que reordena el haz de forma que a la entrada del espectrégrafo, las tiras que
forman el haz quedan alineadas, y, por tanto, pueden atravesar simultdneamen-
te la rendija. Esta técnica es muy adecuada para longitudes de onda mayores
de 1.8 um, en las que hay que enfriar los instrumentos para reducir el ruido
térmico. Presenta el problema de que en muchos casos es dificil hacer un diseno
compatible con los espectrégrafos existentes.

El grupo MPE fue pionero en utilizar esta técnica creando el espectrégrafo 3D
(Weitzel et al. 1996). En la actualidad se estdn desarrollando varios instrumentos
de este tipo para los telescopios de la clase de 8-10 m, como puede ser GNIRS
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para el GEMINI-south (Dubbeldam et al. 2000), en fase de commissioning y
previsiblemente disponible de forma parcial para el segundo semestre del 2004,
o SPIFFI para el VLT (Eisenhauer et al. 2000; Tecza et al. 2000), previsto para
junio del 2004.

Array de microlentes: En este modo de trabajo, propuesto por primera vez por
Courtes (1982), se utiliza una matriz de lentes que divide la imagen que se forma
en el plano focal del telescopio en pequenas subimagenes, que son dispersadas por
el espectrégrafo en un numero discreto de espectros. La direccién de dispersion
elude los ejes de simetria principales de la matriz, para impedir el solapamiento
de los espectros. Atn asi, hay que anadir un filtro pasabandas que aisle la porcién
requerida del espectro.

Este tipo de sistemas es adecuado cuando no se necesita un espectro muy amplio,
lo que generalmente obliga a trabajar con baja resoluciéon espectral o en un
rango espectral pequeno. Presenta una mayor eficiencia en la cobertura espacial
geométrica que los sistemas basados en fibras, pudiendo alcanzar el 100 % para
el caso de lentes hexagonales o cuadradas.

El instrumento TIGRE, en el CFHT, fue el primer prototipo de espectrégrafo
integral basado en el uso de microlentes (Bacon et al. 1995) y ha sido utilizado
para estudiar un rango muy amplio de objetos astronémicos, desde el planeta
Marte (Martin et al. 1994), hasta galaxias lente (Fitte & Adam 1994). Un instru-
mento mds reciente, también basado en esta aproximacién, es SAURON (Bacon
et al. 2001), que opera en el WHT y estd dedicado al estudio de la estructura de
galaxias elipticas y lenticulares asi como de los bulbos de espirales.

Fibras 6pticas: El elemento caracteristico de esta técnica es un haz de fibras. Uno
de los extremos del haz se sitia en el plano focal del telescopio de tal forma que
cada fibra recoja la luz de una regién diferente del objeto extenso. El otro extremo
del haz se sitia a la entrada del espectrégrafo formando una pseudo-rendija, es
decir, con las fibras en una hilera.

Precisamente, de esta flexibilidad para extraer la informacién relevante del pla-
no focal y reordenarla en el detector, se derivan las principales ventajas de los
sistemas basados en fibras opticas. Podemos definir configuraciones de las fibras
Opticas en el plano focal especificas para un programa concreto y ordenar las
fibras a la entrada del espectrégrafo de tal forma que se minimice el cross-talk.
Ademas, con los disenos de haces multiples se puede cambiar facilmente entre
diferentes configuraciones (Arribas & Mediavilla 2000). En general, los sistemas
basados en fibras épticas permiten registrar un espectro mas amplio (mayor ran-
go y/o mayor resolucién) que los sistemas de lentes.

Estos sistemas también presentan algunas desventajas, como pueden ser la pérdi-
da de luz que se produce en la zona interfibras, la Degradacion de la Razén Focal
(DRF, ensanchamiento que se produce en el haz de luz tras su paso por la fibra)
y una cobertura espacial relativamente pequefia en comparacién a otras técnicas.
El primer sistema de fibras para campo integral fue SILFID/ARGUS (Vande-
rriest & Lemonnier 1988), construido entre 1982 y 1984. En La Palma han ope-
rado los sistemas HEXAFLEX (Arribas, Mediavilla, & Rasilla 1991), 2D-FIS
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y HEXAFLEX-II (Garcia et al. 1994), todos ellos antecesores de INTEGRAL
(Arribas et al. 1998a).

Este tipo de instrumentos se ha utilizado para estudiar una gran variedad de
objetos astronémicos como pueden ser cometas (Malivoir et al. 1990) o estre-
llas binarias (Arribas, Mediavilla, & Fuensalida 1998), pero es en la astrofisica
extragalactica donde mayor repercusién ha tenido, utilizandose para estudio de
poblaciones estelares (e.g. Peletier et al. 1999; del Burgo et al. 2001), cineméatica
de galaxias (e.g. Mediavilla, Arribas, & Rasilla 1992; Arribas & Mediavilla 1993),
estudio de galaxias activas (e.g. Mediavilla & Arribas 1993; Garcia-Lorenzo, Arri-
bas, & Mediavilla 2001), reconstruccién de galaxias que han sufrido un proceso
de lensing (Mediavilla et al. 1998), etc.

Fibras opticas + Array de microlentes: Otra posibilidad es combinar las ven-
tajas de los dos sistemas anteriores colocando microlentes en los extremos de las
fibras épticas. En principio, ésta parece ser la situacién ideal ya que con esta
configuracién se consigue la mayor eficiencia en la cobertura espacial, propia de
los sistemas basados en lentes, con las microlentes a la entrada del haz, la flexibi-
lidad en la reordenacion del espectro a la entrada del espectrégrafo, gracias a las
fibras, y una reduccién de la DRF gracias a las microlentes a la salida del haz.
En la préctica, el uso de microlentes generalmente obliga a utilizar pre-6ptica
(fore-optics) y sistemas de derrotacién éptica, en el caso de focos Nasmyth, que
pueden causar pérdidas en la eficiencia del sistema.

Un ejemplo de este tipo de instrumentos es TEIFU (Haynes et al. 1998; Murray
et al. 2000) en el WHT o, ya en los telescopios de la serie de 8-10 m, VIMOS
(Prieto et al. 2000; Le Fevre et al. 1998) o SINFONI (Thatte et al. 1998) en el
VLT.

Superconducting Tunnel Junctions (STJ): Una STJ es un dispositivo compues-
to de dos capas finas de material superconductor separados por una capa delgada
aislante. En determinadas condiciones, es capaz de generar una carga electréni-
ca proporcional a la energia de un fotén incidente. Una matriz de dispositivos
de este tipo seria el equivalente a una CCD capaz de distinguir la energia de
los fotones incidentes. Con una resolucién ~50-500 A en el visible, este tipo de
cdmaras parecen mas apropiadas como instrumentos de espectroscopia 2D de
baja resolucion, similares a la fotometria de banda estrecha, pero con la ventaja
de la simultaneidad de datos propia de sistemas de ECI.

En la actualidad, se estan desarrollando dispositivos de este tipo, como S-CAM,
un prototipo que opera en el WHT en modo experimental (Rando et al. 2000),
que debido a sus limitaciones précticas, esta lejos aun de ser de interés general.

Debido a su capacidad para guardar informacién tanto espacial como espectral, la ECI
es muy adecuada para el estudio de unos objetos con una estructura, desde el punto de vista
morfoldgico, cinematico y de las condiciones fisicas y de ionizacion, tan compleja como la
de la Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas. Por este motivo fue un instrumento que realiza
ECI, INTEGRAL (descrito brevemente en la siguiente seccién), el instrumento con el que
se obtuvieron los datos centrales de esta tesis.
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3.1.2. INTEGRAL

INTEGRAL (Arribas et al. 1998a) es un sistema de fibras 6pticas montado en la pla-
taforma Nasmyth GHRIL del WHT que aprovecha el poder del espectrografo WYFFOS
(Bingham et al. 1994) para realizar espectroscopia integral de objetos extensos. La figura
3.1 muestra una fotografia del instrumento tal y como esta colocado en el WHT.

Figura 3.1: Estructura de adquisicién, guiado y calibracién de INTEGRAL tal y como estéd colocado en el
telescopio WHT.

En del Burgo (2000) se realiza una caracterizacién de algunas propiedades de este ins-
trumento (estabilidad del sistema INTEGRAL/WYFFOS, importancia de la luz difusa y
cross-talk, efectos del muestreo e interpolacién en la reconstruccién de la imagen), por lo
que aqui unicamente daremos una breve descripcién del sistema, remarcando aquellas ca-
racteristicas mas interesantes desde el punto de vista observacional. En la figura 3.2 se
muestra un esquema general de INTEGRAL, donde se puede observar la disposicién de los
diferentes elementos del sistema.

Los sistemas de adquisicién, guiado y calibraciéon de INTEGRAL se encuentran en una
estructura cilindrica atornillada al rotador mecanico Nasmyth, cuyo interior se muestra en
la figura 3.3. El sistema de adquisicién estd compuesto por un disco rotatorio situado en el
plano focal del telescopio, con lugar para hasta seis haces de fibras que gira de tal forma
que cualquier haz de fibras instalado puede colocarse en el centro del plano focal; una serie
de haces coherentes (en este momento, cuatro), cada uno de los cuales transporta la luz
desde el plano focal a una cdmara de TV estandar; una lente que forma la imagen del haz
en el detector de la camara y una rueda de filtros. El sistema de guiado estd compuesto por
dos haces situados en un portaobjetos fuera de eje, con capacidad para moverse en X e Y,



28 Instrumentacién utilizada 3.1
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Figura 3.2: Esquema general del sistema INTEGRAL.

que alimentan el autoguiado. Por 1ltimo, la unidad de calibracién estd equipada con una
lampara blanca y dos de CuAr y CuNe, que se pueden encender simultaneamente, asi como
de un conjunto de filtros para suprimir las lineas de arco mas fuertes.

INTEGRAL posee tres haces de fibras estdndares para uso cientifico, llamados SB1,
SB2 y SB3 cuyas caracteristicas mas importantes se resumen en la tabla 3.1.

Tabla 3.1: Caracteristicas principales de los haces de uso cientifico de INTEGRAL.

Caracteristica SB1 SB2 SB3
Didmetro del nicleo de la fibra (um/arcsec) 100/0.45 200/0.90 600/2.70
Tamaio de la imagen de la fibra en la CCD! (pixel) 0.7 1.4 4.0
Nimero total de fibras? 205(175+30)  219(189+30)  135(115+20)
Campo de visién (arcsecxarcsec)? 7.80x6.40 16.0x12.3 33.6x29.4
Distancia entre fibras adyacentes (pixel) Variable 4.6 7.4
Didmetro del anillo de fibras de cielo (arcsec) 90 90 90

1sin convolucionar con la PSF.

2rectdangulo central + anillo de fibras de cielo.
3rectdngulo central.

En el plano focal, las fibras de cada haz se distribuyen en dos grupos. El primero contiene
a la mayoria de ellas, formando un rectangulo. Es el encargado de observar el objeto. El
resto de las fibras se distribuye alrededor de este rectangulo, formando un anillo y son las
encargadas de observar el cielo. En la grafica 3.4 se muestra la disposicién de las fibras para
los tres haces en el plano focal.
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Figura 3.3: Esquema general del interior de la cdmara de adquisicién, calibracién y guiado.
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Figura 3.4: Esquema con la disposicién y tamaiio en el cielo de los tres haces de fibras de uso cientifico de

que dispone INTEGRAL.

Los haces estdan conectados simultdneamente a una rueda giratoria y a la entrada del
espectrégrafo WYFFOS, pudiéndose asi intercambiar muy facilmente en unos pocos segun-
dos. De esta manera, dependiendo de las condiciones de seeing, el instrumento se puede

optimizar facilmente para un determinado programa cientifico.
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A la entrada del espectrégrafo, las fibras se organizan formando una pseudo-rendija,
ordenadas por anillos concéntricos, para que asi, posiciones contiguas en el plano focal, se
correspondan con posiciones contiguas a la entrada del espectrégrafo. Entre anillo y anillo
de fibras de objeto, se coloca una de las fibras de cielo para minimizar el cross-talk.

La resolucién espectral obtenida con INTEGRAL depende del haz y red utilizadas. En
la tabla 3.2 aparecen la cobertura espectral, dispersion lineal a 6000 A y resolucién para el
haz SB2, que fue con el que se obtuvieron nuestros datos.

Tabla 3.2: Pardmetros espectrales.

Parametro Red (lineas mm™1)
1200 600 316 300

Cobertura espectral (A) 1445 3140 5837 6144
Dispersién lineal (A pix~!) 1.4 31 59 6.2
Resolucién para el SB2 (A) 2.8 6.0 11.8 120

Ademas de la tesis citada més arriba, se puede encontrar méas informacién de interés
para potenciales usuarios en el manual de uso de este instrumento (Arribas et al. 1998b)
y en la correspondiente pigina web!. La documentacién técnica detallada se encuentra
disponible en los archivos del drea de instrumentacion del TAC y del ING.

3.2. Imagen de alta resolucién: El Hubble Space Telescope

El Telescopio Espacial Hubble (HST) es resultado de la cooperacién entre la ESA y la
NASA. Fue lanzado el 25 de abril de 1990 y se encuentra en una 6rbita a ~600 Km de la
superficie terrestre. Se espera que tenga una duracion operativa de 20 anos y su manteni-
miento se regula por ciclos de 3 anos aproximadamente, al final de los cuales se realizan
misiones de servicio, en las que se reparan o se sustituyen los instrumentos necesarios.

Las mayores ventajas de este telescopio se derivan del hecho de que estd situado fuera
de la atmosfera. Esto implica:

= Las observaciones no estan limitadas por el seeing. Mientras que en tierra podemos
obtener resoluciones tipicas de ~1”70, con el HST es posible alcanzar 0”1.

= Es posible utilizar ventanas del espectro imposibles de acceder desde tierra, especial-
mente en el ultravioleta e infrarrojo cercano.

= Al estar en el espacio, el HST no esta afectado por la pérdida de eficiencia temporal
debida a las condiciones atmosféricas.

= Kl HST estd en un entorno relativamente estable y muy repetitivo, lo que permite
realizar calibraciones tanto del telescopio como de los instrumentos de calidad muy
superior a las realizadas desde tierra.

"http://www.ing.iac.es/ bgarcia/integral/html/integral_home.html
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Como apoyo a los espectros tomados con INTEGRAL se usaron imédgenes de la base de
datos del HST tomadas con dos instrumentos que se describen brevemente a continuacién.

3.2.1. Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2)

Este instrumento, pensado para hacer imagen, cubre desde Lyman « hasta 1 pm. A
diferencia de su antecesora, WFPC, en su construccién se tuvo en cuenta la correccién de la
aberracion esférica de la éptica del telescopio. Dispone de cuatro camaras de 800x 800 pixeles
cada una; tres de ellas, llamadas de campo amplio y una mas pequena, pero de mayor
resolucién, llamada cadmara planetaria, que dispone de campo suficiente como para hacer
imagen completa de todos los planetas, excepto Jupiter. Las caracteristicas principales de
dichas camaras aparecen en la tabla 3.3.

Tabla 3.3: Caracteristicas principales de las cdmaras de WFPC2.

Cémara fov (arcsec?) Escala (arcsec pix ') Razén focal
WF (3 CCDs)  80x80 0.0996 £/12.9
PC (1 CCD) 36x 36 0.0455 £/28.3

WEFPC2 posee una gran cantidad de filtros (48, dispuestos en 12 ruedas), entre ellos un
conjunto de filtros en banda ancha que se aproxima al sistema Johnson-Cousins UBV IR.
En esta tesis se utilizaran imagenes tomadas con el filtro F814W, cuya repuesta, tal y como
se muestra en la figura 3.5, es similar a la del filtro 1.
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Figura 3.5: Respuesta normalizada de los filtros del HST utilizados (en azul), as{ como de los filtros del
sistema Johnson-Cousins mas parecidos a aquéllos (en rojo).

3.2.2. Near Infrared Camera and Multiobject Spectrometer (NICMOS)

NICMOS es el instrumento del HST para el infrarrojo. Cubre de 8000 A a 25000 A y
tiene la ventaja, frente a otros detectores de este tipo situados en tierra, de que evita las
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lineas de OH™ de la atmdésfera. Ademds, estd enfriado a temperaturas criogénicas (62-77 K)
para permitir un funcionamiento adecuado de sus detectores y minimizar el fondo térmico
del instrumento. Posee tres cAmaras cuyas caracteristicas principales se muestran en la tabla
3.4.

Tabla 3.4: Caracteristicas principales de las cAmaras de NICMOS. Claves para los modos: F: imagen directa
(varios filtros); P: polarimetria; C: coronografia; G: espectroscopia con grismas.

Cémara 1 2 3
Tamaifio pix (arcsec): 0.043 0.075 0.200
F.O.V. (arcsecxarcsec): 11x11  19.2x19.2 51.2x51.2
Razén focal: f/80 f/45.7 £/17.2
A(pm) limitada en difraccién: 1.0 1.75 e
Modo de observacién: F.P F.P,C F.G

Cada detector estd formado por una matriz de 256x256 pixeles. A diferencia de las
CCDs tradicionales, presentan una corriente de oscuridad sustancial, pero pueden ser leidos
de forma no destructiva. NICMOS posee cuatro modos de lectura, de los cuales, el mas
utilizado es MULTIACCUM, con el que se tomaron los datos de esta tesis. En este modo,
para cada imagen se realizan varias lecturas no destructivas a lo largo de todo el tiempo
de integracion. Estas lecturas intermedias se pueden utilizar para eliminar los efectos de
los rayos césmicos y de pixeles saturados en la imagen procesada final. En esta tesis se
utilizardn imdgenes de la base de datos del NICMOS/HST tomadas con los filtros F110W,
F160W y F222M, que, como se muestra en la figura 3.5, presentan una respuesta similar a
la de los filtros J, H y K respectivamente.



Observaciones, reduccion y calibracion de
datos

En este capitulo se describe en detalle la obtencién y reduccién de datos de INTEGRAL
y del HST. Se hace un énfasis especial en la calibracion absoluta en flujo de los datos de
INTEGRAL. Este paso de la reduccion se ha sistematizado por vez primera en este trabajo,
realizando un andlisis cuidadoso de los diferentes factores que pueden afectar a la calibracién
absoluta y demostrando que, al menos en las condiciones tipicas de trabajo (seeing, haz,
dispersion espectral, masa de aire, etc.), dicha calibracién es posible y con unos errores
relativamente bajos, adecuados para muchas aplicaciones astrofisicas.

4.1. Datos de INTEGRAL

4.1.1. Observaciones

Las observaciones con INTEGRAL+WYFFOS se realizaron los dias 1 y 2 de abril de
1998 y 14 de abril del 2001. Se utilizé una red de 600 lineas mm~! que permitia cubrir un
rango espectral de unos 3000 A, con una resolucién de ~6.0 A. El seeing fue de ~170—1"5,
excepto en la noche del 1 de abril de 1998 que estuvo alrededor de 270. En la tabla 4.1 se
resumen las observaciones realizadas para cada galaxia.

4.1.2. Reduccién de datos de INTEGRAL

La reduccién de los datos de INTEGRAL se puede dividir en dos bloques principales:
reduccién bésica de los espectros y creacién de imagenes (mapas) con la caracteristica
espectral de interés.

Para la primera parte utilizamos el software de reduccién de datos astronémicos IRAF!.

'El software de reduccién de datos astronémicos IRAF se distribuye por el National Optical Astronomy
Observatories (NOAQO), operado por la Association of Universities for Research in Astronomy, Inc. (AURA)
bajo el acuerdo de cooperacién con la National Science Foundation.
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Tabla 4.1: Listado de observaciones. La segunda y tercera columnas muestran las coordenadas de apuntado
del haz. Las siguientes columnas presentan el rango espectral observado en el sistema de referencia en tierra,
tiempo de exposiciéon y masa de aire, la pentiltima, el dngulo de posicién del haz y la dltima contiene la
fecha en la que se realizé la observacién.

Galaxia A.R.(J2000) Dec.(J2000) Rango espectral texp Majre A.P. Fecha. obs.
hh:mm:ss grimm:ss (A) (s) (grados)

IRAS 1211240305 12:13:46.0 +02:48:41.0 4900—7900 1800x5  1.178 0.0 02/04/1998

12:13:46.3 +02:48:29.7 5100—8100 1500x4  1.143 180.0 14/04/2001

IRAS 14348—1447 14:37:38.4 —15:00:22.8 5200—8200 1800x4  1.438 0.0 01/04/1998

IRAS 15250+3609 15:26:59.4 +35:58:37.6 4900—7900 1800x5  1.031 0.0 02/04/1998

La mayoria de las tareas utilizadas se encuentran en el paquete noao . imred. specred. Cuan-
do no sea asi, se indicara explicitamente. El esquema basico que se siguid fue el siguiente:

Recortar y sustraer el bias: El bias es una senal aditiva y constante presente en todas
las imagenes de la CCD, incluso en aquéllas realizadas en ausencia de iluminacién y
con texp, =0, que asegura que el detector estd trabajando en el rango lineal de conversion
de fotones a cuentas. Para eliminarla, se pueden utilizar las imdgenes de bias (es decir
con texp=0), 0 una zona de la imagen no iluminada que recibe el nombre de zona de
overscan, de donde se obtiene la senal a substraer. Aunque no se observé estructura
alguna en nuestras imagenes de bias, siempre que fue posible, se utilizaron éstas en
lugar de la zona de overscan.

Recortar es importante porque el espectro de las fibras no cubre toda la CCD y
si dejaramos la imagen completa, podria haber problemas a la hora de trazar las
aberturas? (véase siguiente paso en la reduccién). Los limites de la regién a recortar

deben escogerse con cuidado para no dejar fuera alguno de los espectros més externos
en la CCD.

Estas operaciones se realizaron con la tarea ccdproc en el paquete noao.imred.ccdred
y la tarea imarith del paquete cl.images.imutil de IRAF.

Definir y trazar las aberturas: En la figura 4.1 se muestra una imagen de objeto to-
mada con INTEGRAL, ya recortada y con el bias substraido.

Al final del proceso de reducciéon deseamos obtener, para cada fibra i, el flujo a una
determinada longitud de onda f(\,i). Pero el espectro asociado a una fibra forma
una traza curva en el detector y, ademads, el flujo recibido para una longitud de onda
dada ocupa varios pixeles. Al proceso de reduccién por el que definimos qué pixe-
les recogen un determinado espectro en el detector y etiquetamos las fibras para su
posterior identificacién se le conoce como definir y trazar las aberturas. Para ello se
necesitan imagenes que tengan espectros continuos, sin saltos y con buena relacién

2Durante la descripcién del proceso de reduccién se utiliza abertura como sinénimo de espectro asociado
a una fibra.
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Figura 4.1: Imagen de IRAS 1211240305 con el haz SB2 sin reducir. El espectro correspondiente a cada
fibra es una linea practicamente vertical. En esta imagen se ven bien los rayos césmicos y las lineas de cielo
que hay que eliminar. En el margen derecho de la figura estd indicadas las zonas en las que aparecen las
lineas de interés.

senal/ruido en todo el rango espectral, de forma que permitan ajustar un polinomio
a cada espectro recogido en la CCD.

Este paso de la reduccion debe ser realizado dos veces, como paso previo a la elimi-
nacién de la luz difusa, y a la extraccién de fibras (véase los dos siguientes pasos del
proceso de reduccién).

En la presente tesis, se trazaron las aberturas con la tarea apall en las iméagenes de
flat, ajustando en la mayoria de los casos un polinomio de orden 9 y consiguiendo una
RMS~ 0.002 — 0.02 pix, siendo mayor en los espectros mas exteriores, mas curvados
que los centrales. Debido a la gran estabilidad del sistema INTEGRAL+WYFFOS,
es posible utilizar los polinomios obtenidos para las iméagenes de flat para el resto de
las imagenes obtenidas durante la misma noche (ver del Burgo 2000).
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Correccion de luz difusa y cross-talk: Llamamos luz difusa a un nivel de fondo que
queda en la CCD debido a varias causas, como pueden ser la dispersiéon producida por
el polvo en el aire, la DRF, exclusiva de sistemas con fibras, o aberraciones opticas.
Cross-talk es la cantidad de luz de otras aberturas que contamina el espectro de una
abertura dada. La contaminacion debida a estos dos efectos fue eliminada utilizando
la tarea apscatter.

Previamente a este paso, se definieron y trazaron las aberturas utilizando una anchura
de 1.0 pixeles centrada en el pico de emisién del espectro.

Extracion de los espectros: En este paso se suma toda la luz correspondiente a una
fibra y longitud de onda dada de forma que el espectro ocupe una fila de un pixel de
ancho. El resultado es una imagen de NxM pixeles donde N es el niimero de pixeles
en el eje de dispersién y M, el niimero de espectros.

Previamente a este paso, se definieron y trazaron las aberturas utilizando una anchura
de 4.0 pixeles centrada en el pico de emisién del espectro.

La tarea utilizada para la extraccién fue apall. En la figura 4.2 se muestra la misma
imagen de la figura 4.1 pero con las fibras ya extraidas.

[O111] HB

Figura 4.2: Imagen de IRAS 1211240305 con el haz SB2 con las fibras ya extraidas. En la parte superior de
la figura aparecen indicadas las zonas de la imagen donde se encuentran las lineas de interés.

Calibracién en longitud de onda: En este paso se traducen las unidades del eje de
dispersién de pixeles a Amstrongs. Para ello, se utilizan imagenes de arco, que son
imagenes con espectros de lamparas y presentan unas lineas, generalmente de emision,
muy estrechas y cuyas longitudes de onda se conocen muy bien. Nosostros disponiamos
de imégenes de lamparas de CuAr y de CulNe, que presentan unas lineas muy fuertes
en el rojo (saturan para tiempos de exposicién largos) y unas lineas mucho mds
débiles en el azul. Por esta razén se tomaron dos tipos de arco. Unos con tiempo de
exposicién corto, para las lineas mas fuertes y otros con tiempo de exposicién largo,
para las lineas débiles en el azul. Para cada dia de exposicion, se pretendia utilizar
un unico arco promedio para todas las imdgenes, por lo que procedimos del siguiente
modo. En primer lugar, se comprobd que el sistema permanecié estable durante toda
la noche. Para ello, en cada imagen de arco se escogieron varias fibras y varias lineas
repartidas por todo el espectro, se ajustaron a gaussianas con la tarea splot y nos
aseguramos de que los centros de las lineas no se habian desplazado de una imagen a
otra. Después combinamos las imagenes de la siguiente manera:
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= Se obtiene una imagen promedio para cada conjunto de imagenes de arco toma-
das con el mismo tiempo de exposicion.

= Se construye una unica imagen formada por dos subimdgenes. Una, la més azul
se obtiene de la imagen con tiempo de exposicién largo y la otra (mds roja), de
la que fue tomada con tiempo de exposicién corto.

De esta manera, obtenemos un espectro con suficiente senial/ruido (S/R) en todo el
rango espectral y sin lineas saturadas.

Después utilizamos las tareas identify y reidentify para ajustar la relacién longi-
tud de onda-pixel a un polinomio. Con la primera de las tareas, identificamos inte-
ractivamente las lineas de arco que queremos que se utilicen para realizar el ajuste en
una fibra en concreto, en nuestro caso, la central (#110). Esta eleccién debe hacerse
con cuidado, ya que para obtener un buen ajuste, las lineas deben cubrir todo el rango
espectral y estar claramente definidas. Seguidamente, se ajusta a un polinomio que
representa el comportamiento observado, en nuestro caso, un polinomio de Legendre
de orden 4. Con la segunda tarea, se calcula el polinomio para el resto de las fibras,
por comparacién con las fibras previamente calibradas. La RMS tipica obtenida en
nuestros ajustes fue de ~0.2 Al

Seguidamente asignamos este arco como referencia para las imégenes de un determina-
do dia con las tareas refspectraohedit, este tltimo en el paquete cl.images.imutil.
Finalmente, con la tarea dispcor aplicamos el polinomio a todas las imagenes, que-
dando asi calibradas. La figura 4.3 muestra la misma imagen de figuras anteriores
pero ya calibrada en longitud de onda.

HB[oHig | ~[OI] Ho+{NH][SI1]

Figura 4.3: Imagen de IRAS 1211240305 con el haz SB2 ya calibrada en longitud de onda. Los espectros de
las diferentes fibras ahora aparecen alineados.

Correccion de respuesta: En este paso se homogeneiza la respuesta espectral de las

fibras con la tarea msrespid. Esta tarea promedia un flat de lampara en el eje per-
pendicular a la dispersion, creando un espectro de muy buena senal/ruido. Después
ajusta ese espectro promedio a un polinomio y los compara con los espectros indi-
viduales. Las diferencias se interpretan como variaciones de sensibilidad de pixel a
pixel®. Seguidamente, se corrige de las diferencias de transmisién que pueda haber de
fibra a fibra, utilizando una imagen de flat de cielo. El resultado es una imagen con

3Hay que tener en cuenta que en este paso las fibras ya han sido extraidas por lo que estos pizeles no
son los pixeles fisicos del detector.
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la funcién respuesta, por la que hubo que dividir las imagenes de los objetos y de las
estrellas de calibracién.

Substracion de cielo: Los espectros a analizar presentaban un fondo de cielo que fue
eliminado utilizando las fibras del anillo externo. Primero se combinaron para crear
un unico espectro promedio, rechazando las fibras mas proximas a la fibra central ya
que pueden estar contaminadas con luz del objeto. Después se substrajo éste a los
espectros de las imédgenes originales. El resultado es una imagen en la que las lineas
de cielo han quedado practicamente eliminadas. Este paso fue realizado con la tarea
skysub. En la figura 4.4 se muestra el resultado de eliminar el cielo en una imagen de
objeto.

HB (O] B O] Ho+{NH][SI1]

Figura 4.4: Imagen de IRAS 1211240305 con el haz SB2 con el cielo substraido. Destaca, con respecto a la
figura 4.3, la ausencia de lineas de cielo.

Calibracién relativa en flujo: En este momento, se corrige de sensibilidad del sistema,
traduciendo las unidades en que medimos la senal recibida en la CCD de cuentas a
unidades de flujo (erg cm—2 8*1/3*1). Para esto se utilizaron imagenes de estrellas
de calibracién y las tareas standard, sensfunc y calibrate. La primera de estas
tareas compara el flujo medido con el flujo que tienen realmente estas estrellas y crea
un fichero de calibracién intermedio. La segunda utiliza este fichero para determinar
la funcién de sensibilidad teniendo en cuenta la extincién atmosférica. Para ello se
utilizé la informacién sobre la extincién disponible en la pagina web del ING %. La
ultima tarea, calibrate, sirve para calibrar las imagenes de objeto utilizando la
funcién de sensibilidad creada con sensfunc.

Para corregir por la luz perdida en la zona entre fibras se procedié de la siguiente
manera. En cada imagen de estrella de calibracién se seleccioné una fibra, la que
mas cuentas presentaba, y se realizdé todo el proceso de calibracién como si toda la
luz de la estrella fuera la que ha recogido esa fibra. Posteriormente, se determiné el
porcentaje de flujo que en realidad se ha recogido por esa fibra. Hay que tener en
cuenta que ademas, en el caso de que la imagen de la estrella de calibracién estuviera
afectada de refraccion atmosférica diferencial, este porcentaje variard con la longitud
de onda por lo que si no se tiene en cuenta, calibrate no realiza ni siquiera una
calibracién relativa en flujo adecuada. Por eso es muy importante estimar e incluir
dicho porcentaje. Sélo entonces tendremos las imagenes calibradas absolutamente en

“http://www.ing.iac.es/
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flujo de forma correcta. Como se ha dicho anteriomente, esto se hizo a posteriori, fuera
del proceso estandar de reduccién y se describird en detalle en el apartado siguiente.

Combinacion de imagenes individuales y eliminacion de rayos césmicos: Para ca-
da una de nuestras galaxias, el tiempo total de integracién fue dividido en 4 o0 5 expo-
siciones de 1500 o 1800 s, para eliminar los rayos cosmicos presentes en las imagenes
individuales combindndolas. La tarea IRAF utilizada para ello fue imcombine del pa-
quete cl.images.immatch. Hay que remarcar que, como las imagenes fueron tomadas
a una masa de aire parecida y no muy grande, no fue necesario corregir los imagenes
individuales de refraccién atmosférica diferencial.

En la figura 4.5 aparecen los datos de IRAS 1211240305 tomados en abril del 98 ya
completamente reducidos y listos para su anélisis.

HB[OIN] _ _ [O1] Ha+[NIT] [SI1]

Figura 4.5: Imagen de IRAS 1211240305 ya reducida. En ella, han desaparecido los rayos cdsmicos.

Viendo esta figura, es dificil hacerse una idea de qué es lo que se ha obtenido en
el proceso de reduccion, por lo que para ver mas claramente los datos reducidos, el
apéndice A recoge, de forma grafica, los rangos de interés de los espectros reducidos
y su posicién con respecto al haz de fibras, para cada uno de los objetos.

4.1.3. Calibracién absoluta en flujo

Hasta ahora, los datos recogidos con sistemas de ECI se analizaban sin ser calibrados
absolutamente en flujo o con calibraciones rudimentarias. Sin embargo, llevar a cabo este
paso, puede resultar interesante en algunos casos. De hecho, es esta técnica, la més adecuada
para, en caso de necesitarlo, realizar una calibraciéon absoluta en flujo de objetos, que
como las ULIRGs, son extensos y tienen un cierto desplazamiento al rojo. Otras opciones
conllevan mayores dificultades. Asi, las observaciones con rendija larga presentan problemas
de centrado cuando se quiere seleccionar una zona, agravados cuando existe refraccion
atmosférica diferencial. Por otra parte, la utilizacién de filtros estrechos resulta complicada
debido a diversos factores como el desplazamiento al rojo del objeto a observar, y sus
propios movimientos internos asi como el solapamiento que sufren algunas de las lineas, lo
que dificulta tanto la seleccién del filtro apropiado como la calibracién posterior.

En este apartado se describe por primera vez un método para calibrar en flujo datos de
ECI, los principales problemas que se pueden presentar, como solucionarlos y algunos tests
llevados a cabo para comprobar la validez del método.
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Como se explica en el apartado anterior, en el proceso de reduccion se realiza la ca-
libracién relativa utilizando la fibra con mayor flujo (S/R) de la imagen de la estrella de
calibracién. Esto es, usando esa fibra, creamos una funcién de sensibilidad que se utiliza
para calibrar todos los espectros de las imagenes. El hecho de utilizar una funcién de sen-
sibilidad especifica para calibrar cada espectro no es un problema, ya que el proceso de
reduccion incluye una correccién debido a la respuesta espectral de las fibras. Sin embargo,
el hecho de haber calibrado suponiendo que toda la luz de la estrella es recogida por una
unica fibra, introduce un factor que hay que estimar y corregir. Para un haz determinado,
este factor depende de la longitud de onda por medio de tres efectos:

Refraccion atmosférica diferencial: Provoca que la posicién de la imagen de la estrella
de calibracion en el plano focal cambie con la longitud de onda. Este efecto es el mas
importante y es mayor para estrellas observadas a mayor masa de aire.

Para realizar la calibracion absoluta en flujo como se describe a continuacion, los datos
de la estrella de calibracién pueden haber sido corregidos de refraccion atmosférica
diferencial, tal y como se explica en Arribas et al. (1999), aunque no es estrictamente
necesario, ya que el método utilizado realiza simultaneamente la calibracién absoluta
en flujo y la correcidon por refraccion atmosférica diferencial.

Seeing: El seeing varfa relativamente poco con la longitud de onda (Rseeing AV %), sien-
do mas pequeno a mayores longitudes de onda. Este efecto podria ser importante en
aquellos casos en los que se observa un rango de longitudes de onda muy amplio.

Guiado: Dado que al guiar se estd utilizando una estrella observada en un determinado
filtro, en condiciones de refraccién atmosférica diferencial elevada, de forma colateral,
también el guiado puede influir en el factor de proporcionalidad.

Teniendo en cuenta estas posibles dependencias con la longitud de onda, procedemos del
siguiente modo. En primer lugar, dividimos el espectro de calibraciéon en varias secciones
de unos pocos Amstrongs. Seguidamente, para cada intervalo, usando el flujo medido en
cada fibra, y la posicion de la fibra, creamos un mapa de la estrella de calibracién para cada
seccién®. Finalmente, se mide en dicho mapa, el flujo recogido por la fibra de calibracién y
el total de la estrella, lo que permite determinar el porcentaje de flujo que contiene la fibra
utilizada para la calibracién absoluta en pasos previos.

En el caso concreto de esta tesis, para cada dia de observacion se disponia de dos o
tres estrellas de calibracién. Estimamos el factor en todas ellas dividiendo los espectros
observados en diez secciones de 300 A y midiendo el factor en una mapa de alto muestreo
(0.04 arcsec pix ') para cada seccion.

Como ejemplo ilustrativo, hemos escogido las estrellas observadas en las noches del 2
de abril de 1998 y del 14 de abril del 2001, noches en las que se observé IRAS 12112+0305.
En la tabla 4.2 aparecen las estrellas observadas esos dias.

Antes de calcular el factor de proporcionalidad, ajustamos las imagenes de las estrellas
a una gaussiana bidimensional. De este modo, para cada rango espectral, derivamos la
posicion de la imagen de la estrella en el plano focal asi como una estimacion del seeing.
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Tabla 4.2: Estrellas de calibracién observadas. La tercera y cuarta columna muestran las coordenadas de
apuntado del haz, la quinta columna contiene la masa de aire a la que la estrella fue observada, la sexta, el
tiempo de exposicién y la tltima, la fibra utilizada para crear la funcién de sensibilidad.

Noche Estrella AR. (J2000) Dec.(J2000) Masa de aire texp Fib. cal.
hh:mm:ss grimim:ss (s)
02/04/98 BD+75 3525 08:10:49.2 +74:57:57 1.444 60 106
BD+33 2642 15:51:59.9 +32:56:53 1.102 300 107
14/04/01 Feige 34 10:39:36.7 +43:06:10 1.135 120 110
GD 153 12:57:02.3 +22:01:60 1.007 180 103
BD+28 4211 21:51:11.1 +28:51:53 1.424 150 102
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Figura 4.6: Posiciones de las imagenes de las estrellas de calibracién para las diferentes secciones del espectro.
Las estrellas verdes de 4 puntas estan asociadas a BD+28 2411, las azul turquesa de seis puntas, a Feige 34,
las amarillas de 8 puntas a GD+153, los pentdgonos azules a BD+33 2648 y los hexdgonos rojos a BD+75 325.
Los numeros que aparecen al lado de cada simbolo indican la seccién del espectro para la que se ha calculado
ese punto.

En la figura 4.6 presentamos la region central del haz SB2 con las posiciones de los
centros de las estrellas. Se observa que, como estos datos no estan corregidos de refraccion
atmosférica diferencial, los desplazamientos varian en funcién de la masa de aire a la que
la estrella fue observada siendo mayores para BD+75 3525 y BD+28 4211 y précticamente

SVer apartado de creacién de mapas.
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Figura 4.7: Factores de proporcionalidad obtenidos para cada seccién del espectro (longitud de onda) de
cada estrella de calibracién. Los simbolos indican lo mismo que en la figura 4.6.

nulos para GD+153 (observada a masa de aire ~1.0).

Seguidamente calculamos el factor de proporcionalidad (fg,/fiot) para estas estrellas
en cada seccién del espectro. Los valores obtenidos se muestran en la figura 4.7. Si, por
ejemplo, estamos interesados en el flujo en Ha para TRAS 1211240305 (g, = 7042 A) y
hemos calibrado con BD+33 2642 (que cubre el rango 4900—7900 A), la figura 4.7 indica
que la fibra utilizada en la calibracién contribuye el 16 % del flujo total a esa longitud de
onda y que por lo tanto, el factor por el que hay que multiplicar es 0.16. Otro ejemplo.
Si quisiéramos saber el flujo en HB (Agg = 5215 A) y hubiéramos calibrado con Feige 34

(rango cubierto: 5100—8100 A), entonces multiplicarfamos por el factor asociado a la seccién
1: 0.28.

Légicamente, los mayores factores se corresponden con la estrella mejor centrada (Fei-
ge 34). Ademis, las figuras 4.6 y 4.7 muestran cémo las variaciones en el factor de propor-
cionalidad con la longitud de onda, estdn relacionadas con las variaciones en la posicién
relativa entre la imagen de la estrella en el plano focal y la fibra de calibracién. Por ejemplo,
GD+153 presenta la misma posicion en todo el rango espectral y su factor de proporciona-
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lidad asociado es practicamente constante. Por el contrario, la posicion de BD+75 325 con
respecto a su fibra de calibracién varia mucho con la longitud de onda, al igual que lo hace
su factor de proporcionalidad.

En esta tesis, para realizar la calibracion en flujo absoluta, se han multiplicado los
mapas de flujo de interés por los factores obtenidos y representados en la figura 4.7 para
la seccién correspondiente. Otra posibilidad habria sido corregir los espectros de la imagen
reducida final, multiplicindolos por el ajuste de los factores a un polinomio. En la figura
4.7 se muestran los ajustes a un polinomio de segundo grado (RMS tipica ~0.003). Dado
que el factor tipico es ~0.2, el error relativo es del 1 — 2 %.

Tabla 4.3: Flujo medido en Ha en diferentes regiones dentro de una abertura de 0”45 de radio en unidades

de 107% erg s™" em ™2,

Estrella Nn Ns R1 R2
BD+75 3525  9.44 4.54 10.83 9.72
BD+33 2642  8.23 3.95 9.46 8.45

Media 8.83 4.24 10.14  9.08

(02/04/98) +£0.85 +0.42 +0.97 =£0.90

Feige 34 10.46 4.60 11.18  10.07

GD153 10.57  4.65 11.29 12.92
BD+28 4211  12.08 5.32 12.92 11.63

Media 11.04 4.86 11.80 11.54

(14/04/01)  4£0.90 +0.40 +£0.97 +£1.43

Media 10.16 4.61 11.14 10.01

(Total) +1.43 £047 +1.24 +£1.14

Tabla 4.4: Flujo medido en HJ3 en diferentes regiones dentro de una abertura de 0”45 de radio en unidades

de 1071 erg s7! cm™2.

Estrella Nn Ns R1 R2
BD+75 3525  1.08 2.81 1.05
BD+33 2642  0.90 2.34 0.88

Media 0.93 2.57 0.96
(02/04/98)  £0.13 +0.33 +0.12

Feige 34 1.07 2.17 0.98

GD153 1.29 2.60 1.18
BD+28 4211  1.50 3.02 1.37

Media 1.29 2.60 1.18
(14/04/01)  £0.21 +0.42 +£0.19
Media 1.17 2.59 1.09

(Total) +0.23 +0.34 +£0.19

Para estimar la bondad de la calibracién en flujo con este método, se utilizaron los datos
obtenidos para IRAS 12112+0305, que habia sido observado en dos noches distintas, con la
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2 Abril 1998 14 Abril 2001

0 —5
Ax (arcseg) Ax (arcseg)
< Abril 1998 14 Abril 2001

Ax (arcseg) Ax (arcseg)

Figura 4.8: Imdgenes reconstruidas de las lineas de Ha (arriba) y HB (abajo) en emisién para la galaxia
TRAS 121124-0305. Los ejes estan centrados en el haz de fibras, para ver mejor la posicién de la galaxia con
respecto al haz. En las imagenes del 2 de abril de 1998 el norte estd hacia arriba y el este hacia la izquierda,
mientras que en las del 14 de abril del 2001, el norte estd hacia abajo y el este a la derecha.

misma configuracién de haz y red, pero con diferente orientaciéon y centrado del haz, con lo
que una misma zona de la galaxia es observada por diferentes fibras cada noche. A modo
de ejemplo, se midieron los flujos en ciertas regiones caracteristicas en un mapa obtenido
con ajustes a una gaussiana de una linea en la parte mas roja de los espectros, Ha, y de
otra linea en la parte méas azul, HS3.

En la figura 4.8 se muestran los mapas reconstruidos de las lineas de emisién en Ho
y HB para esta galaxia en ambas noches. Los ejes estdn centrados en el centro del haz y
miden, en segundos de arco, el campo cubierto por éste. Esta figura muestra las posiciones



4.1 Datos de INTEGRAL 45

relativas de las diferentes regiones de interés de la galaxia entre si, y con respecto al haz de
fibras.

Se midieron los flujos en las lineas de emisién en Ha y HB para las cuatro regiones
indicadas en la figura 4.8, usando las cinco imdgenes calibradas (tres para el 14 de abril de
2001, dos para el 2 de abril de 1998). En las tablas 4.3 y 4.4 aparecen los valores medidos,
asi como los promedios para una noche determinada y para el conjunto completo de estrellas
de calibracién. Las medidas de los datos correspondientes a una noche pero calibrados con
diferentes estrellas, concuerdan con unos errores ~10%. Légicamente, esta comparacién
estd también afectada por la limitada S/R. El hecho de que para HF (con menor S/R) las
discrepancias sean mayores, sugiere que esta comparacién no sélo tiene en cuenta los errores
intrinsecos a la calibracién absoluta, sino también los derivados de la limitacién en S/R.
Cuando se comparan los datos de las dos noches, las diferencias son algo mayores aunque,
en cualquier caso, aceptables. Debido al rango de longitud de onda objeto de estudio (el
detector es menos sensible hacia el azul que hacia el rojo), y a la calidad del espectro (la
S/R para Ha es mayor que para Hf3), la calibracién en flujo de Ha ofrece mejores resultados
que la de HG. Mientras que para ésta se consigue calibrar con unas incertidumbres del orden
del 20 %, para aquélla, éstos se reducen al ~10 %.

Tabla 4.5: Flujo monocromético esperado y medido para cada seccién y estrella de calibraciéon del dia
2 de abril de 1998. La primera columna muestra el nimero de seccién. La segunda columna contiene el
valor esperado a partir del espectro de calibracién. El resto de las columnas contienen los valores obtenidos
utilizando bien la fibra mdas iluminada, bien ésta junto con las seis que le rodean para las diferentes estrellas
de calibracién. Entre parentesis aparece el cociente entre el flujo esperado y el flujo medido.

Seccién f)\ fk (106 f)\ (107 fk (7 fibs f)\ (7 fibs
(esperado) BD+33 2642) BD+75 3525 ) BD+33 2642) BD-+75 3525 )

BD+33 2642 (10713 erg s~! em—2 A_l)

1 2.21 1.69(0.76) 1.80(0.81) 2.26(0.99) 2.19(1.02)
2 1.84 1.43(0.78) 1.56(0.85) 1.93(1.01) 1.85(1.05)
3 1.53 1.15(0.75) 1.30(0.85) 1.59(0.98) 1.50(1.04)
4 1.28 0.99(0.77) 1.15(0.90) 1.38(1.01) 1.29(1.08)
5 1.09 0.84(0.77) 1.00(0.92) 1.19(1.01) 1.10(1.09)
6 0.93 0.69(0.75) 0.83(0.90) 0.99(0.98) 0.91(1.07)
7 0.85 0.64(0.75) 0.72(0.84) 0.88(0.97) 0.82(1.03)
8 0.70 0.53(0.77) 0.56(0.80) 0.68(0.97) 0.68(0.98)
9 0.61 0.49(0.81) 0.48(0.80) 0.61(1.03) 0.62(1.00)
10 0.52 0.40(0.76) 0.40(0.76) 0.51(0.97) 0.52(0.96)
BD+75 3525 (1013 erg s~ em=2 A1)
1 753 6.21(0.82) 6.60(0.87) 7.49(0.97) 7.30(0.99)
2 5.98 5.03(0.84) 5.51(0.92) 6.04(0.97) 5.81(1.01)
3 4.90 4.02(0.82) 4.52(0.92) 4.84(0.93) 4.70(0.99)
4 4.02 3.36(0.83) 3.91(0.97) 4.03(0.93) 3.75(1.00)
5 3.33 2.78(0.83) 3.33(1.00) 3.35(0.97) 3.08(1.00)
6 2.72 2.25(0.83) 2.70(0.99) 2.68(0.90) 2.45(0.98)
7 2.37 2.12(0.89) 2.40(1.01) 2.40(0.95) 2.45(1.01)
8 2.00 1.85(0.92) 1.94(0.97) 1.96(0.97) 1.95(0.98)
9 1.73 1.69(0.97) 1.67(0.96) 1.77(1.05) 1.82(1.02)
10 1.49 1.32(0.88) 1.32(0.88) 1.46(0.99) 1.48(0.98)

Por 1ltimo, se compararon las medidas obtenidas a partir de los datos de INTEGRAL
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Tabla 4.6: Flujo monocromaético esperado y medido para cada seccidn y estrella de calibraciéon del dia
14 de abril de 2001. La primera columna muestra el nimero de seccién. La segunda columna contiene el
valor esperado a partir del espectro de calibracién. El resto de las columnas contienen los valores obtenidos
utilizando bien la fibra mas iluminada, bien ésta junto con las seis que le rodean para las diferentes estrellas
de calibracién. Entre parentesis aparece el cociente entre el flujo esperado y el flujo medido.

Seccién f)\ f)\ (110 f)\ (103 f)\ (102 f)\ (7 fibs A (7 fibs f)\ (7 fibs
(esperado)  Feige 34)  GDI153)  BD+28 4211)  Feige 34)  GDI153)  BD+28 4211)

Feige 34 (10~13 erg s~ em~2 A1)

T 143 T15(0.80) 1.37(0.96)  1.60(1.12)  141(0.99) 158(1.10)  2.01(1.41)
2 1.15 0.97(0.85)  1.14(0.99)  1.28(1.11)  1L17(1.02) 1.29(1.13)  1.62(1.41)
3 0.95 0.79(0.83)  0.90(0.95)  0.99(1.04)  0.94(0.99) 1.02(1.08)  1.27(1.34)
4 0.79 0.65(0.82)  0.66(0.84)  0.78(0.99)  0.76(0.97) 0.81(1.03)  1.01(1.28)
5 0.64 0.59(0.91)  0.57(0.88)  0.69(1.07)  0.68(1.05) 0.71(1.10)  0.89(1.38)
6 0.55 0.47(0.85)  0.50(0.89)  0.55(0.98)  0.54(0.97) 0.56(1.01)  0.72(1.30)
7 0.47 0.41(0.86)  0.41(0.86)  0.47(0.99)  0.46(0.98) 0.48(1.01)  0.63(1.35)
8 0.41 0.38(0.93)  0.38(0.92)  0.45(1.10)  0.43(1.05) 0.44(1.06)  0.59(1.43)
9 0.36 0.30(0.85) 0.28(0.78)  0.36(1.01)  0.34(0.96) 0.34(0.96)  0.46(1.30)
10 0.31 0.28(0.89) 0.26(0.82)  0.32(1.04)  0.31(1.01) 0.32(1.01)  0.43(1.37)
GD153 (10714 erg s~ cm—2 A_l)
1 1.96 161(0.82) 1.91(0.97)  2.23(1.14)  1.74(0.88) 1.04(0.99)  2.47(1.26)
2 1.59 1.37(0.86)  1.60(1.01)  1.79(1.12)  1.47(0.92) 1.62(1.02)  2.02(1.27)
3 1.08 1.12(0.86)  1.27(0.98)  1.40(1.08)  1.19(0.91) 1.20(0.99)  1.61(1.24)
4 1.08 1.01(0.93)  1.03(0.95)  1.22(1.13)  0.99(0.91) 1.05(0.97)  1.31(1.21)
5 0.87 0.92(1.06) 0.89(1.02)  1.07(1.23)  0.87(1.00) 0.91(1.05)  1.15(1.32)
6 0.75 0.67(0.89)  0.70(0.94)  0.77(1.03)  0.70(0.94) 0.73(0.97)  0.93(1.25)
7 0.64 0.60(0.94)  0.60(0.95)  0.69(1.09)  0.60(0.95) 0.62(0.98)  0.82(1.29)
8 0.54 0.56(1.04)  0.56(1.03)  0.67(1.23)  0.56(1.04) 0.57(1.05)  0.76(1.41)
9 0.46 0.47(1.01)  0.43(0.93)  0.56(1.21)  0.45(0.97) 0.45(0.96)  0.61(1.31)
10 0.40 0.42(1.04)  0.39(0.96)  0.49(1.21)  0.40(1.01) 0.41(1.01)  0.55(1.36)
BD+28 4211 (1013 erg s em=2 A~ 1)
1 2.67 182(0.68) 2.16(0.81)  2.53(0.95)  1.85(0.69) 2.07(0.77)  2.64(0.99)
2 2.13 1.55(0.73)  1.80(0.84)  2.03(0.95)  1.57(0.74) 1.73(0.81)  2.16(1.01)
3 1.75 1.26(0.72)  1.43(0.82)  1.58(0.90)  1.28(0.73) 1.39(0.79)  1.73(0.99)
4 1.44 1.04(0.72)  1.06(0.74)  1.26(0.87)  1.05(0.73) 1.12(0.78)  1.40(0.97)
5 1.19 0.95(0.80)  0.92(0.77)  1.12(0.94)  0.95(0.79) 0.99(0.83)  1.24(1.04)
6 1.02 0.76(0.74)  0.80(0.78)  0.88(0.86)  0.75(0.73) 0.77(0.76)  0.99(0.97)
7 0.87 0.64(0.74)  0.65(0.74)  0.74(0.86)  0.63(0.72)  0.65(0.75)  0.85(0.98)
8 0.75 0.59(0.80)  0.59(0.79)  0.70(0.94)  0.58(0.78) 0.58(0.78)  0.78(1.05)
9 0.64 0.47(0.73)  0.43(0.67)  0.56(0.87)  0.46(0.72) 0.45(0.71)  0.62(0.96)
10 0.55 0.43(0.77)  0.39(0.71)  0.49(0.89)  0.41(0.75) 0.41(0.75)  0.56(1.01)

con las conseguidas utilizando rendija larga. Kim et al. (1998) midieron para esta galaxia
un F(Ha) = 8 x 1071 erg s7! em™2 con un error ~5-10%. Simulando una rendija del
mismo tamano y en la misma posicién que la utilizada por Kim et al., medimos el flujo en
la regién equivalente en las imdgenes de INTEGRAL obteniendo un F(Ha) = (7.0 £0.6) x

1071 erg s~! em ™2, coincidente con lo medido por Kim et al., dentro de los errores.

Pero tal y como se ha apuntado en la introduccién de este apartado, también las medidas
de rendija larga sufren de una serie de incertidumbres en este tipo de objetos por lo que se
decidié utilizar las propias estrellas de calibracion para realizar un tltimo test con el que
comprobar la validez del método. Asi pues, se estimé a partir del espectro de referencia
y utilizando la tarea calcphot del paquete stsdas.hst_calib.synphot de IRAF, el flujo
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monocromatico que se esperaria medir en un mapa para cada seccién de 300 A y estrella
de calibracién y lo comparamos con las medidas obtenidas una vez calibradas las propias
estrellas con todas las estrellas de calibracién de su mismo dia. Las tablas 4.5 y 4.6 contienen
los resultados para los dias 2 de abril de 1998 y 14 de abril del 2001. En general, las
diferencias entre el flujo medido y el flujo esperado son similares o ligeramente mayores que
las incertidumbres obtenidas en los tests anteriores tanto internos (comparaciéon de mapas
de Ha y HB) como externos (comparacién con medidas de rendija larga).

].OO I I I I I I I I I I I I I I I I
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Figura 4.9: Porcentaje de flujo recogido por el conjunto de las fibras contenidas en circulos concentricos
centrados en la fibra con més flujo para la seccién 5 de cada estrella. Los simbolos son los mismos que los
utilizados en la figura 4.7.

Hay que resaltar que este método de calibracién se basa en un espectro que recoge ~15-
35 % del flujo total de la estrella de calibracién por lo que podria plantearse la cuestion de
si no se podrian reducir las incertidumbres utilizando en la calibracion relativa en flujo, no
el espectro de una unica fibra, sino el flujo integrado de varias fibras o incluso de todo el
haz. En la figura 4.9 se muestra el porcentaje de flujo recogido por las fibras contenidas en
circulos concentricos centrados en la fibra mas iluminada. En ella vemos, por una parte, que
las pérdidas de luz en las zonas muertas entre fibras son importantes (~40 %) y, por otra,
que practicamente son las siete fibras centrales las que recogen la mayor parte del flujo
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que puede recoger el haz. Asi pues no parece adecuado realizar una calibracion relativa
en flujo utilizando la suma de todas las fibras del haz, ya que la mayor parte de ellas
no aportarian senal al espectro de calibracién y sin embargo introducirian ruido. Por el
contrario, podria ser que el utilizar el espectro suma de las siete fibras més iluminadas
supusiera una mejora en el método descrito en este apartado. En las tltimas columnas de
las tablas 4.5 y 4.6 aparecen los resultados obtenidos para el test del flujo monocromatico
de las estrellas de calibracion en este caso. El tinico caso en que se produce una mejora
sustancial es el caso poco probable en la realidad de estrella de calibracién calibrada con
ella misma. En el resto, las incertidumbres son similares ya que aunque con una fibra se
estd calibrando con unicamente ~20 % del flujo, este espctro tiene suficiente S/R para que
las incertidumbres estdn dominadas por efectos sistematicos asociados al centrado, seeing,
método de interpolacion, etc.

Asi pues, estos tests indican que, en las condiciones tipicas de observacion de esta tesis, es
posible llevar a cabo una calibracién absoluta en flujo, con unos errores ~10-20 %. Como se
ha indicado anteriormente, los errores asociados a la calibracién absoluta en observaciones
de rendija larga pueden ser muy superiores debido a problemas de centrado (agravados
en caso de refraccién atmosférica diferencial). Anédlogamente, es extremadamente dificil
obtener los flujos absolutos asociados a lineas de emisién por medio de imagen directa
(filtros estrechos) debido al desplazamiento al rojo de los objetos, a su campo de velocidades
interno y al solapamiento de ciertas lineas de emisién.

4.1.4. Creacion de mapas

Finalizada la reduccién bésica de los espectros individuales, el siguiente paso es la crea-
cion de mapas de las diferentes caracteristicas espectrales.

Una vez derivada la caracteristica espectral o magnitud fisica de interés para cada espec-
tro individual, con dicha magnitud y la posicién de las fibras dentro del haz, se construye
una red rectangular espaciada de forma regular (el mapa) por interpolacién bidimensio-
nal utilizando el método de Renka & Cline (rutinas EOISAF y E01SBF del NAG Fortran
Library Routine Document).

Todos los mapas utilizados en la presente tesis tienen 81x81 pixeles con una escala de
0721 pix ~!, excepto los utilizados para medir el flujo en Ha y en el calculo del factor de
proporcionalidad en la calibracién en flujo que son de 401x401 pixeles, con una escala de
0704 pix ~1.

4.2. Datos del Hubble Space Telescope

El estudio de estas galaxias se ha completado con imédgenes de archivo del HST, cuyas
caracteristicas mas relevantes aparecen en la tabla 4.7. En esta seccién describiremos el
proceso de reduccién y calibraciéon de dichas iméagenes.
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Tabla 4.7: Imédgenes de archivo del HST utilizadas. WF3 y NIC2 indican que la imagen fue tomada con la
camara 3 de WFPC2 y con la cadmara 2 de NICMOS, respectivamente.

Galaxia Cédmara  Filtro  Fecha obs. texp (8)

IRAS 1211240305 WF3  F814W  17/03/97  400x2
NIC2  F110W 15/11/97  48x4
NIC2  F160W 15/11/97  48x4
NIC2  F222M  15/11/97  56x4
IRAS 14348—-1447 WF3  F814W  08/03/96  400x2
NIC2  F110W  31/12/97  96x5
NIC2  F160W  31/12/97  96x5
NIC2  F222M  31/12/97 1205
IRAS 1525043609 WF3  F814W  09/05/97  400x2
NIC2  F110W 19/11/97  56x4
NIC2  F160W  20/11/97  56x4
NIC2  F222M  20/11/97  80x4

4.2.1. Datos con WFPC2

Para las tres galaxias objeto de estudio en esta tesis, existian imédgenes con una de las
cdmaras de campo amplio de la WEPC2 en el filtro F814W (similar al filtro I del sistema

de Johnson-Cousin) con \. = 8269 A y A\ = 1758 A. Estas imégenes fueron tomadas en
modo snapshot y con el parametro opcional CR-SPLIT activado. De este modo, el tiempo
total de integracion se reparte en dos imagenes que apuntan a la misma posicién, facilitando
la eliminacién de los rayos césmicos.

Antes de ser colocados en el Hubble Data Archive, los datos son procesados usando la
tarea calwp?2 del paquete stsdas.hst_calib.wfpc de IRAF. Esta tarea realiza los siguientes
pasos:

= Senalizacién de los pixeles y columnas malos.
= Correcion del cambio de analdgico a digital.
= Caélculo y substraccién del bias utilizando la zona de overscan.

= Substraccién de la corriente de oscuridad usando un fichero de referencia generado a
partir de diez o més imégenes de darks individuales.

= Correcion de la eficiencia cudntica individual de cada pixel, multiplicando por un

flatfield.

= Calibracién fotométrica anadiendo en la cabecera los pardametros necesarios.

En algunos casos, si estan disponibles mejores ficheros y tablas de referencia, puede ser
necesario realizar una recalibracién de los datos. En nuestro caso no hizo falta recalibrar
y para cada galaxia se combinaron las dos imdagenes reducidas hasta este punto con la
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tarea gcombine del paquete stsdas.toolbox.imgtools de IRAF, eliminando asi los rayos
cosmicos.

Para calibrar estos datos en flujo, las cuentas integradas en una abertura dada fueron
convertidas a magnitudes en el sistema Vega usando la expresién:

> + ZEROPOINT, (4.1)

D
— 95 xlog [ ——mr
MESLAW % 108 (EXPTIME

donde DN representa las cuentas integradas para una abertura dada, EXPTIME, el
tiempo de integracién y ZEROPOINT=21.659. Puede obtenerse més informacién sobre la
reduccién, calibracién y anélisis de datos de WFPC2 en Baggett (2002) o en la pagina web
del Space Telescope Science Institute® (STScl).

4.2.2. Datos con NICMOS

Ademaés de las imagenes de WFPC2, existian imagenes de archivo con la cimara 2 de
NICMOS en los filtros F110W, F160W y F222M (similares a los filtros J, H y K), centrados
en 1.10, 1.60 y 2.22 pym y con un Adpwga ~ 0.6, 0.4 y 0.14 um respectivamente.

Existe un proceso de calibracién de los datos de NICMOS estandar, que utiliza las tareas
calnica y calnicb del paquete stsdas.hst_calib.nicmos de IRAF.

La primera de ellas actia sobre las imédgenes tal y como fueron tomadas por NICMOS
y elimina todos los rasgos en las mismas debidos al instrumento, realizando las siguientes
correcciones:

= Substraccion de la lectura cero en todas las lecturas.
= Senalizacion de los pixeles malos mediante la utilizacién de una médscara.
s Correccion del bias.

» Estimacién de errores asociados a los datos iniciales usando un modelo de ruido para
el detector.

= Eliminacién de la corriente de oscuridad.

= Correccién de la respuesta no lineal del detector.

= Correccién de las diferencias de ganancia utilizando un flat.

= Conversion de cuentas a ritmo de cuentas dividiendo por el tiempo de exposicién.

= Calibraciéon fotométrica, anadiendo en la cabecera de las imagenes los pardmetros
necesarios para ello.

= Identificacién de los pixeles susceptibles de haber sufrido el impacto de un rayo césmi-
co.

http://www.stsci.edu/resources/



4.2 Datos del Hubble Space Telescope 51

Para cada galaxia y filtro, se dispone de conjuntos de cuatro o cinco imagenes despla-
zadas ligeramente unas de otras. Esta forma de observar se conoce como dither y permite
identificar y corregir defectos producidos en algunos pixeles del detector. Cada uno de estos
conjuntos constituye una asociacion. Calnicb actia sobre ellos combinando las imégenes
individuales. Este es el tltimo paso en la reduccién estdndar y lleva a cabo, ademés, la
substraccién del fondo y la identificacién de las fuentes individuales.

Las imagenes de archivo ya habian sufrido este proceso. No obstante, se prefirié volver a
reducir los datos, pues en el momento de trabajar con estas imagenes se disponia de mejores
ficheros de referencia y de nuevas tareas que corregian mejor alguno de los defectos de las
imagenes de NICMOS.

Procedimos de la siguiente manera. Una vez indicados los nuevos ficheros de referencia,
aplicamos calnica a nuestros datos, como en el proceso estandar de reduccién. Después, co-
rregimos del efecto de pedestal de corriente de oscuridad. Este efecto es una senal aditiva que
aparece en las imagenes de NICMOS siempre que los amplificadores se encienden. Su valor
depende del cuadrante de la camara y esta alrededor de las 40—50 DN. Su efecto més notable
es la presencia de residuos de flatfield en las imagenes calibradas. La correccién de este efec-
to no esta incluida en el proceso estandar de calibracion de las imagenes de NICMOS, por
lo que, en este momento, se utilizé la tarea pedsub del paquete stsdas.hst_calib.nicmos,
que mide y elimina el efecto del pedestal de corriente de oscuridad. Dicha tarea funciona
bien en casi cualquier tipo de imagenes de NICMOS, independientemente de si contiene po-
cas fuentes o un campo muy poblado, por lo que se prefiri6 frente a otras como pedsky, que,
aunque también corregia de este efecto, sélo era apropiada para iméagenes préacticamente
vacias, libres de objetos brillantes y extensos.

En este punto, las imagenes individuales estan completamente reducidas, sin embargo,
las fila y columna que separan los cuadrantes quedan bastante marcadas, por lo que, antes
de continuar, utilizamos la tarea fixpix del paquete cl.proto de IRAF, que sustituye estas
fila y columna por lo obtenido de interpolar las filas y columnas adyacentes.

Por 1ltimo, se obtuvieron las imégenes reducidas finales a partir de cada asociacién con
calnicb.

Para calibrar los datos de NICMOS, el ritmo de cuentas integrado en una abertura dada
se convirtié a magnitudes en el sistema Vega usando la ecuacion:

my = —2.5 x log |PHOTFNU x DN x ZP(Vega) (4.2)

donde DN es el ritmo de cuentas en una abertura dada, A = F110W, F160W, F222M,
PHOTFNU = 1.861E-6, 2.066E-6, 5.214E-6 Jy sec DN~! y ZP(Vega) = 1775, 1040, 610 Jy.

Se puede obtener mas informacion sobre la reduccion, calibracién y andlisis de datos de
NICMOS en Dickinson (2002) o en la pagina web del STScI.

Finalmente, como todas las imagenes iban a ser comparadas entre si y con los datos de
INTEGRAL, para mayor comodidad, tanto las imdgenes de WFPC2 como de NICMOS se
rotaron de tal modo que siempre quedara el norte hacia arriba y el este hacia la izquierda.
Se utilizé la tarea north del paquete stsdas.hst_calib.ctools para saber el angulo que
habia que rotar nuestras imagenes y rotate del paquete cl.images.imgeom para rotarlas.
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4.2.3. Transformacion del sistema de filtros del HST al sistema Johnson

Los diagramas color-color que se van a utilizar en la tesis contienen los colores en el
sistema, Johnson-Cousin. Dado que los datos del HST se tomaron en unas bandas similares
pero no iguales al conjunto I, J, H y K era necesario convertir los valores observados a
este sistema.

Tabla 4.8: Colores en el sistema Johnson y en el sistema del HST para los modelos utilizados para obtener
una transformacién entre el color F814W—-F110W y I — J.

Modelo I—J F814W-F110W J—H TFlI0W-F160W H—K F160W—F222M
Cudsar 0.85 0.57 0.91 1.11 0.96 1.07
Rad. I-1 0.95 0.69 0.69 0.88 0.67 0.76
b.i. 5 Ma 0.05 0.01 0.13 0.17 0.13 0.16
b.i. 100 Ma 0.54 0.38 0.50 0.60 0.10 0.19
b.i. 5 Ma (E(B — V) =1) 1.13 0.82 0.53 0.77 0.36 0.43
b.i. 100 Ma (E(B—V)=1) 1.62 1.21 0.89 1.17 0.32 0.45
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Figura 4.10: Transformacién para I — J y diferencia entre el color F814W—-F110W y I — J para los modelos
de prueba que aparecen en la tabla 4.8.

En vista de que no conocemos a priori la SED de las regiones objeto de estudio, no es
posible eliminar de forma exacta las incertidumbres en los colores y magnitudes debidos a la
utilizacion de un conjunto de filtros diferente del estdndar pero podemos estimar de forma
adecuada la diferencia de colores utilizando transformaciones entre estos dos sistemas. Para
los colores J — H y H — K utilizamos las propuestas por Origlia & Leitherer (2000). En el
caso del color I —J, no se disponia de una transformacién equivalente, por lo que evaluamos
los colores I — J y F814W—F110W para varios de los modelos presentados en la secciéon
5.3.2 y ajustamos las diferencias entre ellos a una recta. De este modo, podiamos evaluar
el color I — J como:

I —J =1.054 x (F814W — F110W) + 0.309 (4.3)
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Figura 4.11: Transformaciones propuestas por Origlia et al. (2000) y diferencia entre los colores del HST y
del sistema Johnson para los modelos de prueba que aparecen en la tabla 4.8.

En la tabla 4.8 aparecen los colores en uno y otro sistema para los modelos utilizados: un
cudsar, radiacién libre-libre, un brote instanténeo de formacién estelar muy joven (5 Ma),
otro de edad intermedia (100 Ma) y esos mismos brotes sometidos a una extincién de
E(B—-V) =1. La figura 4.10 muestra la diferencia entre los colores en el sistema Johnson-
Cousin y en el sistema del HST en funcién del color observado. Aparecen los modelos de
prueba de la tabla 4.8 y el ajuste a los mismos. Ademds de I — J y F814W—-F110W,
evaluamos el resto de los colores para ver como de buenas resultaban las transformaciones
de Origlia & Leitherer (2000) en nuestro caso. Dicha comparacién se muestra en la figura
4.11.

4.3. Astrometria relativa de INTEGRAL y HST

Al final del proceso de reduccién se dispone de una serie de imagenes o mapas tomados
con diferentes instrumentos y presentando distinta resolucion y escala. Estas imagenes se
alinearon y pusieron en un mismo sistema de referencia utilizando las imégenes del conti-
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nuo en Ha, por parte de INTEGRAL y la imagen en la banda F814W de WFPC2/HST.
Estas dos imagenes deben ser similares, ya que observan un rango del continuo parecido
(aunque, légicamente, con mayor resolucién espacial en el caso de la imagen del HST), lo
que permite identificar de forma sencilla las estructuras morfolégicas equivalentes en cada
una de ellas. Esto permite establecer la posicién absoluta de los mapas de INTEGRAL
con una incertidumbre de <073 con respecto al sistema de referencia del HST. Por otra
parte, las imagenes de la WFPC2 y NICMOS se pusieron en el mismo sistema de referencia
utilizando las estructuras puntuales presentes en ambas imagenes.



Analisis general de datos

En este capitulo, se describe el esquema general que se ha seguido para analizar estas
tres galaxias incluyendo una descripcion de los métodos utilizados para derivar las diferentes
caracteristicas espectrales y magnitudes fisicas de interés. A veces, las peculiaridades propias
de una galaxia o regién obligaron a apartarse del esquema general aqui descrito. Los casos
en que eso ocurre se describen en el apartado correspondiente dentro del capitulo dedicado
a cada galaxia. Dividiremos el andlisis de estas galaxias en cuatro partes:

1. Descripcién morfologica de la componente estelar y del gas ionizado.
2. Estimacion de la masa de los sistemas.
3. Estudio de las fuentes de ionizacién del gas.

4. Anilisis cinemdatico.

5.1. Descripcion morfolégica

En primer lugar se ha realizado un estudio morfolégico, tanto de la componente estelar
como de las regiones de ionizacién en las diferentes lineas de emisién, con el que se pretende
identificar las diferentes caracteristicas morfolégicas de interés, como pueden ser los ntcleos,
colas de marea, cimulos extranucleares o candidatas a galaxias enanas de marea (TDG).
Para ello se han utilizado los mapas de flujo (continuo y lineas), y las imagenes del HST.

En el caso de los datos de INTEGRAL, existen varias técnicas para obtener las carac-
teristica espectrales de interés para cada espectro individual:

Seleccién de filtros: Este método permite medir flujos tanto en las lineas como en el con-
tinuo. Consiste en seleccionar un rango de longitud de onda del espectro observado,
simulando la accién de un filtro. En principio, dicho rango va a ser el mismo para
todas las fibras, por lo que esta seleccion debe hacerse con mucho cuidado, sobre todo
en las lineas. El filtro debe ser lo més estrecho posible (disminuye el ruido debido al
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detector y, en el caso de las lineas, el ruido poissoniano debido al continuo), pero lo
suficientemente ancho como para que no se pierda contribucién al flujo de la linea
de interés en ninguna de las fibras. Las velocidades relativas del gas en las diferentes
zonas de una galaxia provocan que la longitud de onda central y anchura a media
altura de una determinada linea cambie de una fibra a otra. En aquéllas que se en-
cuentran aisladas, esto no suele representar un problema, ya que basta con escoger
un rango de longitud de onda suficientemente amplio para que quede asegurado que
todo el flujo de la linea esta siendo tenido en cuenta. Cuando varias lineas no estan
resueltas (o separadas) el problema es mas complejo. Por ejemplo, en Ha (6563 A),
segin cémo se escoja el filtro, puede que se esté incluyendo contribucion de las lineas
de [NII]AN6548,6584 y, dado que el cociente [NII]A6584/ Ha en los LINERs es relati-
vamente elevado (20.6), este efecto puede ser importante, por lo que en estos casos
este método no es muy aconsejable.

Este es el método més sencillo para obtener flujos. Con él se obtuvieron los mapas de
continuos estelares cercanos a Ha y HG, promediando los flujos medidos en dos filtros,
uno al azul y otro al rojo de la linea de interés. También se utilizé para realizar un
analisis morfolégico preliminar en las lineas de emision. La tarea utilizada para ello
fue blkavg del paquete images.imgeom de IRAF.

Para realizar este tipo de mapas, se rechazaron aquellas fibras con un espectro cuya
relacién S/R en el rango de interés era menor que 3.

Ajustes de las lineas: Esta técnica permite medir el flujo, la longitud de onda central
y la anchura de una determinada linea, asi como la deteccién y caracterizaciéon de
varias componentes en una misma linea de emisién. Se ha empleado para realizar el
estudio morfolégico definitivo en las diferentes lineas y para el anélisis de los campos
de velocidad. En una primera aproximacién ajustamos nuestros perfiles a una tnica
gaussiana imponiendo las siguientes restricciones:

» El doblete [OIII]AAN4959,5007 se ajusto fijando la diferencia de longitud de onda
entre las lineas e imponiendo una razén de flujos igual a 3 y la misma anchura
para las dos lineas.

» El doblete [SII]AN6716,6731 se ajusté fijando la diferencia de longitud de onda
entre las lineas, imponiendo la misma anchura para ambas y dejando libre la
razon de flujos, ya que dicha razén es un indicador de la densidad electrénica
presente en el medio.

» El complejo Ha+[NIT]AA6548,6584 se ajusté fijando la separacién en longitud de
onda entre las lineas, imponiendo la misma anchura para todas ellas y una razén
de flujo para las lineas de nitrégeno igual a 3.

» Las lineas de HF y [OI]A6300 se ajustaron independientemente y sin ninguna
restriccién.

= En general, los espectros no mostraban indicios claros que apuntaran hacia la
existencia de lineas de absorcién estelares en Ha y HB aunque estas podrian
estar presentes en el caso de que en una determinada regién de ionizacién hubiera
una poblacion estelar vieja anadida. Para intentar eliminar esta contribucién, se
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podria utilizar espectros del propio sistema sin lineas de emisién. Sin embargo,
para estas galaxias no existen espectros de este tipo de suficiente calidad, por lo
que se ha optado por estimar la influencia de una posible componente de este
tipo en las medidas sin realizar ninguna correcién, ya que a priori no sabemos si
ésta estd presente y en que proporcién. Para los valores de anchuras equivalentes
tipicos en estas galaxias, una componente estelar de EWas(Ha) = EWap,s(HB) ~
2 A, afectarfa sobre todo a la linea de emisién de H3 (EW (HB) ~ 2 — 20 A)
y, por consiguiente, al cociente [OIIIJA5007/H/3, que se veria disminuido hasta
~0.3 dex. El efecto en Ha (EW (Ha) ~ 30 — 250 A) y en los cocientes en los que
esta linea interviene es despreciable. De existir unas lineas de absorcion estelar
importantes, probablemente el efecto mas grave se produciria en la determinacién
de la extincién que podria ser sobreestimada hasta por AE(B — V) ~ 0.6 si la
linea de emision HB es muy débil frente a la de absorcién.

Para realizar los ajustes, se utilizé el paquete dipso del paquete figaro dentro del
entorno STARLINK!.

Correlacion cruzada: Esta técnica compara el espectro de las diferentes fibras con una
que se ha tomado como referencia. Permite obtener el campo de velocidades. Aparece
aqui por completitud ya que no se ha utilizado en la presente tesis.

Una vez obtenido el flujo en cada fibra individual, creamos mapas como se explica en la
seccién 4.1.2. Asi para cada galaxia se disponia de dos continuos estelares con los datos de
INTEGRAL, en Ha y Hf3, cuatro continuos més al rojo con las imdgenes de WFPC2/F814W
y NICMOS/F110W, F160W, F222M, para analizar la componente estelar, y mapas en las
lineas (del azul al rojo) de Hg, [OIII]A5007, [OI]A6300, He, [NIIJA6584 y [SII|]AN6716,6731
para el analisis del gas ionizado.

5.2. Estimacion de la masa de las galaxias en proceso de fusion

Para caracterizar adecuadamente los procesos de fusion que tienen lugar en las ULIRGs
y saber que papel juegan dentro de los modelos jerarquicos de formacion y evolucion de
galaxias es necesario estimar la masa de las galaxias que intervienen en dichos procesos,
asi como la del sistema resultante. A continuacién se describen las dos maneras a partir de
las cuales se estimé la masa de las galaxias objeto de estudio en esta tesis.

5.2.1. Estimacion de la masa a partir de la luminosidad en H

Es posible estimar la luminosidad y masa estelar a partir de medidas en la banda H. De
todos los disponibles, este filtro es el mas adecuado ya que no estd tan afectado de extincién
como las bandas més hacia el azul (I, J), y tampoco se espera que la contribucién del polvo
caliente al flujo medido en esta banda sea importante, como puede suceder en filtros més
rojos (K). Sin embargo, puede ocurrir que la extincién sea tan alta que ain H no permita
una buena estimacién de la masa.

"http://star-www.rl.ac.uk/
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En los casos en que las dos galaxias implicadas en el proceso de fusién eran claramente
distiguibles (IRAS 1211240305 e IRAS 14348—1447), se estim6 también la masa y lumino-
sidad de cada una de ellas. Esta estimacién debe realizarse con cuidado, ya que a grandes
distancias de los ntcleos y/o en la zona entre las galaxias, ambas pueden contribuir al
flujo observado, por lo que se ha procedido de la siguiente manera. Primero, se midieron
las magnitudes en aberturas de r = 1”5 centradas en los ntcleos. Estas aberturas son lo
suficientemente grandes como para recoger la mayor parte del flujo de cada galaxia (ge-
neralmente reg ~ 1”7 para las ULIRGs e.g. Colina et al. 2001; Genzel et al. 2001), pero lo
suficientemente pequefias como para que en ninguno de los dos casos se solapen.

Segundo, para tener en cuenta lo que ha quedado fuera de estas aberturas, se ha medido
el flujo total del sistema en una abertura de r = 6”0 y se ha considerado que las galaxias
individuales contribuyen a dicho flujo en la proporcién que indica el cociente obtenido a
partir de las medidas en las aberturas de r = 1”5. Esto nos da una cota inferior para la
magnitud y luminosidad de las galaxias constituyentes y sistema.

Por 1ultimo, se tuvieron en cuenta los efectos de la extincién, corrigiendo las medidas
anteriores con los valores promedios de E(B — V) medidos para las aberturas de r =1/5 y
para las partes més externas de la galaxia.

En el caso de IRAS 15250+3609 se realiz6 una medida en una abertura de r = 2”0 que se
corrigié posteriormente con la extincién que se habia medido para el nicleo y otra medida
en una abertura que cubriera toda la galaxia que, una vez substraida la contribucién de la
medida anterior, se corrigié con el valor de la extincién medido en las partes méas externas.
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Figura 5.1: Relaciones M /L en I (a la izquierda) y en H (a la derecha) para los modelos presentados en las
figuras 5.4 y 5.5.

Para la conversién de luminosidad a masa, se supuso una relacién M/Ly = 1.0 similar
a la encontrada para galaxias espirales (de Jong 1996; McGaugh et al. 2000; Bell & de
Jong 2001). Normalmente, las conversiones de M/L se basan en modelos de sintesis de
poblaciones estelares. En la figura 5.1 se muestran las relaciones M /L en las bandas I y H
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en funcién de la edad de la poblacion estelar para los diferentes modelos que se han empleado
en esta tesis (véase subseccién 5.3.2). Una relacién M /Ly ~ 1.0 parece adecuada para el
tipo de poblacion estelar que se espera que aporte la mayor parte del flujo en la banda H
(brote de ~ 107 — 10® afios), pero hay que tener presente que la posible contribucién de una
poblacién muy joven podria elevar esta razén en un factor ~3 mientras que una poblacién
estelar con una FIM con M;,r = 1.0 Mg en lugar de M;, s = 0.1 Mg disminuirfa esta razén
en un factor ~0.39.

Para derivar y comparar con la literatura, se supuso una My = —24.2 para una galaxia
L*y Hy="70km s~! Mpc~!, de acuerdo con Colina et al. (2001) y que m, = 1.4 x 10'* Mg
(Tacconi et al. 2002).

5.2.2. Estimacion de la masa dinamica de la galaxia

En segtiin que condiciones, es posible utilizar la informacién cinemadtica para estimar la
masa dindmica de una galaxia (Combes et al. 2002).

Para un disco en equilibrio dindmico, y en el que las fuerzas debidas a la presién y la
dispersion de velocidades son despreciables, se puede estimar la masa dentro de un radio R
como:

V2 R
Mtot = ctei, (51)
G
donde Vot es la velocidad de rotacién en R, G es la constante gravitatoria universal y
cte esta entre 0.6 y 1 y depende de la distribucién de masa que se asuma (Lequeux 1983).
Suponiendo cte = 1, Vit en km s™!, R en kpc y Mo en Mg, esta férmula quedaria:

Moy = 2.32 x 10°V2R, (5.2)

En el caso de que el sistema cuya masa se esta estimando no presente rotacién pura, el
valor determinado de esta manera habra que considerarlo una cota inferior. En la préctica,
no se ha utilizado este método ya que no se han encontrado signos claros de rotaciéon en
ninguna de las galaxias analizadas en esta tesis.

Por otra parte, para sistemas esferoidales, en los que no se encuentra rotacion o ésta es
muy pequena, es posible estimar la masa a partir del Teorema del Virial:

1d%1

donde I es el momento de inercia del sistema, 7', la energia cinética y W, la energia
potencial gravitatoria.

En un sistema aislado y en equilibrio, el primer miembro de la ecuacién es nulo y por

lo que:

GM?
M(V?) =2T = -W =~ cte

(5.4)

Para determinar el valor de la constante se requiere una determinada distribucién de masas.
La hipdtesis mds comun y que serd la que se utilice en esta tesis es suponer un perfil de
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de Vaucouleurs /4 para la luminosidad y que ésta traza la masa. En estas condiciones
cte = 1/3 (Combes et al. 2002). Para otras distribuciones, como politropos de indice n =
2 — 5, la constante varia de 0.44 a 0.38 (Spitzer 1987). Por otra parte, la dispersién de
velocidades en tres dimensiones esta relacionada con la dispersién de velocidades observada
por (V2) = 302 (McCrady, Gilbert, & Graham 2003). Asi pues, conociendo el radio efectivo
(radio que contiene la mitad del flujo del sistema) y la dispersién de velocidades podemos
determinar la masa de nuestros sistemas a partir de la ecuacién 5.4 como:

9Rg0>
G

siendo Reg el radio efectivo del sistema, definido como aquel que contiene la mitad del
flujo total de la galaxia en la banda H, o, la dispersién de velocidades a lo largo de la
linea de visién y G, la constante gravitatoria universal que en las mismas unidades que la
ecuacion 5.2 quedaria como:

M= (5.5)

M =2.09 x 10°Rogo? (5.6)

donde la constante de proporcionalidad puede variar entre 2.2x 108 (Terlevich & Melnick
1981) y 1.4 x 10° (Bender, Burstein, & Faber 1992), dependiendo de si se ha determinado
empiricamente o de forma tedrica; y en este caso, de la distribucion de masas que se suponga.

Este método, al igual que sucedia en la determinacion de las masas a partir de la lumi-
nosidad en la banda H presenta algunas incertidumbres. Por una parte, el radio efectivo del
sistema se ha determinado sin tener en cuenta los efectos de la extincién (presumiblemente
mayor hacia el centro), por lo que problablemente, éste estd siendo sobreestimado. Por otra
parte, es de esperar que la dispersién de velocidades en un sistema virializado sea mayor
hacia el centro lo que implica que al calcularla como el promedio dentro del radio efectivo
medido (que es mayor que el real), probablemente ésta se estd subestimando. Otra fuente
de incertidumbre radica en el hecho de que se estan utilizando lineas de emision del gas
para determinar la dispersién de velocidades y se estd suponiendo que ésta va a ser similar a
la que sufren las estrellas. En cualquier caso, en primera aproximacién, podemos dar como
valida la ecuacién 5.6 para determinar la masa dinamica total de la galaxia.

Asi pues, a pesar de que las incertidumbres que conllevan son relativamente importan-
tes, éstos son dos métodos que permiten estimar la masa de los sistemas de dos formas
completamente independientes.

5.3. Estudio de las fuentes de ionizacién del gas

5.3.1. Obtencién de las magnitudes de interés

Una vez identificadas las regiones de gas ionizado de interés pasamos a un analisis
especifico de cada una de ellas. En este proceso fue necesario derivar diversas magnitudes
a partir de los datos de INTEGRAL. Salvo que se diga explicitamente, esto se realizo fibra
a fibra y, con lo obtenido, se cre6 un mapa de la magnitud deseada?, en el que se media la

2 .
Ver apartado de creaciéon de mapas.
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cantidad de interés. Estas fueron:

Anchuras equivalentes: Se calculan como:

Flinea < W x 1
Feontinuo (Z + 1)

EW()) = (5.7)

donde Fiinea es el flujo en la linea obtenido del ajuste a una gaussiana, Frontinuo €S
el flujo integrado en un continuo formado por dos regiones del espectro, una hacia el
azul y otra hacia el rojo de la linea, ambos en erg s~ cm ~2, W es la anchura del
continuo en A y 1 /(z + 1) es el factor que corrige del desplazamiento al rojo.

Extincién: Como se vera en la seccion 9.1, existen varias formas de estimar la extincién,
dependiendo de la geometria relativa entre el polvo y la fuente emisora que se asuma
v los observables de que se disponga, cada una con sus ventajas e inconvenientes.
En esta tesis, hemos utilizado las lineas de emisiéon del hidrégeno y hemos supuesto
un modelo de pantalla, en el que el polvo se encuentra formando una lamina entre
la fuente emisora y el observador. El efecto de la extincién en el cociente Ha/HS se
puede escribir asi:

FHa)\ _ (F(Ha) — el (Ho)— f(HP)
(F(Hﬁ)>obs (F(Hﬁ))teo <10 (5'8)

donde (F(Ha)/F(HPB)),,s €s el cociente entre los flujos de Ha y HB observado,
(F(Ha)/F(HPB)),o, €s €l cociente teérico en ausencia de extincién, f(A) represen-
ta la curva de extincién y vale 0.68 y 1.00 para Ha y Hf respectivamente y ¢ es
una medida de la cantidad de enrojecimiento (E(B — V) = 0.69 ¢). Suponiendo
(F(Ha)/F(HB)),., = 2.86 (decremento de recombinacién Balmer para T = 10* K y
N, = 10* em™3), y utilizando la curva de enrojecimiento de Whitford parametrizada
tal y como se explica en Miller & Mathews (1972), pero con R=3.1 (Rieke & Lebofsky
1985) calculamos el exceso de color E(B — V') como:

E(B—V)=2.14 x log <(F(Ha)£§éHﬁ))obs> (5.9)

Aunque éste ha sido el método utilizado en el anélisis individual de cada galaxia,
en la seccién 9.1 se discutiran los efectos de haber supuesto otra geometria para la
distribucién de polvo y fuente emisora o de haber utilizado otros observables para
estimar la extincién.

Diagramas de diagnéstico/Cocientes de lineas: Cada una de las regiones de interés
se clasificé espectroscépicamente en el 6ptico, utilizando los diagramas de diagndstico
descritos en Veilleux & Osterbrock (1987), para lo que se calcularon los cocientes de
[OIII]A5007/H3, [OIJA6300/He, [NIIJA6584/Hey, y [SIT]ANG716,6731/Ha (corregidos
de extincién con los valores obtenidos en el punto anterior). De este modo, podemos
clasificar nuestras regiones ionizadas como HII, Seyfert 2 o LINER. Si bien estos
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diagramas son los mas utilizados para realizar una clasificacién espectroscépica, hay
ocasiones en que un mismo objeto se clasifica en un grupo diferente dependiendo
del diagrama utilizado. Ademas, los limites de las regiones asociadas a una u otra
clase de objeto se obtuvieron de una forma empirica, por lo que los cocientes también
se compararon con las fronteras tedricas propuestas en Kewley et al. (2001a) para
modelos de brotes de formacién estelar en estos mismos diagramas de diagndstico.
Estos limites parece que clasifican los diferentes objetos extragaldcticos de una forma
menos ambigua (Kewley et al. 2001b). En la figura 5.2 se muestran los diagramas de
diagnoéstico utilizados. En ellos se han senalado las regiones que ocupan los diferentes
tipos de ionizacién.

1.5 IR R B I L I I I RS RS L L LA L B B I L
e 1 B Seyfert £+ Seyfert T Seyfert n
T F 1 . T k
S L + + 4
> L 4 4 m
o
=4 [ 1 1 ]
o 05| - - =
s I T ]
= [ 1 1 ]
L 0 - - -
[ Hu I Hun B I Hi ]
L LINER 1 * LINER 1 -LINER ]
_05'....|....|....|.. AT T P PP TUUE PR P AN LU T N I B R

-3 -25 -2 -15 -1 -05 0-2 -15 -1 -05 0 05 1 -15 -1 -05 0 05
log([01]6300/Ha) log([NI1]6583/Ha) log([S11]6716,6731/Ha)

Figura 5.2: Diagramas de diagnéstico utilizados. Se muestran las fronteras empiricas propuestas por Vei-
lleux & Osterbrock (1987) en linea continua y las tedricas propuestas por Kewley et al. (2001a) en linea
discontinua.

Estos diagramas se basan en la utilizacién de dos indices por lo que, para analizar la
estructura de ionizacién, resulta complicado representar de una forma clara y conjunta
la informacién que de ellos se obtiene junto con la informacién espacial asociada a la
posicién de un espectro dentro del haz. Sin embargo, ya que para un rango amplio
del cociente [OIIIJA5007/Hf, el resto de los cocientes permiten distinguir entre un
estado de ionizacion de tipo LINER o de tipo regiéon HII, se han utilizado los mapas
de los cocientes de lineas mas brillantes ([NII]A6583/Ha y [SII|]AN6717,6731/Ha) para
analizar la estructura de ionizacién. El primero de ellos implica a las dos lineas mas
fuertes de las que se dispone, por lo que en principio, tienen asociados unos errores
menores y se detectan en una porcién mayor del campo de INTEGRAL. Ademas,
Ha y [NIIJA6584 son dos lineas muy préximas en longitud de onda, por lo que este
cociente se puede analizar sin corregir de extincién, es decir, no es necesario restringirse
a aquellas partes del campo donde ha sido posible calcular E(B — V). En cuanto al
cociente [SII]AN6717,6731/Ha, resulta algo menos fiable, ya que en el caso de las lineas
de azufre, puede haber problemas en la determinacién del continuo debido a restos
de lineas atmosféricas que pudieran quedar tras la substraccién del cielo. Ademés el
efecto de la extincién es algo mayor. Aun asi, para no estar limitados en campo a
las zonas donde ha sido posible estimarla, hemos utilizado este cociente también sin
corregir de extincién, teniendo en cuenta que si ésta es moderada, el valor del cociente
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apenas varia, mientras que en las zonas donde es mas elevada (E(B —V)z1.0), la no
correcion por extincion produce que se observe un cociente propio de una regién con
una excitacién ligeramente menor que la real (<0.1 dex).

Para tener una estimacion del error en el calculo de los cocientes correspondientes a
cada region, se ha utilizado el determinado a partir de los ajustes a gaussianas para
la fibra mas cercana a dicha region.

Flujo en Ha (F(Ha)ops): Buscando un compromiso entre la necesidad de medir todo el

flujo en Ha correspondiente a una region de interés y evitar la contaminacién debida
a otras regiones o elementos cercanos, todos los flujos y luminosidades en Ha que
aparecen en esta tesis se midieron en aberturas de 170 de radio.

Luminosidad en Ha: La luminosidad en Ha es posible obtenerla a partir de:

L(Ha) = 47D? x F(Ha)gps x 102 H) (5.10)

donde Dy, = cz/Hj es la distancia luminica, y el resto de variables ya se han definido
anteriormente.

En cuanto a las magnitudes derivadas a partir de las imégenes del HST:

Magnitudes observadas: Las magnitudes de los nicleos de nuestras galaxias en las di-

ferentes bandas se midieron utilizando una abertura circular de 2.5 kpc de didmetro,
para poder comparar con otras observaciones (Surace & Sanders 1999; Surace, San-
ders, & Evans 2000; Colina et al. 2001).

En el caso de las regiones de formacién estelar extranucleares, se explicard en cada
galaxia particular la forma y tamano de la abertura escogida.

En cuanto a la substraccién del cielo se refiere, en el caso de las imdgenes de WFPC2,
se obtuvo como el valor promedio del cielo medido en una regién lo suficientemente
alejada de la galaxia. En el caso de las imdgenes de NICMOS, la senal debida al cielo
era tan baja que no fue necesario substraerla. Los errores estimados en la medida de
las magnitudes en las imagenes del HST fueron $0.1 mag.

Magnitudes absolutas: Las magnitudes observadas fueron corregidas de los efectos de la

extincion a lo largo de la linea de visién, utilizando los valores de E(B — V') obtenidos
a partir del decremento de Balmer:

My =my —5log(Dr(pc)) +5 — Ax (5.11)

con A = F814W, F110W, F160W, F222M. A, se obtuvo a partir de la extincién en
el 6ptico y una curva de enrojecimiento obtenida por interpolacion lineal a partir de
las relaciones que aparecen en Rieke & Lebofsky (1985). Se ha tenido en cuenta la
correcciéon debida al redshift, para cada galaxia y cada filtro evaluando el cociente
Ay/Ay en la longitud de onda en el sistema en reposo correspondiente a la longitud
de onda promedio del filtro. En la tabla 5.1 aparecen los valores de Ay /Ay utilizados
en esta tesis.
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Tabla 5.1: Valores de Ax/Ay utilizados en las diferentes bandas y galaxias. La segunda columna muestra
el valor de dicho cociente dado por Rieke & Lebofsky (1985) para la banda més préxima a cada uno de los
filtros del HST. La tercera columna presenta el valor correspondiente para cada uno de los filtros disponibles
a z=0, obtenidos por interpolacién. Las otras tres columnas muestran dicho valor para cada galaxia, una
vez tenido en cuenta el redshift.

Filtro  Johnson HST IRAS 1211240305 IRAS 14348—-1447 IRAS 1525043609

F814W 0.482 0.476 0.564 0.577 0.539
F110W 0.282 0.325 0.360 0.364 0.352
F160W 0.175 0.184 0.213 0.216 0.207
F222M 0.112 0.111 0.128 0.130 0.124

Se ha tratado todo el problema de la extincién sin separar entre la extincién debida
a la Via Lactea y la propia de la galaxia objeto de estudio. Sin embargo, segiin la base
de datos NED, la extincién galdctica que sufren estos sistemas es muy pequena (E(B —
V)yr = 0.021,0.122,0.019 para IRAS 1211240305, IRAS 14348—1447 e IRAS 1525040306,
respectivamente). A modo de prueba, comparamos la magnitud en I corregida de extincién
que se derivaria para IRAS 14348—1447 en el caso de que midieramos E(B — V)5 ~ 1 bien
suponiendo que toda la extincién se debe a la galaxia, bien separando en una componente
debida a la Via Lactea y otra debida al sistema y obtuvimos una diferencia de < 0.02 mag.
Esta diferencia es minima, y mayor de lo que se esperaba encontrar en nuestras galaxias,
ya que escogimos como ejemplo la galaxia con mayor F(B —V')y y supusimos un valor de
E(B — V)us algo menor de lo que esperdbamos encontrar, factores que actian a favor de
una mayor influencia de la extincion galactica.

5.3.2. Modelizacién de la distribucion espectral de energia

Con el objeto de caracterizar adecuadamente las diferentes regiones ionizantes, todos
estos observables se compararon con los valores obtenidos para diferentes modelos.

Para modelar los brotes de formacion estelar se utilizaron modelos de sintesis de pobla-
ciones que estiman la cantidad de estrellas para cada masa y estado evolutivo en funcién
del tiempo y después calculan el espectro integrado de la poblacién estelar sumando los
correspondientes a las estrellas individuales. En esta tesis se han utilizado STARBURST99
(Leitherer et al. 1999), SB99%, y una versién mejorada de GISSEL (Bruzual A. & Charlot
1993), BC95*. Cada conjunto de modelos de sintesis de poblaciones presenta sus ventajas e
inconvenientes. Asi, los modelos de BC95 representan sélo conjuntos de estrellas mientras
que SB99 incluye también la emisién del continuo nebular, que tiene efectos importantes a
longitudes de onda menores que 4000 A y mayores que 1.5 um. Ademads, al tener en cuenta
la emision nebular, con SB99 es posible utilizar las luminosidades y anchuras equivalentes en
las lineas de emisién para estimar masas y edades de determinadas regiones de interés. Esto
no es posible con BC95. Sin embargo, este conjunto de modelos alcanza mayores edades

3http://www.stsci.edu/science/starburst99/
“http://www.stsci.edu/instruments/observatory/cdbs/cdbs_bc95.html
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Figura 5.3: SED en el rango de longitud de onda de interés para los modelos de sintesis de poblaciones
utilizados. El recuadro superior muestra los modelos jévenes (5 Ma), mientras que el recuadro inferior
contiene modelos de edad intermedia (1 Ga). En cada gréfica se muestran tres brotes instantdneos de Mo
= 10° Mg y tres continuos con RFE = 1 Mg afio ': de BC95, en verde y amarillo respectivamente, de
SB99 sin incluir la contribucién del continuo nebular, en turquesa y fucsia y de SB99 con dicha contribucién

incluida, en azul y rojo.
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Figura 5.4: Comparacién de diferentes modelos de brotes instantaneos de poblaciones estelares. Se muestran
un modelo de BC95 (continuo verde), un modelo de SB99 en el que se ha tenido en cuenta la contribucién
del continuo nebular (trazo corto azul) y un modelo de SB99 en el que dicha contribucién no se ha tenido
en cuenta (trazo largo turquesa). Todos tienen Z = Zg, FIM de Salpeter y una masa total de 10° M.

que SBY99, por lo que es mas adecuado para analizar una posible poblacién vieja, y ofrece
la posibilidad de crear modelos con diversos ritmos de formacién estelar (RFE), aunque
no permite cambiar los limites superior e inferior de la funcién inicial de masas (FIM) o
la metalicidad de la poblacién estelar (supone Z = Zg). Aunque SB99 sélo resulta til
para poblaciones menores que 1 Ga, y limita las opciones de formacion estelar a un brote
instantdneo de masa dada o uno continuo de ritmo constante, permite variar los limites
superior e inferior de la FIM asi como la metalicidad. Ambos permiten elegir entre varias
FIMs.

En la figura 5.3 aparece la SED de los modelos que se han escogido para comparar con
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Figura 5.5: Comparacién de diferentes modelos de brotes continuos de poblaciones estelares. Se muestran un
modelo de BC95 (continuo amarillo), un modelo de SB99 en el que se ha tenido en cuenta la contribucién

del continuo nebular (trazo corto rojo) y un modelo de SB99 en el que dicha contribucién no se ha tenido

en cuenta (trazo largo fucsia). Todos tienen Z = Zg, FIM de Salpeter y un RFE de 1 Mg afo 1.

nuestros observables, un brote instantaneo y otro con RFE constante, ambos con una FIM
de Salpeter con limite inferior de masa de 0.1 Mg y superior de 120 Mg, para SB99 (el
maximo permitido) y de 125 Mg para BC95 (fijado por el ¢6digo). En todos los casos se
supuso Z = Zg. La edad derivada para un brote dado apenas depende de la FIM escogida.
Un cambio en el limite superior de masa o en la pendiente de la FIM no afecta al color I —J
y sélo ligeramente ($0.2), a los colores J — H y H — K y unicamente durante el tiempo en
que estén vivas las estrellas mas masivas (unos pocos millones de afios). Un cambio en el
limite inferior no supone un cambio en los colores, simplemente se reajusta la luminosidad
producida por unidad de masa. No existe un conocimiento a priori de cual debe ser dicho
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Figura 5.6: Izquierda: Luminosidad bolométrica en funcién de la edad para para los modelos presentados
en las figuras 5.4 y 5.5. Derecha: Luminosidad en Ha para los modelos de SB99 que tienen incluidos el gas
ionizado.
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Figura 5.7: Anchuras equivalentes para los modelos de STARBURST99. Se muestra un brote continuo en
rojo y un brote instantaneo en azul, ambos con una FIM de Salpeter y Z = Z.

limite, por lo que hay que tener en cuenta a lo largo de la tesis y a la hora de comparar con
otros autores que la elecciéon de un M,y = 1 Mg, por ejemplo, en lugar del M+ = 0.1 Mg,
utilizado aqui, disminuye la masa derivada para una determinada regién en un factor de
0.39.

Las figuras 5.4 y 5.5 muestran cémo se comportan los observables compartidos por
todos los modelos en funcién de la edad del brote. Los colores y magnitudes que se van a
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utilizar se ven bastante afectados por el continuo nebular en el caso de poblaciones jovenes
(5107 anos), debido a la presencia de estrellas masivas, por lo que en estos casos resulta mas
adecuado utilizar SB99. En caso de encontrarnos una poblacién vieja (> 1 Ga), habrd que
inclinarse por BC95.

La figura 5.7 muestra el comportamiento de EW (Ha) y EW (Hf3) (observables que s6lo
se pueden comparar con los modelos de STARBURST99) en funcién de la edad del sistema.
Destaca la diferencia de comportamiento entre los dos tipos de brotes. Mientras que para
el instantaneo, las anchuras equivalentes disminuyen rapidamente con la edad del sistema,
la generacién continua de estrellas masivas consigue mantener las anchuras equivalentes del
brote continuo en un valor bastante elevado a edades muy avanzadas.

Ademds de determinadas poblaciones estelares, existen otros elementos que también
pueden contribuir a los colores en el infrarrojo cercano y que se modelaron como se explica
a continuacién.

Los colores utilizados para representar un cudsar tipico se obtuvieron construyendo una
SED para el éptico e infrarrojo tal y como se explica en Surace & Sanders (1999). La
emisién en el continuo se describe con la siguiente funcién (obtenida a partir del Bright
Quasar Survey (BQS) de Neugebauer et al. 1987):

Fy o A=+ con a=-14 si A>1um
a=—-02s A< 1luym

Para modelar la contribucién de las lineas de emisién se utilizaron las intensidades
de lineas relativas propuestas por Davidson & Netzer (1979) y las anchuras equivalentes
promedio determinadas por Wills et al. (1993).

La emision libre-libre se model6 segiin Osterbrock (1989), pag. 88, suponiendo un factor
de Gaunt constante y una temperatura de 15000 K, quedando el espectro de la forma:

Fy ox \~2e7he/ART (5.12)

donde h es la constante de Planck, ¢ es la velocidad de la luz y k, la constante de
Boltzmann.

Por ultimo, el espectro debido al polvo caliente se representé con la funcién:

Fy o A72By oc AT (e he/AT _1)~1 (5.13)

tal y como se explica en Aaronson (1977). Los espectros del cudsar, radiacién libre-libre
y polvo a diferentes temperaturas modelados en el rango de longitud de onda de interés se
muestran en la figura 5.8.

Para ver la influencia del polvo caliente en los colores infrarrojos, se ha escogido un mo-
delo de poblacién estelar representativo, concretamente, un brote instantaneo de formacién
estelar de SB99 de 5x107 afios, y se han derivado los colores para diferentes proporciones
de estrellas y polvo a temperaturas de 600, 800 y 1000 K.
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Figura 5.8: SED modelada y normalizada a 1ym de un cudsar (fucsia), radiacién libre-libre (turquesa) y
polvo (marrén) a T'= 1000 K (linea de puntos), 7' = 800 K (rayas cortas) y T" = 600 K (rayas largas) en
el rango de longitud de onda de interés.

5.3.3. Comparacion de los observables obtenidos con los modelos

Para caracterizar las diferentes regiones de ionizacién, en primer lugar, utilizando su
posicion en los diagramas de diagndstico y la informacion presente en la literatura, deter-
minamos cudl era el mecanismo mas probable capaz de ionizar las diferentes regiones.

Seguidamente, y como en la practica en todas las regiones analizadas éste parecia ser
un brote de formacién estelar, comparamos nuestros observables con los derivados para
una serie de poblaciones estelares discretas compuestas bien de un brote instantaneo de
4.8x10%, 5.6x10°, 6.0x10%, 6.4x10% 0 6.8x10° afios, bien de un brote continuo de 30 x10°
aflos, o bien de un brote de los anteriores mezclado con un brote instantdneo de 1x10°
anos representativo de la poblacién estelar anterior al proceso de fusién. Utilizamos la
luminosidad en Ha como principal indicador de la poblacién estelar maés reciente y la
magnitud en H (o en I, en su defecto) con la contribucién a la supuesta poblacién joven
sustraida como principal indicador de la poblacién vieja. Escogimos como modelo que mejor
representaba la poblacién estelar subyacente aquél que predecia unas anchuras equivalentes
y magnitudes en [ y J similares a las observadas. Normalmente, si para esa regién se habia
medido la magnitud en K, ésta excedia a la predicha por los modelos, atribuyendose este
exceso a la presencia de polvo caliente. En los casos en que los distintos observables eran
representativos tanto de un brote instantdneo como de un brote continuo mezclados ambos
con una poblacién vieja (nicleos de las galaxias) se prefirié la opcién que incluia al brote
continuo, en principio mas acorde con lo predicho por los modelos para la formacién estelar
en un merger (Mihos & Hernquist 1996).
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Hay que tener presente que los colores derivados de los diferentes modelos no se han
corregido de desplazamiento al rojo. Sin embargo, estas galaxias son relativamente cercanas
(250.08) por lo que no se esperan variaciones importantes en el color debido al redshift.
A modo de ejemplo, para un brote de formacién estelar instantdneo jéven (5x10° afos),
los colores podfan ser hasta (0.01,—0.01,—0.03)> mds rojos, mientras que para un mo-
delo moderadamente viejo (1x10® afios), la variacién en los colores podia ser de hasta
(—0.02,—0.04,—0.03).

5.4. Estudio cinematico

Debido a la complejidad cinemética de estos sistemas, resulta dificil presentar un esque-
ma general de andlisis. Sin embargo, hay una serie de aspectos generales que se analizaron
en todas las galaxias. Esto es lo que se presenta aqui, dejando las peculiaridades propias de
cada objeto para més adelante.

En primer lugar, a partir de los ajustes a una gaussiana en las diferentes lineas de
emisién, representamos el campo de velocidades y de dispersién de velocidades para las
diferentes lineas y galaxias. La velocidad del gas en cada fibra se obtuvo a partir de la
siguiente expresion:

Vhelio = Aobs — Alab X ¢+ vt (5.14)
)\lab

donde Agps es la longitud de onda central observada, A, es la longitud de onda de
laboratorio de la linea de interés, ¢ es la velocidad de la luz en km s™! y v; es una correccién
a la velocidad que incluye la rotacién de la Tierra, el movimiento de la Tierra con respecto
al baricentro Tierra-Luna y la érbita de dicho baricentro con respecto al Sol. Se obtuvo
utilizando la tarea rvcorrect del paquete noao.asutil de IRAF.

Para la dispersién de velocidades se utilizo:

Ogas = AUgas/2V21n 2 (5.15)

C
Avgps = ———— AN — AN? 1
e T T Ve T e 10

donde A)gps es la anchura a media altura obtenida del ajuste a una gaussiana para
las lineas observadas y AMjns es la anchura a media altura instrumental. En el caso de
INTEGRAL, dicha anchura varia de fibra a fibra, por lo que se procedié de la siguiente
manera. Para cada fibra, en una imagen de arco, se escogieron cinco o seis lineas repartidas
por todo el espectro y se le ajusté una gaussiana con la tarea splot de IRAF. El promedio
de las anchuras del ajuste para cada fibra es el valor de anchura instrumental utilizado.
Las anchuras instrumentales tipicas se encuentran en el rango de 4-7 A, siendo la mayoria
~5 A.

En segundo lugar, se tomé como redshift de la galaxia, el promedio del obtenido en el
ntcleo dominante en la banda I a partir de las lineas mas brillantes (Ha+[NII|AA6548,6584
y [SII]AN6716,6730).

con

*Vector (I — J,J — H,H — K).
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A continuacién, dado que no se detectaron diferencias remarcables para los campos de
velocidades obtenidos para una galaxia dada a partir de las diferentes lineas se procedio a
realizar un primer andlisis utilizando los ajustes del complejo Ha + [NIIJAN6548,6584, con
una mayor relacién S/R que el resto de las lineas.

Seguidamente, se llevé a cabo una descomposiciéon de los perfiles de linea en aquellos
casos donde se encontraron indicios de varias componentes, como asimetrias en el perfil
de la linea o dobles picos. Para eso se fijaron, de forma independiente, los pardametros
correspondientes a cada componente, siguiendo los mismos criterios que en el ajuste a
una gaussiana (distancias entre lineas fijas, misma anchura para las lineas de una misma
componente y razén de flujos fija, cuando sea necesario).

Para este tipo de galaxias, dichos campos pueden ser muy complicados, ya que los
movimientos que se observan en las diferentes fases del proceso de fusiéon son muy variados,
incluyendo rotacién independiente para cada una de las galaxias implicadas en el proceso
de fusién, movimientos desordenados, flujos de gas, bien hacia afuera, bien hacia adentro,
etc., por lo que antes de realizar el andlisis cinematico de estos sistemas conviene tener claro
qué cinemdatica presentan unos cuantos caso simples, y asi facilitar la interpretacién de los
mapas.

Rotacién pura de un disco: Este es, probablemente, el caso més simple que podemos
esperar y es tipico de galaxias espirales.

Plano delagalaxia

Linea de nodos

Figura 5.9: Figura de Mihalas & Binney (1981) adaptada al castellano en la que se muestra la relacién
geométrica entre las coordenadas sobre el plano de la galaxia (R,0) y las coordenadas en el plano del cielo
(p,®). Los dngulos 0 y ¢ se miden desde la linea de nodos y las distancias radiales R y p, desde el plano de
la galaxia.

Supongamos que tenemos un disco inclinado un angulo ¢ con respecto a la linea de
vision y que rota alrededor de un eje perpendicular al plano del sistema. Utilizando
coordenadas polares (R, ) para el plano de la galaxia y (p, ¢) para el plano del cielo,
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tomando el origen de coordenadas en el punto de corte del eje de rotacién con el plano
de cielo y midiendo los dngulos desde la linea de nodos tal y como se muestra en la
figura 5.9, la velocidad radial en coordenadas del cielo es:

vr(p, @) = Vo + II(R, 0) sinfsini + O(R,0) cosOsini + Z(R,0) cos i (5.17)

En esta ecuacion V) representa la velocidad sistémica, II(R, ) es la componente aso-
ciada a movimientos en el plano en direccién radial, ©(R, ) representa los movi-
mientos en el plano en direccién tangencial y Z(R,#) representa los movimientos en
direccién perpendicular al plano. En el caso de rotacién pura, II(R,6) = Z(R,0) = 0.
Si ademads es razonable suponer que existe simetria axial, @ = ©(R). Esta funcién
suele ser de la forma ©(R) « R (movimiento de sélido rigido) en el centro de las
galaxias y ©(R) = cte o ligeramente disminuyendo, en las partes més externas. Una
funcién de este tipo se traduce en un mapa de velocidad en el que las lineas de igual
velocidad son rectas y paralelas cerca del centro y se vuelven curvas y cerradas cuando
comienza la zona en que O(R) disminuye. Un ejemplo del tipo de campo de veloci-
dades que deberia observarse en el caso de rotacion pura de un disco aparece en la

figura 5.10.
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Figura 5.10: Campo de velocidad estelar de la regién central de M31 (del Burgo, Mediavilla, & Arribas
2000). Se corresponde a un disco rotando alrededor de P2. Los puntos P1, C y S son irrelevantes para la
explicacién que aparece en el texto.

Un mapa de este tipo nos permite definir un eje menor cinematico, como la direcciéon
en la cual todos los puntos tienen la misma velocidad que el sistema y un eje mayor
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cinematico como las lineas que parten del centro cinemaético y cortan perpendicu-
larmente los contornos de velocidad constante. En una galaxia con movimiento de
rotacién pura en un disco, estos ejes coinciden con los ejes mayor y menor morfoldgi-
cos. Se pueden encontrar més detalles sobre la rotacién de un sistema en forma de
disco en Mihalas & Binney (1981).

Desviaciones de la rotacion circular: El modelo explicado en el punto anterior, es de-
masiado simple para explicar los campos de velocidad observados en muchas galaxias
espirales. Las desviaciones que se encuentran mas habitualmente son las siguientes:

Brazos espirales: Al cruzar un brazo espiral, se producen perturbaciones de velo-
cidad sistematicas, debido a un frenado del gas entre los brazos. Esto se traduce
en ondulaciones en los isocontornos de velocidad.

Por otra parte, desde el punto de vista morfolégico, y bajo la hipdtesis de que los
brazos espirales se retrasan, su presencia permite ligar la geometria del sistema.

Barras: En presencia de una barra, el gas obedece al potencial por ella creado y las
orbitas no son circulares sino alargadas. Observacionalmente, esto se traduce en
que, salvo en el caso de que la barra esté en el eje mayor o menor, las isovelocida-
des muestran una forma de S, de tal modo que el isocontorno de Vj no es paralelo
al eje menor y los ejes mayor y menor cineméticos ya no son perpendiculares.
Este tipo de distorsiones se dan en las regiones centrales de las galaxias espirales.

Alabeado del plano del disco: Cuando el disco esta deformado, es posible mode-
lar el campo de velocidades suponiendo que dicho disco estd formado por una
serie de anillos concentricos cada uno a una inclinacién diferente y rotando en
orbitas circulares. La parte izquierda de la figura 5.11 muestra un esquema de
un modelo de este tipo. Observacionalmente, en el campo de velocidades de un
disco alabeado, el eje mayor va cambiando progresivamente su orientacion con
el radio, como es el caso de M83, cuyo campo de velocidades se muestra en la
parte derecha de la figura 5.11.

Este tipo de distorsion se distingue de la anterior en que se da en las partes
externas del disco y en que los ejes mayor y menor cinemaéticos son siempre
perpendiculares.

Ademas de estas distorsiones, todas ellas simétricas, es posible encontrar distorsiones
asimétricas, la mayor parte de ellas explicables por interacciones de marea. En Mihalas
& Binney (1981) y Combes et al. (2002) aparecen ejemplos de los diferentes tipos de
distorsiones presentadas aqui.

Supervientos galdcticos: Heckman, Armus, & Miley propusieron en 1990 el llamado
modelo de supervientos, en el que la energia cinética debida a las supernovas y a los
vientos de estrellas masivas en un brote de formacién estelar central produce un flujo
hacia afuera que puede calentar (por choques) y acelerar el medio interestelar y/o gas
circumgaléctico. Este modelo es capaz de explicar las nebulosas épticas y en Rayos X,
asi como los cocientes de lineas observados en algunas Galaxias Infrarrojas Luminosas
(LIRGs). Una manera simple de modelar un superviento es como un flujo bicénico
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Figura 5.11: A la izquierda aparece el esquema de un modelo de disco alabeado y a la derecha el campo de
velocidades de M83, una galaxia que presenta este tipo de distorsién (Rogstad, Lockart, & Wright 1974).

hacia afuera centrado en el ntcleo y cuyo eje de simetria es perpendicular al disco de
la galaxia (en proyeccién aparece a lo largo del eje menor).

En la figura 5.12 aparece el esquema que utilizaron Heckman, Armus, & Miley para
explicar este modelo. Representa un flujo bicénico en una galaxia cuyo disco estd sien-
do visto casi de canto. Dependiendo de la zona observada, la linea de visién puede
atravesar el cono que se acerca al observador por dos puntos y seguidamente el disco
de la galaxia o bien atravesar éste para seguidamente cortar en dos puntos el cono que
se aleja del observador. En una configuracién de este tipo, los indicios observacionales
que llevarian a pensar en la existencia de un superviento son los siguientes:

» El gas debe ser més brillante en el lado de la galaxia mas cercano al observador,
especialmente si el disco contiene mucho polvo.

= Debe existir una regién de desdoblamiento de lineas a lo largo del eje menor. En
el caso particular de las galaxias observadas por Heckman, Armus, & Miley, esta
regién tiene un tamano ~1 kpc de distancia radial y ~300-1000 pc de ancho en
el caso de las LIRGs, y un orden de magnitud mayor para las ULIRGs.

= La zona de desdoblamiento de lineas en la parte cercana al observador estd com-
puesta por una componente cercana a la velocidad sistémica (vxp en la figura
5.12) y una componente desplazada al azul (vNp).

» La zona de desdoblamiento de lineas en la parte lejana al observador (que puede
no ser visible en caso de que hubiera mucho polvo en el disco), deberia estar
compuesta por una componente cercana a la velocidad sistémica (vpp) y otra
componente desplazada hacia el rojo (vNB).

= Debe tratarse de una zona con lineas de emisién en el éptico fuertes.

= Por tltimo, si el brillo superficial del gas cae rdpidamente en funcién de las
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Figura 5.12: Esquema del modelo de superviento como flujo bicénico hacia afuera de Heckman et al. El
disco de la galaxia aparece senalado con la letra “D” y la linea de visién forma un édngulo ¢ con respecto al
plano de la galaxia. El dangulo de abertura de cada cono es 6 y el gas fluye por la superficie del cono a una
velocidad constante v.

distancia al nicleo, la componente con velocidad cercana a la sistémica debe ser
mas brillante que la componente desplazada, bien al rojo, bien al azul.

En el caso de una galaxia vista casi de frente, la linea de vision atraviesa primero el
cono que se mueve hacia el observador, luego el disco de la galaxia y por ultimo el
cono que se aleja del observador. Esto hace que las componentes que se observen sean
algo diferentes. En cada punto deberia observarse una componente desplazada hacia
el azul correspondiente al cono que se mueve hacia el observador, y otra desplazada
hacia el rojo correspondiente al cono que se aleja. Esta ltima componente deberia
ser mas débil o incluso podria no detectarse, dependiendo del polvo presente en el
disco de la galaxia.
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En este capitulo se presentan los resultados individuales para IRAS 1211240305, un sis-
tema en el que sus dos galaxias constituyentes parecen haber sufrido ya un primer encuentro.
Entre ellos resaltaremos la deteccién y caracterizacion de varias regiones de formacién este-
lar no asociadas a los nicleos de las galaxias en proceso de fusion. Destaca la méas brillante
de ellas que, aunque desde el punto de vista morfolégico parece estar ligada a uno de los
nucleos, el andlisis cinematico indica m&s bien que se encuentra desacoplada de su entor-
no con unas velocidades ~250 km s~! respecto a la velocidad del sistema. Este resultado
dificilmente podria haberse obtenido sin recurrir a la ECIL. Este tipo de regiones, que tam-
bién aparecen en los otros dos sistemas analizados tienen importancia en el contexto de la
formacién de TDGs y SCCs y se van a tratar en detalle en la seccién 9.3.

6.1. Introduccién

IRAS 1211240305 tiene una Ly ~ Lig = 10'23° L,! v se ha clasificado como fria por
sus colores en el infrarrojo lejano (fa5/feo = 0.06).

En el 6ptico, este sistema presenta dos nicleos (Surace, Sanders, & Evans 2000), una
cola de marea hacia el norte y un arco hacia el sur, en el que se ha detectado un candidato
a supernova (Trentham 1997). En el infrarrojo se observa esta misma estructura (Carico
et al. 1990; Scoville et al. 2000), con un nicleo norte que tiene forma de arco mientras que
el nucleo sur es cada vez mas compacto a mayores longitudes de onda. Las imagenes del
continuo en radio a 1.49 GHz también muestran la existencia de dos nicleos compactos y
brillantes (Condon et al. 1991).

En la banda U’, el ntcleo norte estd formado por un knot compacto que domina la
emision junto con otro localizado en un pequeno arco hacia el oeste. Sin embargo, el nicleo
sur no se detecta (Surace & Sanders 2000). La estructura de marea observada en el éptico
también se observa en U’, destacando una serie de condensaciones en la cola de marea
sur. En la banda F220W obtenida con el instrumento FOC del HST, la emision de esta

!Calculada para Ho = 70 km s~ Mpc™! con la férmula para Lir que aparece en Sanders & Mirabel
(1996) y los valores para fy del FSC de Moshir et al. (1993).
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galaxia proviene de dos concentraciones, ninguna de ellas asociada a los nicleos (Trentham,
Kormendy, & Sanders 1999).

En lo que se refiere al posible mecanismo responsable de la luminosidad en el infrarrojo
lejano, esta galaxia se ha clasificado en el éptico como LINER (Kim, Veilleux, & Sanders
1998) y no muestra evidencias de lineas anchas escondidas en el infrarrojo cercano (Veilleux,
Kim, & Sanders 1999a; Goldader et al. 1995). Por otra parte, los diagramas de diagndstico
en el infrarrojo medio la clasifican como dominada por brotes de formacién estelar (Genzel
et al. 1998). En rayos X, presenta una emisién débil (Lgs_10 gev = 7.0 x 104 erg s71)
compatible con un origen de tipo estelar (Franceschini et al. 2003). Por tltimo, no es
necesario la existencia de un AGN para explicar la SED en el 6ptico e infrarrojo cercano
de este sistema (Farrah et al. 2003).

Interferometria de alta resolucién de la linea de CO(J=1—0) muestra que esta galaxia
es rica en gas molecular (My, ~ 1.2x10'° My), con ~75% de dicho gas concentrado en
la regién asociada al nicleo norte mientras que ~25% estd asociado al ntcleo sur (Evans
et al. 2002).

IRAS 1211240305 se encuentra a z = 0.073 (Kim & Sanders 1998), lo que implica una
escala de 1.51 kpc arcsec™! para Hy = 70 km s~! Mpc'.

6.2. Descripciéon morfolégica

En la figura 6.1 se muestra la seccién de la imagen en el filtro F814W de WFPC2/HST
cubierta por INTEGRAL ya sea en la campana del 1998, ya sea en la campana del 2001.
En ella, se han sefialado las diferentes regiones a las que se va a hacer referencia a lo largo
del analisis de esta galaxia.

Los mapas de flujo en el continuo y en diferentes lineas de emisién para esta galaxia
aparecen en la figura 6.2. Muestran el campo completo cubierto por INTEGRAL en las
dos campanas en que fue observada esta galaxia. Se han generado utilizando los datos de
abril de 1998 (con mayor S/R) a los que se les ha anadido la informacién de abril del 2001
correspondiente a las fibras que habian observado una regién nueva en esta campana. Las
imédgenes de los continuos en Ha y HS muestran tres regiones dominantes. Dos de ellas,
localizadas a lo largo de un A.P.~45° ya se han detectado en el infrarrojo (Carico et al. 1990;
Scoville et al. 2000), radio (Condon et al. 1991) y visible (Surace, Sanders, & Evans 2000)
y estdn asociadas a los nicleos de las dos galaxias implicadas en el proceso de fusion. En la
figura 6.1 aparecen senaladas como Nn y Ns. La tercera regién (R2) se encuentra localizada
~30 al norte de Ns a un A.P.~10° y ha sido observada también en el ultravioleta (Surace &
Sanders 2000), visible (Surace, Sanders, & Evans 2000) e infrarrojo cercano (Scoville et al.
2000). Ademds de estas tres regiones principales, ~5”0 al sur de Ns se encuentra una zona
de emisién extensa asociada a la cola de marea sur cuyo pico de emisiéon en el continuo
estd asociado a la méds brillante de una serie de condensaciones en la banda I, senalada
en la figura 6.1 como kc. También se detecta, aunque de forma mas débil, emisiéon extensa
asociada a la cola de marea norte. Ambas colas de marea presentan emisién extensa en el
ultravioleta asociada a estas condensaciones (Surace & Sanders 2000), lo que parece indicar
la presencia de poblacién estelar extremadamente joven.
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Figura 6.1: Seccién de la imagen en el filtro F814W de WFPC2/HST de IRAS 12112+0305 observada con
INTEGRAL. En ella se identifican las diferentes regiones citadas en el texto. Los ejes estan centrados en el
nucleo norte y la orientacién es la habitual, con el norte hacia arriba y el este hacia la izquierda.

Al comparar los mapas de continuo, se observa el efecto de la extincién diferencial.
Como se puede apreciar en la figura 6.4, ésta es mayor en el cuerpo principal de la galaxia,
especialmente en Ns, que en el resto del sistema lo que provoca que, si bien en las bandas
mds hacia el azul (imdgenes de INTEGRAL y banda U’ de Surace et al. 2000), Nn parece
ser el nicleo dominante, conforme vamos hacia el infrarrojo (imdgenes de NICMOS), donde
el efecto de la extincién es menor, Ns se revela como el nicleo dominante del sistema.

En la imagen en la banda I, Ns se detecta como una regién compacta de alto brillo
superficial mientras que Nn y R2 estan compuestas de varias condensaciones mas débiles,
distribuidas a lo largo de una estructura en forma de arco de unos 574 (i.e. ~8 kpc),
localizado como a 3-5" al norte-noreste de Ns. La m4és brillante de estas condensaciones,
localizada a ~ 3" al noreste de Ns, estd probablemente asociada al niicleo norte detectado
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Figura 6.2: Mapas de la distribucién de luz estelar y de gas ionizado de TRAS 12112+0305 trazado por
diferentes lineas de emisién y por ventanas de continuo en Ha (promedio en 6993—7005 A y 7089—7098

A ) y HB (promedio en 5185—5197 A y 5233—-5242 j{) Se muestra la imagen de archivo de alta resolucién

A

de WEFPC2/HST en el filtro F814W para comparacién. Los ejes estdn centrados en el nicleo norte y se ha
superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El norte se encuentra hacia arriba
y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores y de contornos logaritmica, para

resaltar al médximo posible todas las regiones de interés.

tanto en las imagenes de INTEGRAL como de NICMOS.

La estructura del gas ionizado es similar, en conjunto, a la distribucién de luz estelar
pero las regiones emisoras de lineas dominantes no coinciden con los nicleos previamente
identificados. La regién emisora de lineas més brillante (R1), se encuentra como a 570 (i.e.
~7.5 kpc) al este de Ns a un A.P.~75°. Esta regién estd asociada, en la banda I, a una
fuente débil fuera del cuerpo principal del sistema que también resulta visible en las bandas
U’y B. La estructura en forma de arco observada en la banda I del HST se corresponde con
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Figura 6.3: Imagenes en las diferentes bandas de NICMOS para IRAS 1211240305. Los ejes estan centrados
en el nicleo norte y se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El norte
se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores y de
contornos logaritmica, para resaltar al maximo posible todas las regiones de interés.
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Figura 6.4: Mapa de extincién en IRAS 121124-0305. Se ha superpuesto, en contornos, la imagen del continuo
en Ha como referencia. El norte se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Los errores estimados
para E(B — V) en cada fibra individual se encuentran entre 0.1 y 0.9 con una media de 0.4.

una region alargada en las imégenes de las lineas con dos picos de emision. El més brillante
estd asociado al ntcleo norte y se encuentra desplazado con respecto al pico de emisién en
las imédgenes de los continuos de INTEGRAL ~1”2 al suroeste, mientras que el otro, estaria
asociado a R2. Ns, que era la region mas brillante en la imagen de la banda I, es la fuente
de emisién mds débil en Ha y apenas de detecta en [OIII]A5007. Por ltimo, la cola de
marea sur se ha detectado en todas las lineas excepto en [OI]A6300, debido probablemente
a la baja S/R en esta regién. Existen dos picos de emisién, senalados como k1 y k2, que
parecen corresponderse con condensaciénes en la imagen en la banda I. Ninguno de estos
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Figura 6.5: Mapas de la distribucién de luz estelar y de gas ionizado de TRAS 12112+0305 trazado por
diferentes lineas de emisién y por ventanas de continuo en Ha y HB una vez corregidos de extincién. Se
muestra la imagen de archivo de alta resolucién de WFPC2/HST en el filtro F814W para comparacién. Los

ejes estdn centrados en el nicleo norte y se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en
cada imagen. El norte se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una
escala de colores y de contornos logaritmica, para resaltar al maximo posible todas las regiones de interés.

picos coincide con el pico de emisién en las imédgenes de los continuos de INTEGRAL. No
se encuentra emisién significativa en las lineas asociada a la cola de marea norte.

La figura 6.5 muestra los diferentes mapas en las ventanas de continuo y en las lineas
de emisién una vez corregidos de extincién. El cuerpo principal de la galaxia (Nn, Ns y R2)
se revela como la fuente dominante de emision tanto en las imagenes del continuo como en
las lineas. Asi, la apariencia general de los mapas corregidos de extincién es mas parecida a
las imagenes de NICMOS que a la imagen en la banda I. Sin embargo, todavia se pueden
apreciar algunas estructuras de bajo brillo superficial, como la cola de marea sur, en los
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mapas del continuo y R1, en los mapas de las lineas.

6.3. Principales magnitudes derivadas

En la tabla 6.1 se muestran las magnitudes que se van a utilizar en la caracterizacion
de las diferentes regiones de ionizacion. La metodologia empleada para realizar las medidas
de cada una de ellas (posiciones, cocientes de linea, anchuras equivalentes, extincién y
magnitudes nucleares) aparece en el capitulo 5.

En la imagen de la linea de He, lo que hemos llamado Nn ocupa una regién de r ~ 175
que abarca tanto el nicleo de la galaxia norte como una serie de condensaciones a su
alrededor. Debido a que la resolucion de las imédgenes desde tierra no es suficiente como
para asignar cuanto del flujo recibido en Ha se debe al niicleo y cuanto a las condensaciones
de alrededor, hemos supuesto que el flujo asociado al nicleo es el medido en una abertura
de r = 170.

Por otra parte, los valores corregidos de extincién asociados al nicleo sur hay que
tomarlos con precaucién ya que la baja S/R de la linea de Hf3 en esta regién provoca que
las incertidumbres en la extincién estimada sean elevadas (~0.9).

Finalmente, las magnitudes del HST asociadas a las regiones extranucleares y colas de
marea se midieron utilizando una abertura de 0’5 de radio y todas las magnitudes que
aparecen en la tabla incluyen tanto la contribucién de la regiéon a analizar, ya sea nicleo o
region extranuclear, como la de la galaxia subyacente.

6.4. Masa y luminosidad estelar y masa dinamica de las galaxias en
proceso de fusién

Para este sistema, se ha medido una magnitud total en la banda H de —23.70 que se
corresponde con una luminosidad de L = 0.63L* mientras que las magnitudes sin corregir
de extincién en las aberturas de r = 1”75 son de —22.53 y —22.61 para las galaxias norte y
sur, respectivamente.

Una vez que corregimos de extincién tal y como se explica en la seccién 5.2.1, con unos
E(B—-V)=(0.86,1.11,0.40) para la abertura norte, la abertura sur y la parte externa del
sistema, obtenemos unas luminosidades de 0.43 L* y 0.62 L*, para cada galaxia (que se
corresponden con unas masas de 6.0 x 10!% My, y 8.7 x 10'9 Mg, respectivamente).

En cuanto a la masa dinamica de las galaxias independientes, dado que las galaxias en
proceso de fusion no presentan rotacién regular, ésta se ha estimado a partir de medidas
de las dispersiones de velocidad promedio en los radios efectivos, que son de 116 km s—!
y 181 km s~!. Suponiendo que estas dispersiones de velocidad trazan la masa dentro de
dichos radios (~ 1.89 kpc para Nn y ~ 0.75 kpc para Ns), estimamos unas masas de
~ 5.3x 10 Mg (0.38 m*?)y ~ 5.1 x 10'® Mg, (0.36 m*) siendo Nn ligeramente méas masiva.

i pu razén mas reci ni rtir uminosi n
As es, la razén de masas es parecida a la obtenida a partir de las 1 osidades e
H y conjuntamente, indican que las galaxias implicadas en este proceso de fusién presentan

m* ~ 1.4 x 10" Mg (Tacconi et al. 2002)
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Tabla 6.1: Propiedades de las regiones de interés de IRAS 121124-0305. Las dos primeras filas muestran
las posiciones relativas a Nn en segundos de arco. La siguiente fila, muestra la extincién derivada a partir
del cociente de Ha/HpS. Las filas 4-7 contienen los logaritmos de los cocientes de lineas, ya corregidos de
extincion. Las dos siguientes muestran las anchuras equivalentes en Ha y HB en Amstrongs. A continuacién,
aparecen el flujo en Ha observado, en unidades de 1076 erg s~ cm™2 y la luminosidad en Ha en unidades
de 10"° erg s™'. Las restantes filas contienen las magnitudes y colores medidos en las imédgenes del HST, las
magnitudes absolutas y las magnitudes absolutas corregidas de extincién.

Nn Ns R1 R2 ke k1 k2
a(") 0.0 -1.8 2.9 -1.3 —1.5 —2.5 0.8
5(") 0.0 —2.4 —1.6 0.5 —7.5 —7.1 —7.8
E(B—-V) 1.0£0.2 2.3£0.6 0.3£0.1 1.1£0.2 0.7%£0.3 0.5%£0.3 0.5%£0.2
log ([OI11]/HA) 0.440.1 0.240.3 0.240.1 0.040.1 —0.140.3 —0.140.2 0.240.1
log ([OI]/Ha) —0.940.1 —0.840.2 —1.240.1 —1.040.1 . e S
log ([NII]/Ha) —0.440.1 —0.140.1 —0.740.1 —0.440.1 —0.540.1 —0.440.1 —0.640.1
log ([SII]/Ha) —0.440.1 —0.540.3 —0.640.1 —0.440.1 —0.440.2 —0.440.2 —1.040.2
EW (Ha) 6443 3443 257439 7944 3449 46+11 7146
EW (HB) 6+1 241 3947 8+1 542 742 11+£3
Fops (Ha) 37.240.7 14.740.4 21.840.1 37.440.4 9.640.2 9.940.2 11.040.2
L(Ha) 42.1419.9 322.0+375.0 5.640.8 48.4425.7 5.044.0 3.441.5 3.6+1.8
ME814W 18.05%0.02 18.05%£0.05 20.35£0.02 19.17+£0.04 20.28%0.06 20.35£0.03 20.96£0.22
MP110W 17.184:0.07 16.7740.04 . 18.5140.07 o S S
ME160W 15.724:0.04 15.1740.02 . 17.2340.06
ME222M 14.7940.05 14.2340.03 ... 16.4740.08
F814W_—F110W 0.86%0.09 1.28£0.09 - 0.65F0.11
F110W—-F160W 1.464+0.11 1.5940.06 . 1.2840.13
F160W —F222M 0.9340.09 0.9540.05 ... 0.7640.14 ... L. L.
Mrpg1aw —19.42 —19.41 —17.12 —18.30 —17.19 —17.12 —16.51
Mp110W —20.28 —20.70 . —18.96 o e .
MFp160wW —21.75 —22.29 . —20.23
Mrpa2om —22.68 —23.24 ... —21.00 ... L. L.
Mﬁ?{m —21.18%0.37  —23.40£0.75  —17.52%£0.19  —20.03%£0.44  —18.34F0.58  —17.94%0.55  —17.31%£0.57
M ow —21.414£0.29  —23.244+0.49 . —20.06+0.33 . e .
MgSBow —22.4140.17  —23.804+0.28 . —20.8940.21
MESSon —23.0840.13  —24.1540.19 . —21.3940.17

una masa similar.

6.5. Caracterizacion de las fuentes de ionizacion

En la figura 6.6 se muestran las posiciones de las diferentes regiones ionizadas en los
diagramas de diagndstico de Veilleux & Osterbrock (1987).

La regién mads brillante en las lineas (R1) presenta un espectro tipico de regién HII en
dos de los diagramas de diagndstico, mientras que en el correspondiente a [OI]A6300/Ha
ocupa una posicion en la frontera entre las regiones HII y los LINER. Estos cocientes
son perfectamente explicables con formacién estelar reciente. Las anchuras equivalentes,
luminosidad en Hey, y magnitud en la banda I corregida de extincion son compatibles con un
brote estelar instantédneo de 5.6 Ma y 2.3x10” My, para una FIM de Salpeter con limites de
masa de 0.1 Mg y 120 M. La masa del cimulo ionizante representa inicamente una fraccion
pequeiia ($1%) de la masa dindmica de esta regiéon (limite superior de 4.3x10° Mg),
calculada suponiendo virializacién, utilizando la dispersién derivada a partir de la anchura
de linea de Ha (~60 km s~!) y un radio efectivo de 570 pcs.

Aunque la imagen de [OI]A6300 no disponga de suficiente S/R en la zona correspondiente
a la cola de marea sur como para calcular el cociente [OI]A\6300/Ha, el resto de los cocientes
de lineas asociados a los picos de emisién de la cola de marea sur también son compatibles
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Figura 6.6: Diagramas de diagnéstico para IRAS 121124-0305. Se indican los valores de los cocientes obteni-
dos para las diferentes regiones de ionizacién principales con puntos negros. Las trazas continuas muestran
las fronteras empiricas propuestas por Veilleux & Osterbrock (1987). La lineas discontinuas muestran las
fronteras tedricas propuestas por Kewley et al. (2001b). Como estimacién del error cometido en el cdlculo
de los diferentes cocientes, en cada regiéon de interés, se muestra el error asociado para la fibra méas cercana
derivado a partir de los errores en flujo obtenidos en el ajuste a gaussianas.

con formacién estelar reciente. En general, las anchuras equivalentes en Ha y HS en esta
zona son menores que en R1, indicando que el brote instantdneo de formacién estelar, o
bien fue anterior al que se produjo en R1, o bien existe una cierta contribuciéon de una
poblacion estelar mas antigua que hace que éstas sean menores que las esperadas para un
brote de 5.6 x 10° afios. De todos los modelos empleados, los que mejor reproducen las
magnitudes en la banda F814W y las luminosidades en Hoa corregidas de extincién son
unos brotes instantdneos de ~ 6.4 x 10° anos de 4.6, 3.1 y 2.7x107 M, para kc, k1 y k2
respectivamente.

La ultima regién extranuclear es R2 que, con un espectro a caballo entre los LINER
débiles en [OI] y las regiones HII, constituye una regién extranuclear que rivaliza en lumi-
nosidad con el nicleo norte y cuyas anchuras equivalentes, L(Ha) y magnitudes infrarrojas
corregidas de extincién son compatibles con un brote instantdneo de ~ 3.6 x 10% M, de
6 x 10° anos. La figura 6.7 muestra cémo, aunque Nn y R2 son en principio muy similares,
los colores infrarrojos para R2 son ligeramente més azules y coincidentes, dentro de los
errores, con los correspondientes a una poblacién estelar joven. Aun asi, aparece un ligero
exceso de color con respecto a lo esperado para una poblacion estelar en el colores H — K
puede explicarse perfectamente con polvo caliente (T=Z600 K) que contribuya $10% del
flujo en la banda K. No queda claro la relacién de esta regién con el sistema. Aunque
desde el punto de vista morfoldgico esta region parece una prolongacion de Nn, el andlisis
cinemético (seccién 6.6) muestra que, en realidad, estd desacoplada del movimiento general
del sistema.

La luminosidad bolométrica conjunta de R1, R2 y las regiones en la cola de marea sur
es ~1.1x10!" L, por lo que estos brotes de formacién estelar podrian ser responsables de
~5% de la energia emitida por esta galaxia.

Los cocientes de lineas de las fuentes de ionizacion asociadas a los ntcleos de las galaxias,
mezcla de un espectro de tipo LINER débil en [OI] y uno de tipo regién HII, pueden estar
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Figura 6.7: Diagramas color-color para los nicleos de IRAS 12112+0305 y la regién R2 con flujos medidos en
una abertura de 2.5 kpc de diametro. Se muestra también las trazas correspondientes a los modelos de brote
instantaneo y brote continuo de formacién estelar de SB99 y BC95, asi como los colores para un cuésar tipico
y la radiacién libre-libre. Las trazas rosas muestran los colores para un brote instantdneo de 5x10” afios
mezclado con polvo caliente. Las estrellas sobre ellas muestran incrementos en la cantidad de polvo del 10 %
en el flujo en la banda K. Las lineas mostaza y verde turquesa muestran los efectos del enrojecimiento
por polvo en un modelo de pantalla y en uno de mezcla uniforme con fuente emisora, respectivamente. Los
nuimeros que aparecen al lado de estas lineas indican la extincién, Ay . Los colores medidos para los nicleos
v R2, una vez tenidas en cuenta las diferencias entre los filtros del HST y los IJH K estdndares aparecen con
circulos blancos. También se muestran sus posiciones una vez corregidos de la extincién derivada a partir
del cociente Ha/Hf3 suponiendo un modelo de pantalla (circulos negros).

provocados por varios fendmenos (véanse las secciones 1.2 y 9.2). La coincidencia espacial
de los dos nicleos ionizantes con los brotes de formacién estelar nucleares detectados en
radio (Condon et al. 1991) y el espectro en el infrarrojo medio, sin signos que indiquen un
posible AGN (Genzel et al. 1998; Rigopoulou et al. 1999), apoyan la idea de que las fuentes
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ionizantes en los nucleos estén asociadas a brotes de formacién estelar envueltos en polvo.

Los colores en el infrarrojo cercano nos permiten obtener mas informacion acerca de los
mecanismos que estan actuando en el nicleo. En la figura 6.7 se muestra el lugar que ocupan
en los planos de coordenadas del espacio (I — J,J — H,H — K), los diferentes fenémenos
que pueden afectar a los colores en el infrarrojo, asi como los valores observados para los
ntcleos y para R2.

Ademads de diferentes poblaciones estelares, un cudsar tipico y radicacién libre-libre,
se muestra el efecto en los colores en el infrarrojo de la existencia de polvo a T = 600,
800 y 1000 K mezclado, a modo de ejemplo, con un brote instantdneo de 5 x 107 afios.
Se ha escogido ese modelo porque a partir de esta edad, los colores del brote permanecen
relativamente constantes y son similares a los de un brote continuo, por lo que se puede
considerar como representativo de un poblacién estelar en general.

Todos los colores de los niicleos son demasiado rojos para ser explicados simplemente
por una poblacién estelar. La posibilidad de que estos colores se deban a un AGN queda
descartada, ya que, como se ha dicho anteriormente, no existen indicios que hagan sospe-
char de su existencia. El efecto mas importante en el exceso de color de los ntcleos es, sin
duda alguna, la extincién. La figura 6.7 también muestra los colores de los nicleos una vez
se han corregido sus efectos. Ahora los colores son mucho més parecidos a los correspon-
dientes a una poblacién estelar, aunque todavia ligeramente maés rojos. Estas diferencias
son perfectamente explicables apelando a la existencia de polvo caliente en cantidades muy
moderadas.

Las anchuras equivalentes relativamente grandes observadas en los nicleos, indican la
presencia de cierta poblacién estelar joven. Sin embargo, es de esperar que en estas regiones
ademads haya estrellas anteriores al proceso de fusién. Los valores de los observables asocia-
dos a los nicleos se aproximan a lo que se esperaria encontrar para brotes continuos de 3
y 21 Mg, afio~! para Nn y Ns respectivamente mezclados con cierta cantidad de poblacién
estelar vieja. La tabla 6.2 muestra un cuadro resumen de las poblaciones estelares més
compatibles con los diferentes observables para cada regién analizada.

Por 1ltimo, para tener una idea de cémo varia el estado de ionizacién del sistema a lo
largo del campo cubierto por INTEGRAL, se muestra, en la figura 6.8, el mapa correspon-
diente a los cocientes de [NII]A\6584/Ha y [SIT]AN6717,6731/Ha. En los dos mapas aparecen
regiones con un espectro de tipo LINER que no estan necesariamente asociadas a la region
nuclear, especialmente en el mapa de [SII]AN6717,6731/Ha, donde practicamente todo el
campo cubierto por INTEGRAL, excepto R1 (clasificada como HII) y Nn, Ns y R2 (con
valores en el limite) presenta un espectro de tipo LINER. El mapa de [NII|]A6584/Ha tam-
bién presenta una serie de zonas con un espectro de tipo LINER, como son el nicleo sur y
la regién donde confluyen la galaxia norte, R2 y el comienzo de la cola de marea norte. En
este sentido, este mapa es muy similar al de dispersién de velocidades (véase seccién 6.6).
Esta semejanza se analizard en detalle en la seccién 9.2.
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Tabla 6.2: Poblaciones estelares asociadas a las diferentes regiones de interés de IRAS 121124-0305. Como
referencia aparece una cota superior para la masa estelar (tercera fila) estimada a partir de las dispersiones
de velocidades (primera fila) y el radio efectivo en la banda F814W para las regiones extranucleares y en la
banda F160W para los nicleos (segunda fila). La cuarta fila muestra el tipo de poblacién estelar que mejor
se ajusta a los observables. Las filas quinta, sexta y septima contienen las masas de la poblacién estelar
joven, vieja y total, respectivamente. Finalmente, la tltima fila muestra la aportacién de cada una de las
regiones a la luminosidad bolométrica del sistema.

Nn Ns R1 R2 ke k1 k2
o (km s™1) 106 182 60 56
roft (kpc) 1.49 0.67 0.57 1.04
Main (10° Mg) 43.0 47.8 4.3 6.7
Modelo b.c. 30 Ma b.c. 30 Ma b.i. 5.6 Ma b.i. 6 Ma b.i. 6.4 Ma b.i. 6.4 Ma b.i. 6.4 Ma
+bi.1Ga +b.i.1Ga
M, ;. (107 M) 9.1 69.3 2.3 36.1 4.6 3.1 2.7
Mp.v. (107 Mg) 2875.0 10760.0
Mot (107 Mg) 2884.0 10830.0 2.3 36.1 4.6 3.1 2.7
Lo (10° L) 26.2 102.0 6.0 85.5 10.1 6.9 6.1

6.6. Andalisis cinematico

Como puede apreciarse en la figura 6.9, el campo de velocidades y de dispersién de veloci-
dades de IRAS 1211240305 obtenido a partir del ajuste de las lineas de Ha+[NII]AA6548,6584
a una componente, muestra una estructura compleja, dificil de explicar con los ejemplos
cinemaéticos mas simples revisados en la seccion 5.4.

La velocidad del sistema, definida como el promedio obtenido para Nn del ajuste a una
gaussiana para las lineas mds brillantes (Ha, [NII]AA6548,6584 y [SIT]AN6717,6731) es de
21931425 km s~ !. Esta velocidad coincide, dentro de los errores, con la medida para Nn
por otros autores, bien a partir de lineas en el infrarrojo cercano (Murphy et al. 2001b)
o en el visible (Kim & Sanders 1998). En Goldader et al. (1995) y Strauss et al. (1992)
aparece una velocidad del sistema relativamente menor (v = 21703 km s~1). Mirando la
figura 6.9, es posible explicar esta discrepancia debido a efectos de abertura. Cerca de Nn
se encuentra R2, con unas velocidades desplazadas ~ —200 km s~! con respecto a Nn. La,
utilizaciéon de una rendija demasiado ancha provoca que lo que se esté midiendo sea una
velocidad intermedia a las asociadas a Nn y R2. Ns, por su parte, presenta una velocidad
ligeramente desplazada hacia el azul (—24461 km s~1). Si bien no son los mayores valores
dentro del sistema, las dispersiones de velocidades nucleares (medidas como el promedio en
aberturas del tamaifio de una fibra) resultan bastante elevadas (106 km s~! para la galaxia
norte y 182 km s~! para la galaxia sur).

El campo de velocidades asociado a la galaxia norte no es posible explicarlo como
rotacién de un disco. De existir éste, el eje menor cineméatico deberia encontrarse a un
A.P.~ 0° atravesando el arco formado por Nn y R2. Sin embargo, los isocontornos de
velocidad no son simétricos respecto a dicho eje, ni tienen la forma esperada para una
curva de rotacién tipica. En la figura 6.10 se muestra un corte del campo de velocidades
en la direccién E-O. Mientras que la parte méas roja presenta una velocidad més o menos
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Figura 6.8: Mapa de log([NII]\6584 /Ha) y log([SII]AN6717,6731/Ha) para IRAS 1211240305 sin corre-
gir de extincién. Aparecen superpuestos los contornos de la imagen del continuo en Ha como referencia.
Los ejes estdn centrados en Nn, el norte se encuentra hacia arriba y el este hacia la izquierda. Para un
valor de log([OIII]A5007/H3) ~ 0.2, la frontera LINER/HII estd hacia —0.22, para log([NII]A6584/Ha) y
hacia —0.45, para log([SII]AX6717,6731/Hca). Dichas fronteras aparecen de color verde en las graficas. Los
errores estimados para cada fibra individual se encuentran entre 0.1 y 1.0 con una media de ~0.2 para
log([NII]A6584/He, y entre 0.1 y 0.5 con una media de ~0.2 para log([SII]\6717,6731/Ha).
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Figura 6.9: Mapas de velocidad y de dispersién de velocidades obtenidos a partir del ajuste del perfil de
Ha a una unica gaussiana. Se ha superpuesto, en contornos, la imagen del continuo en Ha como referencia.
Los ejes estan centrados en Nn y la orientacién es la habitual, con el norte hacia arriba y el este hacia la

izquierda.

constante (de alrededor de 60 km s~! con respecto a Nn) en una regién de ~ 3" x 2" la
parte més al azul varia de una forma mucho mas abrupta, alcanzando unas velocidades de
~ —220 km s~! a 2” (~ 3 kpc) de Nn, para volver de nuevo a la velocidad sistémica a 3"
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Figura 6.10: Corte del campo de velocidades de IRAS 1211240305 en la direccién E-O centrado en el nicleo
norte.

mas al oeste.

Ademas, el mapa de dispersion de velocidades no se corresponde con el que se esperaria
para una galaxia tipica en rotacion. En ese caso, los valores mayores se dan en torno al
ntcleo, que es donde se encuentra una mayor concentracion de masa, pero en este siste-
ma (galaxia norte), esa zona no es la que muestra los mayores valores de dispersién de
velocidades, sino que éstos (~220 km s~!) se encuentran algo més al norte, en una zona
intermedia entre Nn, R2 y el comienzo de la cola de marea norte, un lugar en el que no se
aprecia una concentracién especial de masa, por lo que estos valores de dispersion parecen
mas bien asociados a movimientos desordenados producidos por el proceso de fusion. Es
interesante destacar que estas regiones con una mayor dispersion coinciden con las zonas
que presentan un estado de ionizacién més alto (véase figura 6.8). Esta coincidencia resulta
importante en el estudio de los mecanismos capaces de producir un espectro de tipo LINER
y se estudiard en mas detalle en el capitulo 9.

Por tltimo, desde el punto de vista morfoldgico, las isolineas en las imagenes de continuo
estelar muestran un aspecto bien distinto de las elipses que se deberian observar en el caso
de que se estuviera observando un disco en rotacién.

Asi pues ni el campo de velocidades, ni el de dispersién de velocidades ni la morfologia
muestran indicios de rotacion asociada a la parte norte del cuerpo principal del sistema.

Resulta interesante el campo de velocidades en la zona asociada a R2. Desde el punto
de vista morfoldgico, con un tamano de ~1.0 kpc, esta regién puede ser interpretada como
una prolongacién de Nn. De hecho, algunos de los trabajos que han estudiado la morfologia



92 IRAS 1211240305 6.6

de este sistema, se refieren al nicleo de la galaxia norte como a una region en forma de arco
que comprende lo que aqui se ha llamado Nn y R2. Sin embargo, desde el punto de vista
cinematico, esta region esta desacoplada del resto de la galaxia. Con unas dispersiones de
velocidad relativamente bajas (~ 58 km s~1), presenta velocidades de <$—250 km s~! con
relacién a la velocidad del sistema, sin presentar ninguna continuidad con las velocidades
de su entorno. Esta region puede estar tanto alejandose del sistema como acercandose a el
mismo. En el primer caso, la velocidad de escape del sistema para R2 sin tener en cuenta
los efectos de proyeccién serfa ~530 km s~!, pero debido a estos, la distancia observada de
R2 al centro de masas del sistema hay que tomarla tinicamente como una cota inferior de la
distancia real, lo que implica que esta velocidad de escape hay que tomarla como una cota
superior. Ademas, la velocidad real de R2 con respecto al sistema ha de ser necesariamente
mayor que la observada, por lo que es posible que R2 escape del potencial creado por el
sistema y sobreviva como galaxia independiente. En el segundo caso, esta regién podria ser
una tercera galaxia que interviene en el proceso de fusion, con lo que IRAS 1211240305
constituirfa un ejemplo de merger multiple. Si se supone virializacion, se puede estimar una
masa dindmica para esta region de ~ 6.8 x 10° M. Este resultado es un ejemplo claro de
la utilidad de la ECI para el estudio de este tipo de sistemas, complejos y sin ningin tipo
de simetria, en los que las observaciones con rendija larga dejan fuera una parte importante
de las propiedades cinematicas caracteristicas de la galaxia.

La cola norte presenta unas velocidades desplazadas hacia el rojo con respecto a Nn,
siendo mayores conforme ma&s se separa la cola del nicleo. La maxima diferencia de veloci-
dades ocurre en el borde del campo de INTEGRAL, con un Av ~ 70 km s~!. Algo parecido
sucede con la cola de marea sur, que se encuentra desplazada hacia el azul con respecto a
los nucleos de las galaxias en interaccién, aunque en este caso, el gradiente de velocidades
observado es mucho mayor, alcanzando un maximo de Av ~ —450 km s~'. Ambas colas
de marea estan claramente desarrolladas, indicativo de que hace tiempo que estas gala-
xias sufrieron su primer encuentro y presentan unas dispersiones de velocidades pequenas
(~70 km s~! para la cola norte y menores de lo que es posible detectar con INTEGRAL
para la cola sur).

En cuanto a la existencia de signos que pudieran indicar la presencia de determinadas
componentes cinematicas extras, sélo se ha detectado una ligera asimetria, bien hacia el
azul, bien hacia el rojo en el complejo Ha+[NII]AN6548,6584 en las fibras asociadas a la
zona central del sistema. En la figura 6.11 aparecen los ajustes a 1 y 2 gaussianas para las
dos fibras en las que se detecta dicha asimetria de forma mas clara. Como se puede observar,
el ajuste con dos conjuntos de gaussianas reproduce mucho mejor el espectro observado que
el ajuste con un unico conjunto.

Hemos llamado componente A, a la més estrecha (04 ~68 km s™1) de las componentes
y componente B a la mas ancha (op ~180 km s~!). En la figura 6.12 aparece el campo
de velocidades que presenta cada una de ellas. Mientras que la componente A reproduce el
campo general de la galaxia, la componente B, estd desplazada hacia el azul con respecto a la
velocidad del sistema (vp ~ —154 km s~!). El origen de esta segunda componente no queda
muy claro. Dentro del contexto del modelo de supervientros propuesto por Heckman et al.,
suponiendo una configuracién en la que el flujo bicénico fuera casi perpendicular al plano
del cielo, esta componente podria representar la parte del cono que se acerca al observador,
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Figura 6.11: Ajustes del complejo Ha+[NII]AA6548,6584 a 1 y 2 gaussianas para las fibras #101 (a la
izquierda) y #108 (a la derecha), dos fibras representativas de la regién con posible doble componente en
IRAS 12112+0305.
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Figura 6.12: Mapas de las dos componentes de velocidad detectadas en la region central de IRAS 121124-0305.

mientras que aquella que se aleja quedaria oculta por el sistema. El estado de ionizacion de
las componentes individuales apoya esta idea ya que mientras la componente A presenta un
cociente de lineas tipico de un estado de ionizacién de tipico de regién HII (log([NII]/He)
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= —0.59), el correspondiente a la componente B es mucho més elevado (log([NII]/Ha) =
0.08), tipico de un estado de ionizacién de tipo LINER, como cabria esperar dentro del
modelo de supervientos. Desde el punto de vista morfoldgico, una interpretacién de este
tipo requeriria que esta componente extra estuviera asociada a alguno de los nucleos pero,
atendiendo a la figura 6.12, la regién con doble componente abarca una zona alargada en
direcciéon NO de ~ 7 kpc x3 kpc que podria estar asociada tanto a Nn como a R2.

En resumen, las diferentes evidencias morfolégicas (seccién 6.2) y cinematicas (esta
seccién), indican que IRAS 1211240305 es un ejemplo de interaccién de dos galaxias que
ya han sufrido su primer encuentro y en el que no se observan signos asociados a un
movimiento de rotaciéon regular en las galaxias individuales, si no que la cinemética del
sistema estd dominada por el proceso de fusién. Ademads, el andlisis cinemadtico de este
sistema ha revelado cémo la region de formacion estelar extranuclear R2, a ~ 2.5 kpc
en proyeccion del nicleo norte, se mueve con respecto al sistema a una velocidad elevada
(~ —250 km s7!). Esta regién puede constituir tanto una posible candidata a TDG con
velocidad suficiente para escapar del potencial creado por el sistema como una tercera
galaxia que esta interviniendo en el proceso de fusién.

6.7. Conclusiones

En este capitulo se ha realizado un estudio de IRAS 1211240305, un ejemplo de ULIRG
en el que ya se han superado las primeras fases del proceso de fusiéon. Los principales
resultados obtenidos son:

1. Los mapas de INTEGRAL muestran cémo la estructura del gas ionizado estd de-
sacoplada de la distribucion de luz estelar. Mientras la estructura en los mapas del
continuo es similar a la banda I del WFPC2/HST, y se encuentra dominada por el
ntcleo norte, la estructura en las lineas estd dominada por una region a ~4.5 kpc de
Nn, R1, fuera del cuerpo principal de la galaxia, que se corresponde con una regién
débil en la banda I.

2. El mapa de exceso de color muestra cémo la extincién es mucho mayor en Ns que
en el resto del sistema. Esto produce un cambio en la morfologia del sistema en las
diferentes bandas. Mientras en las bandas de menor longitud de onda, Ns no se detecta
o es una fuente débil, en el infrarrojo es la fuente dominante.

3. Los mapas de INTEGRAL corregidos de extincién muestran una morfologia similar
a las imagenes NICMOS. Domina el cuerpo principal del sistema tanto en el continuo
como en las lineas. R1 se revela como una regién relativamente débilmente emisora
en las lineas en comparacién a los nicleos y ya no se aprecian las estructuras maés
débiles de las imagenes en los continuos, como las colas de marea.

4. Las galaxias implicadas en el proceso de fusién son de una masa similar (r ~ 0.9,
obtenida como el promedio de la estimacién a partir de la banda H y a partir de la
dispersién de velocidades). Una vez corregidas de extincién, las magnitudes absolutas
en la banda H indican que las luminosidades asociadas a la galaxia norte y sur son
0.43 L* y 0.62 L*, respectivamente.
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Ni en la literatura ni en los observables utilizados aparecen signos que indiquen la pre-
sencia de un AGN en los nicleos de las galaxias en proceso de fusion. Ambos pueden
explicarse por la combinacion de brotes de formacién estelar junto con una extincion
elevada, especialmente en el nicleo sur y pequenas cantidades de polvo caliente. Los
brotes de formacién estelar estarian formados por dos poblaciones estelares. Una pro-
vocada por el proceso de fusién y otra anterior a éste y serian responsables de ~10 %
de la luminosidad bolométrica del sistema.

Se han detectados tres zonas de formacién estelar con edades muy jévenes (~ 5.6 —
6.4 Ma). La primera de ellas esta formada por una serie de condensaciones asociadas a
la cola de mara sur en la que destacan tres picos de ~ 3x107 M. Las otras dos regiones
no estan asociadas a ninguna cola de marea, pero sus tamanos, luminosidades en He,
magnitudes y anchuras equivalentes son compatibles con brotes de formacién estelar
de ~ 2.3 x 10" My y ~ 3.6 x 108 M. Sus propiedades son las tipicas de regiones HII
jovenes y masivas y podrian ser candidatos a sobrevivir como galaxias independientes,
especialmente la més masiva que, tal y como indica el andlisis cinematico, se mueve
con respecto al sistema a gran velocidad (~ 250 km s71).

La estructura de ionizacién de este sistema es compleja con zonas de ionizacién de tipo
LINER alejadas de los niicleos de las galaxias en proceso de fusién. La similitud entre
el mapa de [NII]\6584/Ha y el de dispersién de velocidades sugiere la posibilidad de
la ionizacién en estas zonas sea debida a choques.

TRAS 1211240305 es un sistema en proceso de fusién en el que las galaxias cons-
tituyentes ya han sufrido su primer encuentro y cuya cinemadtica, segun indican los
gradientes observados en las colas de marea y la falta de rotacion regular en las gala-
xias individuales, estd dominada por los movimientos asociados al proceso de fusion.

En la regién central de la galaxia se ha detectado una zona de ~ 7 kpc x3 kpc con asi-
metrias en el perfil de las lineas que se explican adecuadamente con una componente
principal que sigue el campo de velocidades de la galaxia y presenta un estado de ioni-
zacién de tipo region HII y una componente secundaria més ancha (op ~180 km s71)
de velocidad relativamente constante (—150 km s~! con respecto a Nn) y un estado de
ionizacion mas elevado, de tipo LINER. No queda claro el papel que desempena esta
componente en la cinematica del sistema, aunque resulta compatible con el modelo
de Heckman et al. (1990) para determinadas configuraciones del posible superviento
respecto al observador.
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Este capitulo contiene los resultados individuales para IRAS 14348—1447, la galaxia de
la muestra en un estado mas temprano del proceso de fusién. Probablemente, el resultado
miés relevante de todos ellos sea la detecciéon de zonas de ionizacion de tipo LINER fuera de
las regiones nucleares y la correlacién existente entre el mapa de dispersién de velocidades
y la estructura de ionizacién. Aunque en menor grado, este tipo de zonas y esta correlacién
también se han observado en los otros dos sistemas y se analizard més en detalle en la
seccién 9.2.

7.1. Introduccion

Con una Ly, ~ Lir = 101231 L, !, esta galaxia presenta, en el éptico, dos nticleos
separados ~5 kpc, una cola de marea que se extiende hacia el norte desde el nicleo norte y
otra cola de marea que se extiende hacia el suroeste desde el niicleo sur (Surace, Sanders, &
Evans 2000). Ademads, se detectan una serie de condensaciones tanto en la cola norte como
alrededor del ntcleo sur.

En el ultravioleta (U’), presenta una morfologia similar a la del visible (Surace & San-
ders 2000). En el infrarrojo, se detectan los dos nticleos pero apenas se distinguen las
condensaciones de formacién estelar (Scoville et al. 2000; Carico et al. 1990). El mapa del
continuo en radio a 1.49 GHz (Condon et al. 1990) también muestra dos nicleos cuyas
posiciones son consistentes con las imagenes en el infrarrojo. En rayos X, muestra emisién
débil (Los_10 rey = 1.4 x 10%2 erg s~1) consistente con un origen estelar (Franceschini et al.
2003). Finalmente, parece necesaria la existencia de un AGN luminoso para explicar la SED
de este sistema pero sélo contribuiria a ~17 % del flujo total en el infrarrojo lejano (Farrah
et al. 2003).

En lo que se refiere a los distintos indicadores de la fuente de luminosidad, su clasificacién
espectroscopica no esta clara. En el 6ptico, esta galaxia se ha clasificado bien como LINER
(Kim, Veilleux, & Sanders 1998), bien como Seyfert 2 (Sanders et al. 1988a). En el infrarrojo

!Calculada para Ho = 70 km s~ Mpc™! con la férmula para Lir que aparece en Sanders & Mirabel
(1996) y los valores para fy del FSC de Moshir et al. (1993).
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cercano, utilizando las lineas de emisién en Paa y Ha, Nakajima et al. (1991) clasificaron
esta galaxia como de tipo Seyfert 1.5-2. Por otra parte, en base a sus colores en el infrarrojo,
estd galaxia se ha clasificado como fria (fa5/fso = 0.07).

Interferometria de alta resolucién de la linea CO(J=1—0) muestra que ésta es una de
las galaxias més ricas en gas molecular (My, ~ 3 x 109 My). Dicho gas estd distribuido
en dos componentes asociadas a los ntcleos estelares detectados en el visible e infrarrojo
(Evans, Surace, & Mazzarella 2000), con My, ~ 1.2 x 10!® Mg para el niicleo norte y
My, ~ 2.0 x 10'° M, para el niicleo sur.

Mihos & Bothun (1998) realizaron un estudio de esta galaxia utilizando un interferéme-
tro Fabry-Perot, que tiene algunos puntos en comun con el que se va a realizar aqui. A
partir de la linea de Ha, estudiaron su cinematica y caracterizaron en cierta medida, las
diferentes regiones de formacién estelar, llegando a la conclusiéon de que éste era un sistema
relativamente joven, con formacién estelar extendida y una cinematica poco perturbada. Si
bien la resolucién espectral de INTEGRAL es menor que la obtenida para un instrumento
Fabry-Perot, el hecho de disponer de un rango mayor de longitud de onda (por lo que se
dispone de mds informacién espectral), junto con los colores derivados de las imdgenes del
HST, nos permite caracterizar de una forma ma&s precisa las regiones de formacién este-
lar. Ademas, al realizar el andlisis cinemaético, estamos seguros de estar utilizando el perfil
completo de la linea objeto de estudio.

Esta galaxia se encuentra a z = 0.083 (Kim & Sanders 1998), lo que implica una escala
de 1.72 kpc arcsec™! para Hy = 70 km s~ Mpc~L.

7.2. Descripcién morfolégica

En la figura 7.1 se muestra la seccién de la imagen de la WFPC2/HST cubierta por
INTEGRAL. En ella, se han sefialado las diferentes regiones a las que se va a hacer referencia
a lo largo del analisis de esta galaxia.

En la figura 7.2 se presentan los mapas de flujo en el continuo y en diferentes lineas de
emisién para esta galaxia. La imagen del continuo de Ho muestra dos regiones dominantes,
alineadas a un dngulo de posicién (A.P.) ~30° y separadas ~3”6, Nn y Ns, que ya han
sido identificadas como los nicleos de las galaxias en proceso de fusiéon en otros rangos
de longitud de onda (Condon et al. 1990; Carico et al. 1990; Scoville et al. 2000; Surace,
Sanders, & Evans 2001; Surace & Sanders 2000). La emisién asociada a Nn presenta una
extensién asimétrica ~2”5 hacia el noreste, asociada con el comienzo de la cola norte, que
llamaremos R1. Esta regién también aparece en bandas mds hacia el azul (B y U’; Surace
& Sanders 2000) lo que parece indicar la presencia de poblacién estelar joven. También se
detecta, aunque de forma mas débil, el comienzo de la cola de marea sur.

En el mapa del continuo en HF, R1 y Nn se detectan como una tnica regién alargada.
La diferencia entre los dos mapas de continuo se debe a la extincién diferencial, que es
mayor en Nn que en R1. La figura 7.4 presenta la distribucion general de la extincién en el
sistema. Esta no presenta una distribucién uniforme sino que es mucho mayor en direccion
a los nucleos. Dicha distribucién es compatible con las imédgenes en el infrarrojo (véase
figura 7.3) en las que los nicleos dominan cada vez mas la emisién, conforme nos vamos a
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Figura 7.1: Seccién de la imagen de WFPC2/HST de IRAS 14348—1447 observada con INTEGRAL. En
ella se identifican las diferentes regiones citadas en el texto. Los ejes estdn centrados en el nicleo sur y la
orientacién es la habitual, con el norte hacia arriba y el este hacia la izquierda.

mayores longitudes de onda.

La imagen en la banda I de WFPC2/HST muestra cémo Ns estd asociado al nicleo
més brillante (mpg14w = 17.55), junto con un anillo formado por varias condensaciones de
formacion estelar. Nn se corresponde con el nicleo norte y, R1, con una serie de knots de
~200 pcs de radio efectivo cada uno en la base de la cola norte. En esta imagen aparecen
dos regiones que cobran relevancia en los mapas de las lineas de emisién: R2 (mpgiaw =
20.82), que con 7o ~ 1 kpc se encuentra a 573 y A.P.~110° de Ns y R3 (mps1aw = 21.04),
a ~3"7y A.P.~70° y un tamano de ~460 pc. Las posiciones relativas de todas las regiones
de interés se muestran en la tabla 7.1.

La estructura general del gas ionizado es similar a la distribucién de luz estelar, siendo
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Figura 7.2: Mapas de la distribucién de luz estelar y de gas ionizado de TRAS 14348—1447 trazado por
diferentes lineas de emisién y por ventanas de continuo en Ha (promedio en 7029—7038 A y 7149—7158
IOX) y HS (promedio en 5212—5224 A y 5305—5332 j{) Se muestra la imagen de archivo de alta resolucién
de WFPC2/HST en el filtro F814W para comparacién. Los ejes estdn centrados en Ns y se ha superpuesto

con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El norte se encuentra hacia arriba y el este,
hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores y de contornos logaritmica, para resaltar

al maximo posible todas las regiones de interés.

Ns la regién mas brillante en todos los mapas. Sin embargo, hay algunas diferencias. Nn es
una fuente débil en los mapas de las lineas de Ha, HB y [OIIIJA5007 en comparacién a N,
mientras que R1 es fuertemente emisora, en esas mismas lineas. Por el contrario, no hay
emisién significativa en las lineas asociada a la cola de marea sur. Las dos regiones detectadas
en la imagen en la banda I, pero no en las imédgenes de los continuos de INTEGRAL (R2
y R3), presentan emisién en las lineas, especialmente en Ha y [OIIT]A5007.

En la figura 7.5 se muestran los mapas de flujo en los diferentes continuos y lineas



7.3 Principales propiedades derivadas 101

NICMOS F110W NICMOS F160W NICMOS F222M

A6 (arcsec)
A6 (arcsec)
A6 (arcsec)

5 0 -5
Ao (arcsec)

Ao (arcsec) Ao (arcsec)

Figura 7.3: Imdagenes en las diferentes bandas de NICMOS para IRAS 14348 —1447. Los ejes estan centrados
en Ns y se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El norte se encuentra
hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores y de contornos

logaritmica, para resaltar al maximo posible todas las regiones de interés.
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Figura 7.4: Mapa de extincién en IRAS 14348 —1447. Se ha superpuesto, en contornos, la imagen del continuo
en Ha como referencia. El norte se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Los errores estimados
para E(B — V) en cada fibra individual se encuentran entre 0.1 y 1.0 con una media de 0.3.

de emisién una vez corregidos de la extincién derivada a partir del cociente Ha/HfS. La
morfologia en todos ellos es muy similar a la que se observa en las imagenes de NICMOS

(figura 7.3), estando la emisién dominada por los nicleos.

7.3. Principales propiedades derivadas

La tabla 7.1 contiene las principales propiedades derivadas para cada una de las regiones

de interés de esta galaxia.
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Figura 7.5: Mapas de la distribucién de luz estelar y de gas ionizado de TRAS 14348—1447 trazado por
diferentes lineas de emisién y por ventanas de continuo en Ha y HB una vez corregidos de extincién. Se
muestra la imagen de archivo de alta resolucién de WFPC2/HST en el filtro F814W para comparacién. Los
ejes estan centrados en Ns y se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El
norte se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores

y de contornos logaritmica, para resaltar al maximo posible todas las regiones de interés.

Como sucedia en la region Nn de IRAS 1211240305, debido a la menor resolucién de las
imagenes de INTEGRAL, las regiones en los mapas de Ha asociadas a las zonas nucleares
ocupan una regién mayor que lo que se ha identificado como ntcleo en la banda I, y no
es posible determinar a priori qué proporcién del flujo detectado en estas regiones se debe
a los nucleos propiamente dichos y cuanto a la galaxia subyacente. Esto es especialmente
relevante en la galaxia sur, donde el nicleo estd rodeado por un anillo de condensaciones.
Por ello, hemos seguido el mismo criterio que en IRAS 1211240305 y hemos considerado
que el flujo debido a los niicleos es el medido en una abertura de » = 170 mientras que la
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emisién que queda fuera de estd abertura esta causada por las condensaciones circundantes.

Las magnitudes del HST asociadas a R1 se midieron utilizando una apertura de 170
de radio, suficiente para abarcar los cuatro knots; las asociadas a R2 y R3 se midieron en
una apertura de 05 de radio, algo mayor que el tamano determinado para dichas regiones
en la banda . Para acabar, las magnitudes nucleares que aparecen en la tabla no estan
corregidas de la contribucién debido a la galaxia subyacente.

Tabla 7.1: Propiedades de las regiones de interés de IRAS 14348—1447. Las dos primeras filas muestran
las posiciones relativas a Ns en segundos de arco. La siguiente fila, muestra la extincién derivada a partir
del cociente de Ha/Hp. Las filas 4-7 contienen los logaritmos de los cocientes de lineas, ya corregidos de
extincién. Las dos siguientes muestran las anchuras equivalentes en Ha y HB en Amstrongs. A continuacién,
aparecen el flujo en Ha observado, en unidades de 10716 erg s™* cm™2 y la luminosidad en Ha en unidades
de 10° erg s!. Las restantes filas contienen las magnitudes y colores medidos en las imégenes del HST, las

magnitudes absolutas y las magnitudes absolutas corregidas de extincion.

R1 Nn Ns R2 R3
a(’) 3.4 4.7 0.0 5.2 3.7
(") 4.7 3.0 0.0 —1.7 0.8
E(B-V) 0.7£0.1 1.7£0.4 1.4£0.3 1.1£0.4 0.8£0.2
log ([OI11]/HB) —0.240.1 0.3+0.3 0.2+40.2 0.340.2 0.140.2
log ([OI]/Ha) —1.340.2 —0.740.2 —0.940.1 —1.440.3 —0.840.1
log ([NII]/He) —0.440.1 —0.240.1 —0.240.1 —0.540.1 —0.340.1
log ([SII]/Ha) —0.640.1 —0.440.1 —0.540.1 —0.540.1 —0.340.1
EW (Ha) 85+5 4143 98+4 194442 7144
EW (HB) 1442 3+1 1042 1646 1343
Fops(Ha) 70.540.7 29.040.6 77.64+2.3 15.540.2 18.940.4
L(Ha) 47.2414.4 219.04213.1 292.5+241.0 28.6424.3 17.449.4
ME81AW 18.12£0.08 18.07£0.02 17.55+0.01 20.82%£0.02 21.04%£0.09
ME110W e 16.91+0.05 16.4640.01 S .
ME160W e 15.60-0.03 14.9840.04
MEpa2oM .. 14.7140.04 14.0140.02
F814W—F110W . 1.16£0.07 1.09£0.02
F110W—F160W e 1.3040.08 1.4840.05
F160W —F222M S 0.89+0.07 0.97+0.06 .. L
Mrg1aw —19.62 —19.66 —20.18 —16.91 —16.69
Mp110W o —20.82 —21.27 . .
Mrp160W . —22.13 —22.76
MFpaoam ... —23.02 —23.73 L. ...
zwg‘érf4w —20.82£0.25  —22.79£0.77  —22.76+£0.64  —18.74F£0.74 —18.18%0.44
M ow o —22.80+£0.52  —22.90+0.43 . .
MiSaow o —23.304£0.31  —23.7240.25
MESHo M o —23.7240.21  —24.31£0.17

7.4. Masa y luminosidad estelar y masa dinamica de las galaxias en
proceso de fusién

La magnitud total en la banda H sin ninguna correccién por extincién para este sistema
es de —24.16, lo que implicaria un luminosidad L = 0.97L*. Para las galaxias norte y sur, las
magnitudes dentro de una abertura de r = 1”5 son —22.82 y —23.31 que, una vez corregidas
de la extincién promedio en la abertura, E(B — V) = (1.33,1.38), predicen una razén de
masas de ~ 2/3, siendo la galaxia sur la mds masiva.

Una vez anadida la contribucién de las partes externas (corregidas por una extincién
promedio de E(B — V)=0.7), las luminosidades totales estimadas para las galaxias indi-
viduales son 0.78 L* y 1.28 L* (que se corresponden con unas masas de 1.1 x 10! Mg y
1.8 x 10! M, respectivamente).

Desde el punto de vista dindmico, la dispersiéon promedio dentro del radio efectivo
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(~ 1.7 kpc y ~ 1.3 kpc), es de 130 km s~! y 192 km s~!, para las galaxias norte y sur
respectivamente. Suponiendo virializacién y que el sistema es isotrépico, esto implica una
razén de masas de ~ 2/3, como la obtenida a partir de la banda H, y unas masas totales
individuales de 6.0x10'° My (0.43 m*) y 9.5x10'° M, (0.68 m*) para las galaxias norte y
sur. Estas masas concuerdan relativamente bien con las derivadas a partir de la luminosidad
en H.

7.5. Caracterizacion de las fuentes de ionizacion

La posicién de las diferentes regiones de interés en los diagramas de diagnéstico pro-
puestos por Veilleux & Osterbrock (1987) aparecen en la figura 7.6.

1.6 T T T T T
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= - y - No T T ]
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Figura 7.6: Diagramas de diagndstico para IRAS 14348—1447. Se indican los valores de los cocientes obte-
nidos para las diferentes regiones ionizantes con puntos negros. Los circulos rojo y azul indican el valor de
dichos cocientes para las componentes A y B asociadas a Ns (véase la seccién 7.6). Las trazas continuas
muestran las fronteras empiricas propuestas por Veilleux & Osterbrock (1987). La lineas discontinuas mues-
tran las fronteras tedricas propuestas por Kewley et al. (2001b). Como estimacién del error cometido en el
célculo de los diferentes cocientes, en cada regién de interés, se muestra el error asociado para la fibra mas
cercana derivado a partir de los errores en flujo obtenidos en el ajuste a gaussianas.

Comenzaremos por el andlisis de las regiones de ionizaciéon extranucleares. R1 y R2
presentan unos cocientes de lineas en la frontera entre las zonas correspondientes a las
regiones HII y a los LINERs que perfectamente pueden haber sido causados por brotes de
formacién estelar. R3 presenta un estado de ionizacién mas alto, de tipo LINER atendiendo
a la clasificacion de Veilleux & Osterbrock, pero que, en base a las fronteras tedricas de
Kewley et al., también se puede explicar con brotes de formacién estelar.

La luminosidad en Ha y magnitud en F814W corregidas de extincién y las anchu-
ras equivalentes en R2 son compatibles con un brote de formacién estelar instantaneo de
5.6x10% afios y ~9.4x 107 M. Esta regién, con un radio efectivo ~1 kpc y una masa,
dindmica de ~ 5.2 x 109 M, se encuentra més alejada del cuerpo principal del sistema,
que R1 y R3 y constituye un buen candidato a TDG, similar a R1 en TRAS 12112+0305
(capitulo 6). De la misma manera, R3 también es compatible con un brote instantdneo
aunque de mayor edad, entre 6.0 y 6.4 Ma (en la tabla 7.2 aparece un brote de 6.0 Ma,
ya que predice unos valores de las diferentes magnitudes mas parecidos a los observables
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asociados a esta regién). Esta regién es muy similar a R2 pero parece més complicada su
supervivencia como futura TDG debido a su proximidad al cuerpo principal de la galaxia.
En cualquier caso, no hay que olvidar que, debido a posibles efectos de proyeccion, es posi-
ble que estemos observando una distancia menor que la real. Estas dos regiones en conjunto
aportarian ~1-2 % de la luminosidad de la galaxia.

Finalmente, de los modelos utilizados, el que mejor describe la situacién en el comienzo
de la cola de marea norte (R1) es el formado por dos poblaciones: una anterior al proceso de
fusién y brote instantdaneo de edad relativamente joven (6 Ma). Suponiendo que en los cuatro
knots encontrados en la cola inicamente hay estrellas asociadas al brote joven, podemos
estimar la masa individual de cada knot a partir de la magnitud en el filtro F814W. Para
eso, se eligieron determinados cortes que se ajustaron a una gaussiana, correspondiente al
knot, y un continuo, correspondiente a la poblacién subyacente en la cola de marea. De
este modo, a partir de unas magnitudes corregidas de extincién de —16.65, —16.43, —16.30
y —17.85 se derivaron unas masas de ~9.5, 7.8, 6.9, 28.8x10% M, para ki1, k2, k3 y k4,
respectivamente. La masa total estimada para los cuatro knots es ~15% de la masa de
poblacién joven asociada a R1, lo que implicaria, no inicamente éstos, sino toda la regién
mas interna de la cola norte acaba de sufrir un brote de formacion estelar.

En lo que se refiere a los nicleos de la galaxia, ambos presentan un espectro de tipo
LINER, para los que, como se ha visto en la introduccién, se han propuesto diversos meca-
nismos de ionizacion. Excepto la clasificacién en el infrarrojo cercano de este sistema como
Seyfert (Nakajima et al. 1991) y el ajuste de la SED de Farrah et al., los indicadores en
los diferentes rangos de longitud de onda que se encuentran en la literatura, no muestran
signos de existencia de un AGN en el interior de los nicleos. En cualquier caso, de existir,
no parece que este posible AGN contribuya en el rango de longitud de onda que estamos
analizando.

Los colores en el infrarrojo cercano corroboran esta idea. En la figura 7.7 se muestra la
localizacién de los nicleos en el espacio (I — J,J — H, H — K, asi como la de los posibles
responsables de los colores en el infrarrojo. Al igual que sucedia en IRAS 1211240305,
ambos nucleos muestran unos colores demasiado rojos para ser explicados simplemente por
formacion estelar, siendo necesario, un QSO, cierta cantidad de extincién, cierta cantidad
de polvo o una combinacién de varios de estos elementos. Cuando se corrigen los datos con
la extincién obtenida a partir del cociente Ha/HB y modelo pantalla vemos que el QSO
no resulta necesario para explicar los colores en el infrarrojo y que es suficiente con una
poblacién estelar mezclada con cantidades moderadas de polvo caliente (<520 % del flujo en
la banda K).

Asi pues, dado que ni la mayoria de los indicadores que aparecen en la literatura, ni los
utilizados en esta tesis muestran signos de un posible AGN que contribuya sustancialmente
a la SED en el 6ptico e infrarrojo cercano parece pausible pensar que, en los nicleos de
las galaxias que constituyen el sistema, el principal mecanismo de ionizacién sea un brote
de formacion estelar. Por otra parte, la asimetria en el perfil de las lineas hacia el azul,
propia de flujos de gas hacia afuera (véase el andlisis cinemético en seccién 7.6), indica que
otro posible mecanismo responsable de la ionizacién es el calentamiento por choques. En
la seccién 7.6 se ha llevado a cabo un ajuste a dos componentes en la regién de asimetria
hacia el azul que indica que ~70 % del flujo en Ha (componente A) se debe a gas ionizado
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Figura 7.7: Diagramas color-color para los nicleos de IRAS 14348—1447 con flujos medidos en una abertura
de 2.5 kpc de diametro. Se muestra también las trazas correspondientes a los modelos de brote instantaneo
y brote continuo de formacién estelar de SB99 y BC95 ademds de los colores para un cudsar tipico y la
radiacién libre-libre. Las trazas rosas muestran los colores para un brote instanténeo de 5x107 afios mezclado
con diferentes cantidades de polvo caliente. Las estrellas que hay sobre las trazas muestran incrementos en
la cantidad de polvo del 10% en el flujo en la banda K. Las lineas mostaza y verde turquesa muestran
los efectos del enrojecimiento por polvo en un modelo de pantalla y en uno de mezcla uniforme con fuente
emisora, respectivamente. Los niimeros que aparecen al lado de estas lineas indican la extincién, Ay . Los
colores medidos para los nicleos, una vez tenidas en cuenta las diferencias entre los filtros del HST y los
IJH K estandares aparecen con circulos blancos. También se muestran sus posiciones una vez corregidos de
la extincién derivada a partir del cociente Ha/Hf3, suponiendo un modelo de pantalla (circulo negro).

directamente por estrellas del nicleo, mientras que el ~30 % restante estd causado por un
superviento.

Como se esperaba, no fue posible encontrar a partir de las anchuras equivalentes en
Ha y HB, L(Ha) y las magnitudes del HST, una unica poblacién estelar para cada ntcleo
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Tabla 7.2: Poblaciones estelares asociadas a las diferentes regiones de interés de IRAS 14348—1447. Como
referencia aparece una cota superior para la masa estelar (tercera fila) estimada a partir de las dispersiones
de velocidades (primera fila) y el radio efectivo en la banda F814W para las regiones extranucleares y en la
banda F160W para los nicleos (segunda fila). La cuarta fila muestra el tipo de poblacién estelar que mejor
se ajusta a los observables. Las filas quinta, sexta y septima contienen las masas de la poblacién estelar
joven, vieja y total, respectivamente. Finalmente, la iltima fila muestra la aportacién de cada una de las
regiones a la luminosidad bolométrica del sistema.

R1 Nn Ns R2 R3

o (kms™1) 71 131 196 50 113
rest (kpc) 1.53 1.57 1.32 1.00 0.46
Mgin (10° Mg) 16.1 56.3 106.0 5.2 12.4

Modelo b.i. 6 Ma b.c. 30 Ma b.c. 30 Ma  b.i. 5.6 Ma  b.i. 6.0 Ma
+bi1Ga +bilGa +bilGa

Mp ;. (107 Mg) 33.2 47.2 63.0 9.4 8.1
Mp.v. (107 Mg) 289.5 6161.0 9444.0
Mot (107 Mg) 322.8 6208.0 9507.0 9.4 8.1
Lpor (10° Lg) 81.2 59.0 89.5 24.3 19.1

que explique todos los observables, resultando mas apropiado un modelo suma de un brote
antiguo con otro continuo de ~30 Ma. La tabla 7.2 muestra las poblaciones estelares aso-
ciadas a ambos nucleos en el caso de que toda la luminosidad en Ha esté asociada al brote
de formacién estelar mas joven. Esto implicaria que la luminosidad bolométrica asociada
a los brotes que se ven en el éptico/infrarrojo cercano en ambos nicleos serfa a lo mucho,
~10% de la luminosidad detectada en el infrarrojo lejano.

Finalizaremos este apartado con un andlisis de la distribucién del estado de ioniza-
cién en IRAS 14348—1447 mediante la utilizacién de los cocientes de [NII]A6584/Ha y
[SII]AN6717,6731 /Ha, cuyos mapas se muestran en la figura 7.8. En el primero de ellos, se
observa cémo la region asociada a los discos de las galaxias en interaccidon presentan un
espectro LINER pero con unos valores cercanos a la frontera LINER/HII. Sin embargo,
aunque los nicleos presenten unos valores del cociente [NII]A\6584/Ha relativamente gran-
des, los estados de ionizacién mayores se encuentran al comienzo de la cola de marea sur
y en una zona extensa al noroeste del cuerpo principal de la galaxia. Estas regiones dificil-
mente se pueden asociar a una concentracion elevada de masa, por lo que parece apropiado
pensar que, en ellas, un espectro de este tipo estd provocado por choques en el gas debidos
al proceso de interaccion. R1 y R2, asi como toda la parte al este del cuerpo principal de
la galaxia, presentan un espectro de tipo region HII. En general, este mapa, al igual que
sucedia en el caso de IRAS 1211240305, o incluso maés, es similar al mapa de dispersién
de velocidades (véase seccién 7.6). En el mapa de [SII]AN6717,6731/He, la mayor parte
del campo cubierto por INTEGRAL presenta un espectro de tipo LINER, siendo las zonas
asociadas a R1 y R2, las Uinicas que muestran un espectro de tipo regiéon HII.

7.6. Analisis cinematico

La velocidad sistémica de IRAS 14348—1447, definida como la velocidad del gas ionizado
determinada a partir de Ha+[NII]AA6548,6584 y [SII|]AN6717,6731 para el nicleo sur es de
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Figura 7.8: Mapas de log([NII]/Ha) y [SIJAN6717,6731/Ha para IRAS 14348—1447 sin corregir de ex-
tincién. Aparecen superpuestos los contornos de la imagen del continuo en Ha como referencia. Los ejes
estan centrados en Ns, el norte se encuentra hacia arriba y el este hacia la izquierda. Para un valor de
log([OIII]A5007/H3) ~ 0.2, la frontera LINER/HII est4 hacia —0.22, para log([NII]A6584/Ha) y hacia —0.45,
para log([SII]AN6717,6731/He). Dichas fronteras aparecen de color verde en las gréficas. Los errores estima-
dos para cada fibra individual se encuentran entre 0.1 y 0.4 con una media de ~0.2 para log([NII]A6584/Ha,
y entre 0.1 y 0.4 con una media de ~0.2 para log([SII|]A6717,6731/Ha).
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24690412 km s~!. Esta velocidad es ligeramente menor que la obtenida por Kim & Sanders
(1998) a partir de esta misma linea pero utilizando una rendija de 2’5 de anchura y una
abertura de 270 (24800470 km s~!) pero est4 de acuerdo con la determinada a partir de la
linea de la transicién del Hy (v =1 —0) S(1) por Nakajima et al. (1991) con una rendija
de 4”0 y una resolucién espacial de 1 kpc (247104100 km s~!). Para el ntcleo norte, se
ha medido una velocidad de 24650411 km s~! en consonancia con medidas anteriores para,
este nicleo (Kim & Sanders 1998; Nakajima et al. 1991).

La mayoria de los espectros observados no muestran signos de subestructura, sin em-
bargo, los perfiles de las diferentes lineas de emision en los espectros de las fibras asociadas
a Ns presentan asimetrias al azul indicando la presencia de distintas componentes gaseosas
integradas a lo largo de la linea de emisién (ver en el apéndice A los espectros de la fibra
106 y alrededores). Antes de realizar una descomposicién de los perfiles de las lineas, se
analizaran las propiedades cinematicas generales de la nebulosa extensa ajustando un tnico
perfil gaussiano a la linea de Ha. Los mapas del campo de velocidades y de dispersién de
velocidades generados a partir de dicho ajuste se presentan en la figura 7.9.

El campo de velocidades de este sistema presenta un patrén relativamente regular que
Mihos & Bothun atribuyen a rotacién independiente en cada una de las galaxias. En prin-
cipio, el campo de velocidades asociado a la galaxia norte se asemeja al que presentaria la
rotacion pura de un disco con el eje menor cineméatico a un A.P.~90°. Por una parte, las
lineas de velocidad en la regién nuclear son paralelas. Por otra parte, en la figura 7.10 se
muestra un corte del campo de velocidades a lo largo del supuesto eje mayor cinemético.
Aunque la presencia de la galaxia sur y de la cola de marea norte dificultan la determina-
cion del pico de velocidades, la parte norte de la curva de rotacion indica que éste deberia
encontrarse a ~2” (~3.4 kpc) del niicleo. Bajo esta suposicidn, la diferencia de velocidad
de pico a pico medida para la galaxia norte es Avsini ~140 km s~! similar a la que se
esperarfa para una galaxia espiral tipica (Av ~ 200 km s~!) que estuviera inclinada con
respecto del plano del cielo unos 45°-50° (lo estimado para la galaxia norte a partir del
andlisis de la isofotas en la banda H).

Sin embargo, existen otras evidencias que indican que un esquema tan simple resulta
inadecuado. En primer lugar, los ejes mayor y menor cinematicos asociados a la galaxia norte
no coinciden con los morfolégicos (eje mayor a un A.P.~30°). En segundo lugar, el campo
de velocidades en la galaxia no muestra una discontinuidad con su entorno que insinie que
los movimientos que en ella se estan observando sean independientes de los movimientos
del sistema. Por dltimo, como se muestra en el mapa de dispersién de velocidades, si bien
ésta es elevada en la regién nuclear (o ~ 160 km s~!), no alcanza un valor maximo. Por
contra, aparece una zona de alta dispersién (o ~ 236 km s7!) al oeste de la galaxia. En
ella, gas proveniente de ambas galaxias parece estar sufriendo movimientos desordenados
complejos debido al encuentro.

Asi pues, el andlisis conjunto de la morfologia y cinemaética indican que los movimientos
en la galaxia norte estan ya afectados por el proceso de fusién y que, contrariamente a la
interpretacién de Mihos & Bothun, no pueden ser explicados por rotacién simple.

Algo parecido sucede con la galaxia sur. A primera vista, también podria asociarse a un
disco rotando con un eje menor cinematico a un A.P.~45°. Sin embargo, como se muestra en
la figura 7.11, el corte del campo de velocidades a lo largo del supuesto eje mayor cinematico
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Figura 7.9: Mapas de velocidad y de dispersién de velocidades obtenidos a partir del ajuste del perfil de Ha
a una unica gaussiana.

resulta bastante diferente del que se esperaria para una curva de rotacién clasica. Salvo
pequefias variaciones de ~10 km s~!, esta galaxia presenta un gradiente constante a lo
largo de todo el perfil de velocidad (~ 10 km s~! kpc™!, independientemente del elemento
del sistema que se esté observando. Bien porque la cinemaética de los diferentes elementos
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Figura 7.10: Corte del campo de velocidades de la galaxia norte de IRAS 14348—1448 en la direccién N-S
y centrado en Nn. En el eje Y estan indicadas las velocidades relativas a la regiéon que se ha tomado como
referencia en esta galaxia: Ns.

del sistema (colas de marea, galaxia companera y regiones extranucleares) no lo permitan,
bien porque no existan, no es posible determinar a partir de esta curva a qué distancia se
encuentran y cudl es el valor de los maximos de velocidad de la supuesta curva de rotacién,
pero suponiendo que éste estuviera a una distancia similar a la deducida para la galaxia
norte, la velocidad de pico a pico para la galaxia sur serfa Avsini ~ 48 km s~!. El an4lisis de
las isofotas en la banda H indica que esta galaxia estd menos inclinada que su companera
(i ~ 35°). Para una galaxia espiral tipica observada bajo este dngulo, se esperaria una
diferencia de velocidad de pico a pico Avsini ~ 115 km s~!, bastante mayor que el valor
observado. En principio, estas diferencias entre el campo de velocidades observado para la
galaxia sur y el esperado para una galaxia espiral en rotacion podrian explicarse si el proceso
de fusién, aunque todavia esta en sus primeras fases, estuviera provocando un frenado en la
rotacion de esta galaxia y la integracion en la cinematica del sistema. Sin embargo, cuando
se tiene ademds en cuenta la morfologfa del sistema, se observa que los ejes mayor y menor
morfoldgicos y cinematicos aparecen intercambiados. En resumen, al igual que sucede en
la galaxia norte, aunque la cinemaética aislada de esta galaxia podria indicar rotacién, la
continuidad del campo de velocidades con su entorno y la morfologia observada indican que
las fuerzas asociadas al proceso de fusién estdn dominando ya los movimientos del sistema.

En cuanto a la dispersién de velocidades se refiere, el nicleo/galaxia sur es la regién
que presenta las lineas mds anchas del sistema (o ~ 230 km s~!). Estos valores se deben
tanto a la presencia de lineas intrinsecamente mas anchas como a la asimetria al azul detec-
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Figura 7.11: Corte del campo de velocidades de la galaxia sur de IRAS 14348—1448 a A.P.—45° y centrado
en Ns. El eje X indica distancia a Ns. Se ha considerado negativo hacia el SE y positivo hacia el NO.

tada en los espectros asociados a esta regién que podria estar provocada por componentes
cinematicas distintas.

Sobre el resto de los elementos del sistema, las colas de marea son quienes mayores
velocidades relativas presentan (Av ~ —143 km s~! para la cola norte y Av ~210 km s~!
para la cola sur) y, al igual sucede en IRAS 1211240305 (véase capitulo 6), exceptuando
el nacimiento de la cola de marea sur (con o ~ 165 km s~!), ambas presentan una dis-
persién relativamente baja (~70 km s~!). Por tltimo, R2 se encuentra desplazada al rojo
~130 km s~! con respecto a Ns, pero presenta una continuidad con el campo de velocidades
circundante. La baja dispersién que se observa en esta regiéon apoya la idea de que pudiera
tratarse de una TDG en proceso de formacién.

Un hecho importante y que hay que remarcar es la semejanza entre el mapa de dispersién
de velocidades y el cociente [NII]/Ha. En general las regiones con una mayor dispersién de
velocidades tienden a presentar un estado de ionizacién mas alto. Esto también se observaba
en IRAS 1211240305 (vedse el capitulo 6) y tiene importancia en la comprensién y anélisis
del mecanismo que produce un espectro de tipo LINER en las ULIRGs.

Se ha mencionado anteriormente la existencia de, al menos, una componente de velo-
cidad adicional en base a la deteccién de una asimetria hacia el azul en todas las lineas
de los espectros de las fibras asociadas a una region de ~5 kpc de didmetro alrededor del
ntcleo sur (fibra 106 y anillo circundante). Como ejemplo de dicha asimetria, en la figura
7.12 se muestran los ajustes a una componente para la fibra 106 en las diferentes lineas.
Dichos ajustes no reproducen adecuadamente el perfil observado. En general, subestiman
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Figura 7.12: Ajustes a una componente en IRAS 14347—1448 para la fibra més representativa de la regién
asociada al nicleo sur (#106). Las lineas ajustadas en cada gréfica son, de izquierda a derecha y de arriba
hacia abajo: H3, [OIII]AA4959,5007, [OI]A6300, Ha+[NII]AN6548,6584 y [SII]ANG717,6731.

el flujo en las diferentes lineas de emisién. Ademads, en algunos casos ([OIII]AA4959,5007 y
[OI]A6300), se obtienen unas anchuras de linea artificalmente grandes y picos desplazados
al azul.

Ajustando a dos componentes, se ha realizado un anélisis de las condiciones de ionizacién
y cinematica de esta region, similar al llevado a cabo en el resto de la galaxia. En la figura
7.13 se muestran los ajustes a dos componentes para la misma fibra que en la figura 7.12.
Dichos ajustes reproducen mucho mejor el perfil observado. Llamaremos A a la componente
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Figura 7.13: Ajustes a doble componente en IRAS 14347—1448 para la fibra més representativa de la regién
asociada al nicleo sur (#106). Las lineas ajustadas en cada grafica son las mismas que en la figura 7.12.

més roja y estrecha (04 ~85 km s™!) y B a la componente més ancha (o5 ~200 km s~ 1)
y azul. En la figura 7.6 se muestran las posiciones de dichas componentes en los diagramas
de diagnéstico de Veilleux & Osterbrock (1987). Los cocientes de lineas asociados a la
componente A se corresponden con el de un espectro de tipo LINER débil en [OI], que
perfectamente puede ser producido por un brote de formacién estelar. La componente B
presenta un estado de ionizacién ligeramente més alto pero también de tipo LINER.

En la figura 7.14 se muestra el campo de velocidades para la componente A que repro-
duce el campo general de la galaxia, y para la componente B, que se encuentra desplazada
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Figura 7.14: Campos de velocidad de las dos componentes gaseosas cineméaticamente distintas en
TRAS 14347—1448. Para una mejor comparacién, los dos mapas se han representado con la misma esca-
la de colores.

al azul ~ —300 km s~! con respecto a la velocidad sistémica. Heckman, Armus, & Miley
(1990) han propuesto como posible mecanismo de ionizacién en una regién extensa, los cho-
ques hacia afuera producidos por supervientos, en una estructura bicénica perpendicular
al disco de la galaxia y, de hecho, ya se han encontrado algunas ULIRGs que presentan
este tipo de fenémeno como Mrk 273 (Colina, Arribas, & Borne 1999) o Arp 220 (Arribas,
Colina, & Clements 2001). El tamafio de la regién de doble componente y la velocidad de
la componente B son compatibles con la parte de la estructura biconica que estd acercan-
dose al observador. Sin embargo, no se ha detectado ninguna asimetria hacia el rojo. Esto
podria ser un efecto combinado de la geometria y extincién presentes en la galaxia sur. En
el modelo de Heckman, Armus, & Miley (1990) la estructura bicénica es perpendicular al
plano del disco de la galaxia. En nuestro caso, perpendicular a la galaxia sur, que estd muy
poco inclinada con respecto al plano del cielo. Asi, mientras la parte azul de la estructu-
ra bicénica apunta casi directamente hacia el observador, la parte roja estd oculta por la
extincién asociada a la galaxia sur.

7.7. Conclusiones

En este capitulo se han analizado los datos correspondientes a IRAS 14348—1447, una
ULIRG formada por dos galaxias en proceso de fusion claramente diferenciadas, con una
cola de marea hacia el norte y otra hacia el sur. Los principales resultados obtenidos son:

1. Los mapas de INTEGRAL muestran cinco regiones de ionizacién diferenciadas. Aun-
que la estructura general del sistema es similar en los mapas de lineas y del continuo,
la distribucién de brillo relativa varia de unos a otros debido a la accién combinada
de la extincién diferencial y condiciones de ionizacion.
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2. El mapa de exceso de color muestra como la extincién es considerable en todo el
sistema, especialmente en las regiones nucleares, donde toma valores E(B—V) ~ 1.5.

3. Una vez corregidos los efectos de la extincién, los mapas de INTEGRAL estdn domi-
nados por la emisién procedente de los nicleos, mostrando una morfologia similar a
las imégenes de NICMOS.

4. Las galaxias implicadas en el proceso de fusién presentan un cociente de masas ~1.5,
siendo la galaxia sur la mas masiva. Una vez corregidas de extincién y substraidas las
componentes nucleares, las magnitudes absolutas en la banda H indican que las lumi-
nosidades asociadas a la galaxia norte y sur son 0.78 L* y 1.28 L*, respectivamente.

5. Las dos regiones principales detectadas tanto en las imagenes del continuo como en
las de las lineas se corresponden con los nucleos de las galaxias en proceso de fusion.
Los observables utilizadas en esta tesis para su andlisis no muestran indicios de la
existencia de un AGN en ninguno de ellos, sino que, una vez tenidos en cuenta los
efectos de la extincién, son compatibles con brotes de formaciéon estelar mezclados con
cantidades moderadas de polvo caliente. En cada nicleo, son necesarias la presencia
de, al menos dos poblaciones estelares distintas, un brote continuo joven (~30 Ma)
y una poblacién anterior al proceso de fusion, representada por un brote instantaneo
de 1 Ga. En conjunto, estos brotes podrian dar cuenta de tinicamente hasta el ~10 %
de la luminosidad observada en el infrarrojo.

6. El resto de regiones ionizantes importantes, con espectro perfectamente explicable con
brotes de formacién estelar, se corresponden con condensaciones bien en la base de la
cola de marea norte, bien fuera del cuerpo principal del sistema. Las caracteristicas
de estas condensaciones son compatibles con las de poblaciones de estrellas jovenes
(~6 Ma) de 7 x 105 — 9 x 107 M. Podrian representar ejemplos de regiones HII
gigantes o de TDG en proceso de formacién. Dada su mayor separacién del cuerpo
principal del sistema y su relativamente baja dispersion de velocidades, R2 es la mejor
candidata, de entre todas ellas, a sobrevivir como una futura galaxia enana.

7. Como sucedia en IRAS 1211240305, el sistema presenta una estructura de ionizacién
no uniforme. La zona con un estado de ionizacién maés alto se encuentra al noroeste
del sistema entre las dos galaxias. En ella, la ionizacién parece causada por choques
debidos al proceso de interaccién /fusién.

8. El campo de velocidad de este sistema es relativamente regular pero muestra una
cinematica dominada por las fuerzas asociadas a el proceso de fusién, a pesar de estar
en sus primeras fases, mas que por los movimientos independientes en cada galaxia.

9. El mapa de dispersién de velocidades resulta atipico para lo que se esperaria en
galaxias espirales normales, encontrandose valores de dispersion elevados en regiones
no asociadas Uinicamente con una concentracién excesiva de masa, si no también en
zonas donde se esperan movimientos desordenados debido a la interaccién. En general,
las zonas de mayor dispersiéon presentan un espectro de tipo LINER.
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10. Por tiltimo, se ha detectado una componente cinemética diferente, desplazada ~300 km s~*

con respecto de la velocidad sistémica, con espectro de tipo LINER y asociada a la
regiéon Ns. Podria representar un ejemplo del escenario de vientos galacticos produci-
dos por brotes de formacién estelar propuesto por Heckman, Armus, & Miley (1990),
en la que la parte azul de la estructura bicénica esté dirigida hacia el observador y la
parte roja, estd oculta por la extinciéon presente en la galaxia sur.



[RAS 1525043609

Este capitulo recoge los resultados individuales para IRAS 15250+-3609. Este sistema,
en una fase préxima al final del proceso de fusién, presenta una estructura morfolégica,
cinemética y de ionizacién maés simple que los dos sistemas anteriores. Ademas, su color en
el infrarrojo lejano se encuentra proximo al limite que separa lasa galaxias frias y calaientes
por lo que, segiin el modelo evolutivo de Sanders et al., ésta es la galaxia de la tesis con
més posibilidades de mostrar indicios de AGN en su interior. Sin embargo, de existir, sus
efectos no son detectables en el 6ptico e infrarrojo cercano. El espectro en este rango de
longitud de onda se explica adecuadamente con una poblacién estelar que sin embargo sélo
aporta ~10% de la luminosidad bolométrica del sistema. Tampoco en IRAS 1211240305
e IRAS 14348—1447 se puede explicar la luminosidad bolométrica inicamente con el flujo
detectado en el éptico e infrarrojo. En la seccidn 9.4 se analizard cudles serian las carac-
teristicas de la fuente de luminosidad en estos sistemas que no somos capaces de detectar
en el 6ptico e infrarrojo.

8.1. Introduccién

TRAS 1525043609 es una galaxia con una luminosidad en el limite que define a las
ULIRGS (Lpo) = Lir = 1012:03 Lo 1), y presenta unos colores en el infrarrojo lejano que la
sitian en la frontera entre las galaxias frias y calientes (fa5/f60 = 0.18).

Esta galaxia presenta en el éptico un tnico nicleo, un anillo cerrado que emerge desde
el suroeste del nicleo y un brazo de marea mas corto, que surge desde el noreste del nicleo
(Surace, Sanders, & Evans 2000). En las cercanias de este sistema aparecen tres galaxias
hacia el norte, sur y oeste, cuya relacién con la ULIRG no esté clara.

Las imégenes en el infrarrojo muestran un nicleo dominante y un candidato a nicleo
mucho menos brillante ~07 hacia el sureste (Scoville et al. 2000). Ademés se detectan varios
ctimulos estelares brillantes alrededor de la regién nuclear. En la banda U’ se observan tanto
la componente central de la galaxia como los rasgos de marea, pero no el anillo circular

!Calculada para Ho = 70 km s~ Mpc™! con la férmula para Lir que aparece en Sanders & Mirabel
(1996) y los valores para fy del FSC de Moshir et al. (1993).
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hacia el sur (Surace & Sanders 2000). En el ultravioleta lejano, las imdgenes con STIS
muestran como la morfologia de la regién central de la galaxia en este rango es similar a la
observada en el éptico. La mayoria de los cimulos que se ven en el visible son brillantes en
el ultravioleta, pero no aparece ninguna fuente brillante en este rango asociada al nucleo
dominante en el infrarrojo (Goldader et al. 2002).

Majewski et al. (1993) han sugerido que esta galaxia podria representar un ejemplo de
ring galazy, es decir, una galaxia disco rica en gas que ha sido atravesada por una companera
mas pequeila en trayectoria casi perpendicular al disco primario y con parametro de impacto
pequeno. Proponen como galaxia proyectil, la situada 18 hacia el norte.

En lo que se refiere a las diferentes evidencias observacionales utilizadas para distinguir
cudl es la fuente de energia dominante en esta galaxia, la mayoria parecen indicar que la
luminosidad de estd galaxia esta causada principalmente por formacién estelar. La clasifi-
cacién espectroscépica Optica de esta galaxia es ambigua, siendo bien de tipo HII bien de
tipo LINER, dependiendo del diagrama de diagndstico utilizado (Veilleux et al. 1995; Baan,
Salzer, & Lewinter 1998); no muestra evidencias de lineas anchas escondidas en el infrarro-
jo cercano (Veilleux, Kim, & Sanders 1999a; Goldader et al. 1995); el cociente L/C de los
PAH la clasifica como dominada por brotes de formacion estelar (Rigopoulou et al. 1999);
en radio, se observa como una fuente compacta pero resuelta (§ ~ 0”2) consistente con
formacién estelar (Smith, Lonsdale, & Lonsdale 1998) al igual que lo es también su emisién
en rayos X, con Lgs_10 = 6.0 x 10* erg s~ (Franceschini et al. 2003). Sin embargo, este
objeto presenta una SED que parece indicar la existencia de un AGN que aportaria mas de
la mitad de la emisién infrarroja (Farrah et al. 2003).

TRAS 1525043609 se encuentra cerca del Plano Fundamental para galaxias de tipo
temprano, en la regién en la que se encuentran las galaxias lenticulares/elipticas de masa
intermedia (~ L*) y rotacién moderadamente rapida (Tacconi et al. 2002), y en una regién
diferente a la que ocupan los QSOs y radiogalaxias.

Esta galaxia presenta un desplazamiento al rojo de z = 0.054, lo que conlleva una escala,

para Hy =70 s~! Mpc—!, de 1.12 kpc arcsec™!.

8.2. Descripciéon morfolégica

En la figura 8.1 se muestra la seccién de la imagen de la WFPC2/HST cubierta por
INTEGRAL. En ella, se han sefialado las diferentes regiones a las que se va a hacer referencia
a lo largo del analisis de esta galaxia.

La figura 8.2 contiene los mapas de flujo en el continuo y en diferentes lineas de emisién
para esta galaxia. Los mapas del continuo en Ha y HB muestran como la emision estelar
estd concentrada hacia el nicleo. En esta zona, las isofotas muestran distorsiones, especial-
mente hacia el norte, que indican la existencia de estructura no resuelta. Las imagenes de
WFPC2 y NICMOS (figuras 8.1 y 8.3 y Scoville et al. 2000) revelan cémo estas distorsiones
en las isofotas son debidas a la presencia de varias condensaciones alrededor del nicleo, que
aparecen senaladas y enumeradas en la figura 8.1 desde k1 a k6. Todas ellas se detectan
también en el ultravioleta (Goldader et al. 2002) y las més brillantes (k1, k2, k3 y k6) ya
han sido caracterizadas por Scoville et al.. Destaca k1 que, siendo mas brillante que el resto,
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Figura 8.1: Seccién de la imagen de WFPC2/HST de IRAS 1525043609 observada con INTEGRAL. En ella
se identifican las diferentes regiones citadas en el texto. Los ejes estan centrados en el niicleo y la orientacién
es la habitual, con el norte hacia arriba y el este hacia la izquierda.

no estd claro si se trata de un cumulo estelar o de un posible ntcleo secundario.

Ademas, los mapas del continuo de INTEGRAL muestran una cola de marea de bajo
brillo superficial (mpgiaw = 24.11) a un A.P. ~40° con respecto al nicleo que se extiende
hacia el este. Esta cola también aparece en las imagenes de WFPC2 y en las bandas B
(Surace, Sanders, & Evans 2000) y U’ (Surace & Sanders 2000), pero no en las de NICMOS.
Por tltimo, las isofotas de los mapas de continuo senalan la existencia de una regién a ~770
del nicleo, hacia el suroeste, que ya se ha detectado en las diferentes bandas del ultravioleta,
optico e infrarrojo y que presenta mayor relevancia en las lineas.

Los mapas del flujo en las diferentes lineas de emision muestran céomo el gas ioni-
zado estd todavia maés concentrado que la componente estelar. Sélo las lineas de Ha y
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Figura 8.2: Mapas de la distribucién de luz estelar y de gas ionizado de TRAS 15250+3609 trazado por
diferentes lineas de emisién y por ventanas de continuo en Ha (promedio en 6846—6855 A y 6978—6987 A)
y HB (promedio en 5080—5095 IOX y 5152—-5179 /OX) Se muestra la imagen de archivo de alta resolucién de
WFPC2/HST en el filtro F814W para comparacién. Los ejes estdn centrados en el niicleo y se ha superpuesto

con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El norte se encuentra hacia arriba y el este,
hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores y de contornos logaritmica, para resaltar

al maximo posible todas las regiones de interés.

[INIT]AN6548,6484, bastante méas fuertes que el resto, se detectaron en la mayor parte del
campo cubierto por INTEGRAL. En cuanto al resto de las lineas, iinicamente en la zona
nuclear y en la regién al suroeste se dispone de suficiente S/R como para detectarlas. No

se encuentra emisién significativa asociada a la cola de marea en ninguna de las lineas de
emision.

Debido a la no deteccién de la linea de HB fuera de las dos regiones de ionizacién
principales (N y R), no fue posible realizar un mapa que abarcara la mayor parte del
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Figura 8.3: Imdagenes en las diferentes bandas de NICMOS para IRAS 152504-3609. Los ejes estan centrados
en el nicleo y se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en cada imagen. El norte se
encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala de colores y de
contornos logaritmica, para resaltar al maximo posible todas las regiones de interés.
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Figura 8.4: Mapa de extincién en IRAS 15250+-3609. Se ha superpuesto, en contornos, la imagen del continuo
en Ha como referencia. El norte se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Los errores estimados
para E(B — V) en cada fibra individual se encuentran entre 0.2 y 0.7 con una media de 0.4.

campo cubierto por INTEGRAL, como se hizo en IRAS 1211240305 e IRAS 14348 —1447.
En la figura 8.4 se muestra el mapa de exceso de color en aquellas zonas donde pudo llevarse
a cabo dicho cédlculo. Al igual que sucede con los dos sistemas anteriores, la extincién es més
importante en la zona nuclear, donde alcanza valores E(B — V) ~ 0.8. Las imdgenes en los
diferentes continuos corroboran esta afirmacion. Asi, las bandas de menor longitud de onda
(imégenes de INTEGRAL y WFPC2 y bandas B y U’) muestran una serie de estructuras
(cola de marea y R), que no aparecen en las imdgenes de NICMOS, a mayor longitud de

onda y, por tanto, menos afectadas de extincion.
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Figura 8.5: Mapas de la distribucién de luz estelar y de gas ionizado de TRAS 15250+3609 trazado por
diferentes lineas de emisién y por ventanas de continuo en Ha y HB una vez corregidos de extincién. Se
muestra la imagen de archivo de alta resolucién de WFPC2/HST en el filtro F814W para comparacién. Los
ejes estan centrados en el nicleo y se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha en cada
imagen. El norte se encuentra hacia arriba y el este, hacia la izquierda. Todos los mapas utilizan una escala
de colores y de contornos logaritmica, para resaltar al médximo posible todas las regiones de interés.

La figura 8.5 muestra cudl seria la apariencia de N y R una vez corregidos los efectos
de la extincién. Teniendo en cuenta la diferencia de resolucién entre estos dos conjuntos
de mapas debido al seeing y que el campo donde se puede realizar esta comparacién es
muy reducido, todos los mapas de INTEGRAL son similares a las imdgenes de NICMOS,

dominados por la zona nuclear.
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8.3. Principales magnitudes derivadas

Las principales propiedades derivadas para esta galaxia se muestran en la tabla 8.1. Las
magnitudes del HST correspondients a la regién R se midieron en una abertura de (/5 de
radio. Al igual que en IRAS 1211240305 e TRAS 14348—1447, las magnitudes nucleares
presentadas en la tabla no tienen substraida la contribucién debida a la galaxia subyacente.
Dichas cantidades, medidas en una abertura de 2.5 kpc de didmetro, incluyen la contribucion
debida al ntcleo y a k1 y k2.

Tabla 8.1: Propiedades de las regiones de interés de IRAS 152504-3609. Las dos primeras filas muestran
las posiciones relativas a N en segundos de arco. La siguiente fila, muestra la extincién derivada a partir
del cociente de Ha/Hp. Las filas 4-7 contienen los logaritmos de los cocientes de lineas, ya corregidos de
extincién. Las dos siguientes muestran las anchuras equivalentes en Ha y HB en Amstrongs. A continuacién,
aparecen el flujo en Ha observado, en unidades de 1076 erg s™* cm™2 y la luminosidad en Ha en unidades
de 10*° erg s™!. Las restantes columnas contienen las magnitudes y colores medidos en las imagenes del
HST, las magnitudes absolutas y las magnitudes absolutas corregidas de extincién utilizadas.

N R
a(’) 0.0 —4.6
(") 0.0 —5.1
E(B—-V) 0.8%£0.2 0.2£0.4
log ([OIII]/HB) 0.140.1 0.340.2
log ([OI]/Ha) —1.1+0.1 L
log ([NII]/Ha) —0.340.1 —0.840.1
log ([SII]/Ha) —0.640.1 —0.640.1
EW (Ha) 7142 1414 27
EW (HB) 4+1 19413
Fops (Ha) 140.4+1.4 6.540.1
L(Ha) 101.6+37.9 0.8+0.8
ME81AW 16.24£0.01 21.37£0.03
ME110W 15.44+0.02 S
ME160W 14.24+0.02
MEp22aM 13.53+0.03
F814W—F110W 0.80+£0.03
F110W—F160W 1.2040.04
F160W —F222M 0.71+0.05 ..
Mrg1aw —20.58 —15.45
Mp110w —21.38 S
Mp160wW —22.58
Mpa2oM —23.29 L.
Mﬁ?&w —21.93%£0.28  —15.87£0.76
M ow —22.2740.19 .
MESBow —23.10+£0.12
MESSon —23.60+0.09

8.4. Masa y luminosidad estelar y masa dinamica del sistema

En este sistema, en el que el proceso de fusion estd muy avanzado, no se distinguen
galaxias independientes, por lo que sélo se derivaron masas y luminosidades del sistema
total.

La magnitud en la banda H dentro de una abertura de r = 470 (~4.5 kpc) es de —23.24,
que se corresponde a una luminosidad de 0.41 L*. Dado que no existe informacién sobre la
extincion en toda la abertura, se supuso un E(B—V') = 0.81 (el medido en la zona nuclear),
en la regién de r = 2”0 m4s interna, mientras que para el resto se supuso un F(B—V) = 0.27
(el correspondiente a la regién R). Una vez corregida de extincién, la magnitud en la banda
H de IRAS 1525043609 es —23.70, que se corresponde a una luminosidad de 0.63 L*.
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Por otra parte, el mapa de dispersion de velocidades nos dice que la dispersién promedio
dentro del radio efectivo en la banda H (~1.1 kpc) es de 173 km s™! (seccién 8.6), por lo
que suponiendo que el sistema estd virializado y es isotrépico, se puede estimar una masa
dindmica total para IRAS 1525043609 de 7.0x10° Mg, (0.50 m*).

8.5. Caracterizacion de las fuentes de ionizacion

La figura 8.6 muestra como tanto N como R presentan un espectro tipico de regién HII
en base a los diagramas de diagnéstico propuestos por Veilleux & Osterbrock (1987).

LS o e T T T T [ [ T T T T T T T
™ 1 - Seyfert 1 Seyfert = Seyfert ]
> L 4 4 N
o
S - T . T 1
S 05 R VI = =
= i ) IR T ]
=4 N 3 I \ I ]
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[ HI . T Hui I Hn ]
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log([01]6300/Ha) log([N11]65B3/Ha) log([S11]6716,6731 /Ha)

Figura 8.6: Diagramas de diagnéstico para IRAS 152504-3609. Se muestran los valores de los cocientes
obtenidos tanto para el nicleo como para la regién extranuclear. Las trazas continuas muestran las fronteras
empiricas propuestas por Veilleux & Osterbrock (1987). La lineas discontinuas muestran las fronteras teéricas
propuestas por Kewley et al. (2001b). Como estimacién del error cometido en el cdlculo de los diferentes
cocientes, en cada regién de interés, se muestra el error asociado para la fibra més cercana derivado a partir
de los errores en flujo obtenidos en el ajuste a gaussianas.

Las anchuras equivalentes en Ho y HB, L(Ho) y Mgty para la region R son compati-
bles con un brote instantdneo de $6 Ma de edad cuyas propiedades se muestran en la tabla
8.2. Resulta relevante encontrar una region de este tipo, similar a R1 en IRAS 12112+0305
(capitulo 6) o R2 en IRAS 14348—1447 (capitulo 7), aunque menos luminosa, a pesar de ser
un sistema en las fases finales del proceso de fusién, del mismo tipo que IRAS 15206+3342
(Arribas & Colina 2002), IRAS 205514250 (Mihos & Bothun 1998) o IRAS 17208—0014
(Arribas & Colina 2003) que carecen de regiones de este tipo. Las dispersiones de velocidad
presentes en R (véase seccién 8.6), junto con el tamano, distancia, masa y velocidad relativa
al sistema de esta regién la convierten en un candidato perfecto para sobrevivir al proceso
de fusion y llegar a convertirse en una TDG.

Atendiendo a su color en el infrarrojo lejano, en la frontera entre las ULIRGs frias y
calientes, y a su morfologia, que apunta a que estamos asistiendo a las fases finales del
proceso de fusién, dentro del modelo evolutivo propuesto por Sanders et al., esta galaxia
deberia ser un ejemplo del nacimiento de un cudsar. Pero, en el caso de que existiera un
agujero negro central y que éste obedeciera la relacion My — o existente para galaxias
elipticas y bulbos de espirales (Merritt & Ferrarese 2001; Gebhardt et al. 2000), entonces
deberfa tener una masa de ~9x107 Mg, muy por debajo de las masas tipicas de los QSOs
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Figura 8.7: Diagramas color-color para la zona nuclear de TRAS 1525043609 con flujos medidos en una
abertura de 2.5 kpc de didmetro. Se muestra también las trazas correspondientes a los modelos de brote
instantaneo y brote continuo de formacién estelar de SB99 y BC95, junto con los colores para un cudsar tipico
y la radiacién libre-libre. Las trazas rosas muestran los colores para un brote instantaneo de 5x10” afios
mezclado con polvo caliente. Las estrellas sobre ellas muestran incrementos en la cantidad de polvo del 10 %
en el flujo en la banda K. Las lineas mostaza y verde turquesa muestran los efectos del enrojecimiento
por polvo en un modelo de pantalla y en uno de mezcla uniforme con fuente emisora, respectivamente. Los
nimeros que aparecen al lado de estas lineas indican la extincién, Ay . Los colores medidos para el nicleo,
una vez tenidas en cuenta las diferencias entre los filtros del HST y los IJHK estandares aparecen con
un circulo blanco. También se muestra su posiciéon una vez corregidos de la extincién derivada a partir del
cociente Ha/Hf suponiendo un modelo de pantalla (circulo negro).

(~10° Mg). Ademss el espectro 6ptico de esta galaxia en el niicleo es el tipico de una regién
HII y el cociente L/C de los PAH la clasifica starburst, por lo que parece acertado pensar
que la fuente causante de la ionizacién en el éptico va a ser la formacién estelar.

Los colores en el infrarrojo, que se muestran en la figura 8.8, también nos dan infor-
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macion sobre la posible fuente de energia de este sistema. Como sucedia en los otros dos
sistemas, los tres colores observados son demasiado rojos para ser explicados tnicamente
por una poblacién estelar, pero una vez que se tienen en cuenta los efectos de la extincién,
dichos colores son compatibles con una poblacién estelar cuyas caracteristicas aparecen en
la tabla 8.2 mezclada con no més de ~5% de polvo caliente.

Tabla 8.2: Poblaciones estelares asociadas a las diferentes regiones de interés de IRAS 152504+-3609. Como
referencia aparece una cota superior para la masa estelar (tercera fila) estimada a partir de las dispersiones
de velocidades (primera fila) y el radio efectivo en la banda F814W para R y en la banda F160W para N
(segunda fila). La cuarta fila muestra el tipo de poblacidén estelar que mejor se ajusta a los observables. Las
filas quinta, sexta y septima contienen las masas de la poblacién estelar joven, vieja y total, respectivamente.
Finalmente, la ultima fila muestra la aportacién de cada una de las regiones a la luminosidad bolométrica
del sistema.

N R
o (kms™1) 182 50
re (kpc) 0.86 0.54
Main (109 Mg) 85.1 2.8
Modelo b.i.5.6 Ma, b.i. 6.0 Ma
+ b.i. 1 Ga
M, ;. (107 Mg) 30.6 0.5
Mp.v. (107 Mg) 4574.0
Mot (107 Mg) 4614.0 0.5
Ly (10° Lg) 142.0 1.2

Por 1ltimo, los dos mapas de la figura 8.8 muestran la clara distincién existente entre
el tipo de ionizacién de las regiones analizadas en este apartado, N y R, que tienen un
espectro tipico de region HII, del que se observa para el resto de la galaxia, que es mas
propio de un espectro de tipo LINER. En este sistema, los valores més altos del cociente
[NIT]A6584 /Hor parecen estar asociados a la cola de marea. IRAS 1525043609 puede servir
de ejemplo ilustrativo sobre los problemas asociados a la clasificién espectroscépica en el
optico mediante la utilizacién de rendija larga. En la introduccién hemos visto que dicha
clasificacién varia en la literatura dependiendo del autor. Viendo la figura 8.8 queda claro
que dependiendo del centrado y tammano de la rendija y/o de efectos del seeing, esta galaxia
se clasificaria bien como LINER, bien como regién HII.

8.6. Anadlisis cinematico

Exceptuando una ligera asimetria hacia el azul para las lineas de Ha+[NII]AA6548,6584
en la zona nuclear, los espectros individuales no muestran signos de dobles componen-
tes, por lo que el andlisis cinemdtico principal se ha llevado a cabo utilizando ajustes a
un s6lo conjunto de gaussianas. En la figura 8.9 se muestra el campo de velocidades y
de dispersién de velocidades para el gas ionizado obtenido con el ajuste a gaussianas de
Ha+[NII]AN6548,6584.

La velocidad del sistema, determinada como el promedio de la medida para las lineas mas
brillantes (Ha-+[NIIJAA6548,6584 y [SIT]AA6717,6731) en el niicleo, es de 16551416 km s~ !,
similar a los 16535425 km s~! medidos recientemente por Murphy et al. (2001b) utilizando
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Figura 8.8: Mapas de log([NII]\6584/Ha) y log([SII]AN6717,6731/Ha) para IRAS 1525043609 sin corre-
gir de extincién. Aparecen superpuestos los contornos de la imagen del continuo en Ha como referencia.
Los ejes estdn centrados en Nn, el norte se encuentra hacia arriba y el este hacia la izquierda. Para un
valor de log([OIII]A5007/H3) ~ 0.2, la frontera LINER/HII estd hacia —0.22, para log([NII]A6584/Ha) y
hacia —0.45, para log([SII]AX6717,6731/Hca). Dichas fronteras aparecen de color verde en las graficas. Los
errores estimados para cada fibra individual se encuentran entre 0.1 y 0.6 con una media de ~0.2 para
log([NII]A6584/He, y entre 0.1 y 0.4 con una media de ~0.2 para log([SII]\6717,6731/Ha).
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Figura 8.9: Mapas de velocidad y de dispersién de velocidades obtenidos a partir del ajuste del perfil de
Ha a una unica gaussiana. Se ha superpuesto, en contornos, la imagen del continuo en Ha como referencia.
Los ejes estan centrados en N y la orientacién es la habitual, con el norte hacia arriba y el este hacia la
izquierda.

la linea de Pac, a los 16488 km s~! estelares de Tacconi et al. (2002) y a los 16602 km s~*
obtenidos por Strauss et al. (1992) a partir de Ha+[NIIJAA6548,6584. Sin embargo, no
coincide con los 16220 km s~! obtenidos por Kim et al. (1995). En vista de que también
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utilizan Ha+[NII]AA6548,6584, las diferencias entre ambas medidas habria que atribuirlas
a efectos de refraccion atmosférica diferencial o al tamano de rendija utilizado. Nuestras
medidas también contrastan con las obtenidas por Sanders et al. (1988b) a partir de la linea
de CO (J=1—0), que obtuvieron una velocidad de 16000+£20 km s~!. Es dificil buscar una
razén a estas diferencias tan grandes. Una posibilidad podria ser que mientras que en la
presente tesis se esta observando el gas ionizado, los datos de Sanders et al. muestrean el gas
molecular, que no tiene porque ocupar el mismo espacio fisico ni tener la misma velocidad
que el ionizado.

El campo de velocidades del gas ionizado muestra una separacion clara entre la zona
externa de la galaxia (desplazada hacia el rojo con respecto a la vgma) ¥ la zona interna, con
una velocidad relativamente constante. Los mayores gradientes se encuentran, no a través
del nicleo, sino en una regién ~2”3 (~2.6 kpc) hacia el este, que no parece asociada a nin-
guna caracteristica morfolégica relevante del sistema. La maxima diferencia de velocidades,
medida como la que hay entre el nicleo y la parte mas al oeste del campo de INTEGRAL,
es de Av ~ 220 km s~ L.

Por otra parte, una porcién considerable del campo de INTEGRAL (una regién de
~3" en direccién E-O y de ~7” en direcciéon N-S que cubre la parte central de la galaxia)
presenta un campo de velocidades sin apenas variaciones de la velocidad. En la figura 8.10
se muestran dos cortes del campo de velocidades de esta galaxia en las direcciones N-S y
E-O (se han escogido estas direcciones debido a que la morfologia de esta galaxia no sugiere
ninguna direccién privilegiada) en los que se observa que las fluctuaciones de velocidad en
la parte central del sistema son ~ 20 km s~!.

El mapa de dispersién de velocidades muestra unos valores grandes (o ~160 km s~1)
en practicamente todo el campo, con la excepcién de dos regiones. Una de ellas, con una
dispersion todavia bastante elevada (o ~120 km s~1), se encuentra ~3”0 al norte del nticleo
y podria coincidir con el comienzo de la cola de marea. La otra regiéon con dispersion
baja (0 ~45 km s7!) es R, que ademds presenta una velocidad desplazada al rojo de
142450 km s~ ! con respecto a la galaxia.

Como se ha dicho al comienzo de este apartado, las fibras asociadas a la zona nuclear
(107 y anmillo circundante), muestran una ligera asimetria hacia el azul. En dichas fibras,
se ha llevado un ajuste a dos conjuntos de gaussianas, que reproducen el perfil observado
mejor que el ajuste con uUnico conjunto. Dado que dicha asimetria no era demasiado no-
table, existian varios posibles ajustes que reproducian el espectro con una calidad similar,
asi que se impuso la restriccién especial de fijar la anchura de la componente secundaria
al valor promedio de las anchuras para el ajuste a un conjunto de gaussianas en las fibras
del anillo que rodea la zona con asimetria al azul. Ya que las fibras en las que se ha detec-
tado esta asimetria son muy pocas, mas que realizar mapas del campo de velocidad y de
dispersion de velocidades, parece mas adecuado caracterizar las propiedades de cada una
de las componentes en promedio. Estas presentan un estado de ionizacién similar y unas
dispersiones promedio de 134 km s~! para la componente primaria y de 158 km s~! para la
componente secundaria. Esta dltima componente seria responsable de ~25 % del flujo total
en Ha. Por iltimo, la componente principal presenta una velocidad similar a la del sistema
(v ~ 16588 km s~!), mientras que la componente secundaria se encuentra desplazada al
azul ~ —170 km s~!. En la figura 8.11 aparecen los ajustes a una y dos componentes para
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Figura 8.10: Cortes del campo de velocidad de IRAS 15250+3609. El eje X estd centrado en N, y el eje Y
muestra las velocidades relativas a la velocidad del sistema.

la fibra mas representativa de esta regién.
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Figura 8.11: Ajustes del complejo Ha+[NII]AN6548,6584 a 1 y 2 conjuntos de gaussianas para la fibra 107,
representativa de la region con posible doble componente en IRAS 15250+3609.

En resumen, las propiedades morfolégicas (un tnico nicleo, rasgos de marea desarrolla-
dos y de bajo brillo superfical, apartado 8.2), cineméticas (campo de velocidades no regular,
dispersion de velocidades alta, este apartado) y estructurales (perfil de brillo superficial més
préximo a una funcién r'/* que a una exponencial, Scoville et al. 2000), indican que este
sistema se encuentra en las fases finales del proceso de fusién, en un estado similar al de
IRAS 1520643342 (Arribas & Colina 2002) o IRAS 20551—4250 (Mihos & Bothun 1998).
Por otra parte, las fibras asociadas a la regién nuclear muestran una asimetria en las lineas
hacia el azul, compatible con un flujo de gas hacia afuera provocado por el nicleo.

8.7. Conclusiones

En este capitulo, se ha presentado el anélisis de los datos correspondientes a IRAS 1525043609,
un sistema en el que el momento de la fusién de los nicleos ya ha tenido lugar o esta cercana
a producirse. Los principales resultados obtenidos para esta galaxia son:

1. Los mapas de INTEGRAL muestran cémo la emisién en el continuo estd concentrada
principalmente en la regién nuclear. Distorsiones en las isofotas indican la existencia
de subestructura no resuelta, que si se aprecia en las imagenes del HST, en forma de
pequenos knots alrededor del nicleo. La emisién del gas ionizado estd todavia més
concentrada que la distribucién de brillo estelar, si bien aparece una regién como a
~7.7 kpc hacia el suroeste del niicleo con emisién significativa en las lineas.

2. Aunque la extincién es mayor en la zona nuclear (E(B — V) ~ 0.8), no alcanza los
valores medidos para los dos sistemas anteriores, menos avanzados en el proceso de
fusién. Resulta pausible pensar, dado que este sistema esta en un estado del proceso
de fusién mas avanzado, que la envoltura de gas y polvo que rodea el nicleo sea menor
que en los otros dos sistemas anteriores.

3. En los mapas de INTEGRAL corregidos de extincién la zona nuclear es la dominante,
tanto en el continuo como en las lineas.
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4. Una vez corregida de extincion la magnitud absoluta en la banda H para esta galaxia
indica una luminosidad asociada de 0.63 L*.

5. Aunque su estado evolutivo la convierte en una candidata perfecta para buscar el
cudsar en nacimiento propuesto por Sanders et al., la mayoria de los observables
que aparecen en la literatura, asi como todos los utilizados en esta tesis, no muestran
signos de un posible AGN en el interior de esta galaxia. Los colores y magnitudes en el
infrarrojo, anchuras equivalentes y luminosidades en Ha son compatibles con la suma
de dos poblaciones estelares. Una de ellas muy joven (~5.6 Ma) de ~ 3.1 x 108 Mg y
otra de edad intermedia (~ 100 Ma) de ~ 4.6 x 10° M.

6. Con una masa total de ~ 7.3 x 103M), la regién al suroeste presenta unos cocientes de
lineas, anchuras equivalentes, L(Ha) y Mg\ compatibles con una poblacién estelar
muy joven ($6 Ma) de ~ 4.2 x 10% Mg,. El estado evolutivo del sistema, tamafio de
la region, velocidad relativa y distancia a la galaxia progenitora la convierten en una
candidata perfecta para sobrevivir al proceso de fusién y convertirse en una TDG.

7. A excepcién de la nuclear y la candidata a TDG, ambos con espectro de tipo re-
giéon HII, todo el campo de IRAS 1525043609 cubierto por INTEGRAL presenta un
espectro de tipo LINER.

8. El campo de velocidades de este sistema muestra una estructura no regular, cuya
caracteristica méas notable es la clara separacién entre la zona central, con una veloci-
dad practicamente constante, y las partes més externas (incluyendo R), desplazadas
~200 km s~! al rojo con respecto a la velocidad del sistema.

9. Aunque de un caracter menos pronunciado que en los dos sistemas anteriores, los es-
pectros asociados a la regién central de IRAS 1525043609 también presenta asimetrias
en el perfil de las lineas compatibles con un flujo que se acerca al observador.



Discusion sobre aspectos generales de las
Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas

En este capitulo se discuten algunos de los problemas que plantea el estudio y compren-
sion del fenémeno ULIRG en base a los resultados obtenidos para las tres galaxias objeto
de estudio en esta tesis. En el primer apartado se aborda el problema de la correccién por
extincién en este tipo de sistemas; el apartado 9.2 analiza el origen de la excitacion de tipo
LINER en las ULIRGs; el apartado 9.3 enmarca las regiones de ionizacién extranucleares
en el contexto de la formacién de TDG; el apartado 9.4 aborda el problema del origen de
la luminosidad bolométrica apoyandose tanto en los resultados fotométricos y cinematicos
para las tres galaxias y sus consecuencias respecto al modelo evolutivo de Sanders et al.;
la ultima seccién analiza de forma preliminar las implicaciones que conllevan los resultados
obtenidos en esta tesis a la hora de observar y analizar galaxias a mayor desplazamiento al
rojo.

9.1. Extincion estelar y extincién a partir del gas ionizado

Uno de los temas més importantes y que hay que tratar con mayor cuidado en estas
galaxias es la estimacién de la extinciéon y posterior correccién de las luminosidades y
magnitudes observadas, ya que es necesaria una correcta determinacién de dichas cantidades
para caracterizar adecuadamente los brotes de formacién estelar presentes y determinar las
masas de las galaxias en proceso de fusién y/o sistema resultante final.

Existen varias cuestiones relevantes relacionadas con la correcciéon de extincién. En
primer lugar se encuentra la ley de extincién asociada al sistema, que depende de la distri-
bucién espacial con respecto al polvo de la fuente de radiacién. La extincién por granos de
polvo incluye dos procesos: la absorcién de fotones (y posterior reemisién en el infrarrojo)
que afecta mas a dquellos de menor longitud de onda y cuyo efecto neto es enrojecer los
colores de la fuente emisora, y la dispersién, que inicamente cambia la direccién del fotén
que incide en el grano de polvo y que provoca un azuleamiento de los colores de la fuente
emisora.
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Figura 9.1: Figura 6 de Gordon & Witt (2000) que muestra cémo la atenuacién del flujo emitido varia
dependiendo de la geometria relativa del polvo y la fuente emisora. A la izquierda aparecen las curvas de
atenuacion sin normalizar y a la derecha normalizadas. Las geometrias consideradas son: polvo uniformente
mezclado con estrellas (rojo), pantalla de polvo que rodea la fuente emisora (verde) y conjunto de esferas
concentricas de polvo y fuente emisora en la que el radio de la correspondiente a ésta es mayor que el de
aquel (azul). Las lineas continuas representan distribuciones homogéneas, mientras que las discontinuas se

corresponden con distribuciones parcheadas.

El efecto conjunto de estos dos procesos depende de la geometria relativa del polvo
y fuente emisora, produciendo diferentes curvas de atenuacién (véase figura 9.1) aunque
en la mayoria de los casos se produce un efecto de saturacién en el enrojecimiento (Witt,
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Thronson, & Capuano 1992; Witt & Gordon 2000).

Para el analisis de las regiones nucleares de las tres galaxias de esta tesis se ha consi-
derado el caso mas simple y estandar de pantalla enfrente de la fuente pero, dado que en
principio nos es desconocido cémo esté distribuido el polvo con respecto a la fuente emisora,
es interesante ver cudl seria el efecto si la distribucién fuera diferente, como por ejemplo
polvo uniformemente mezclado con la fuente emisora. Los modelos de Witt & Gordon nos
dicen cudl es la atenuacion 7.t que ha sufrido el flujo emergente para cada longitud de onda
y profundidad éptica. Dado que ésta se relaciona con la extincién por (Calzetti, Kinney, &

Storchi-Bergmann 1994)

Ay = 1.0867, (9.1)

estos modelos permiten estimar el enrojecimiento. En las figuras 6.7, 7.7, 8.7 se muestra
el vector enrojecimiento (en color mostaza) por el que habria que corregir los colores obser-
vados en el caso de que estuvieramos asistiendo a una geometria de tipo mezcla uniforme.
En general vemos que aunque es posible alcanzar unos colores compatibles con los predichos
por los modelos, es necesario que la extincién sea muy elevada (Ay > 50 mag), debido a
la saturacién en el enrojecimiento para esta geometria.
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Figura 9.2: Fila superior: Cocientes de flujos en las bandas de 2.2 y 1.1 pym para IRAS 1211240305, a la
izquierda, IRAS 14348—1447 en el centro e IRAS 1525043609 a la derecha (Scoville et al. 2000). Fila inferior:
Mapas de E(B — V') obtenidos con INTEGRAL a partir del cociente Ha/HQ3 para esas mismas galaxias.

En segundo lugar, se encuentra el método utilizado para determinar la magnitud de la
extincién. En esta tesis, se han corregido los diferentes observables con los valores de la
extincién derivados a partir de la razén de flujos de linea Ha/Hf3, que compara los valores
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observados con los esperados desde el punto de vista tedrico. Al hacerlo, se estd suponiendo
que la componente estelar presenta la misma distribucién y sufre la misma extincién que
el gas ionizado, aunque no tiene por qué ser asi. Otra posibilidad es la utilizacién de los
colores en el infrarrojo, tal y como aparece en Scoville et al. (2000). La idea es suponer que
toda la emision en estas bandas se debe a una determinada poblacién estelar y atribuir la
diferencia entre los colores observados y los correspondientes a dicha poblacién a efectos
de extincién. La mayor desventaja de este método es que, a priori no se sabe si hay algo
mas, aparte de la poblacién estelar, que contribuya a los colores no extinguidos, ni tampoco
cual es la poblacién estelar exacta de la galaxia o regién en la que se quiere determinar la
extincién.

Desde el punto de vista morfoldgico, la distribucién de la extincién obtenida bien a
partir del cociente Ha/Hf, bien a partir de los colores en el infrarrojo cercano es similar
(véase figura 9.2) pero, dado que cada una de estas determinaciones se basa en suposiciones
diferentes, resulta interesante comparar el valor del enrojecimiento obtenido con ambos
métodos. Para ello, hemos pasado un filtro de gaussianas a las imagenes de NICMOS, con
una anchura similar a la resolucién con que se tomaron los datos de INTEGRAL y hemos
medido los cocientes f1.1/f1.6 v fi.6/f2.2 en las regiones nucleares, dentro de una abertura
de 0745 de radio, como hicimos en el caso de INTEGRAL. A partir de ahi, tal y como
aparece en Scoville et al. (2000), se puede estimar A; ¢ y Az como:

Arg=—2.30 x 1og(—f1'1) —0.105 (9.2)
fie

Agy = —3.15 x log(%) +0.222 (9.3)
2.2

donde para la obtencién de estas féormulas se ha utilizado un modelo de BC93 para un
brote instantdaneo con FIM de Salpeter y limites inferior y superior de masas de 0.1 Mg y
125 Mg, que, para una poblacién de edad intermedia (5 x 107 — 5 x 10® afios), predice unos
colores mi1-1.6 ~ 0.65 mag y mjg_2.2 ~ 0.35 magl. A una poblacién estelar de la galaxia
més joven (10% — 107 afios) le corresponderian unos colores més azules, por lo que, si éste
fuera el caso, se habria subestimado la extincién en un AA; g ~ 0.85 y AAso ~ 0.50.

En la tabla 9.1 se muestran los valores de E(B — V) en los ntcleos de las galaxias de
esta tesis obtenidos utilizando los indicadores de Ha/HS, f11/f1.6 ¥ f1.6/f2.2. Los valores
de E(B — V) derivados a partir del cociente de las lineas de emisién resultan menores que
los derivados a partir de f1.1/f1.6 y estos a su vez mucho menores que los que se obtienen
a partir del cociente fi¢/f2.2. Las diferencias encontradas entre las tres predicciones de la
extincién a partir de los colores infrarrojos se deben a que resulta demasiado simple para las
regiones nucleares la suposicién de que todo el flujo observado estd provocado tnicamente
por una poblacion estelar asi como a lo adecuadamente que esa poblacién responde a la
realidad. Como se ha visto en el andlisis individual de cada galaxia, en las regiones nucleares
se pueden dar otros fenémenos, en nuestro caso, principalmente flujo emitido por polvo

'En este rango de edades, la eleccién de un tipo de modelo de poblacién estelar concreto no es critica ya
que tanto los brotes continuos como los instantdneos, ya sea de BC93 como de SB99, predicen unos colores
similares (véase figuras 5.4 y 5.5).
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Tabla 9.1: Exceso de color para los nucleos de las galaxias objeto de estudio en esta tesis derivado a partir
de diferentes observables.

E(B = V)uamp EB—=V)iiye E(B—V)ien2

IRAS 1211240305 Nn 1.01 1.79 3.32
Ns 2.28 2.04 3.40
IRAS 14348—-1447 Nn 1.71 1.74 3.04
Ns 1.28 1.83 3.38
IRAS 1525043609 N 0.82 1.60 3.00

Tabla 9.2: Exceso de color en anillos circumnucleares de 1700 de radio interno y 0”25 de grosor para galaxias
objeto de estudio en esta tesis derivados a partir de diferentes observables.

E(B = V)uamp EB—=V)iiye E(B—V)ien2

IRAS 1211240305 Nn 0.84 1.67 2.81
Ns 0.85 1.94 2.73
IRAS 14348—-1447 Nn 0.71 1.62 2.45
Ns 1.30 1.70 2.87
IRAS 1525043609 N 0.99 1.47 2.49

caliente, que produce unos colores observados mas rojos incluso en pequenas cantidades.
A modo de ejemplo, si el enrojecimiento en ausencia de polvo debido a la extincién fuera
E(B — V) =1, la existencia de una cantidad de polvo a T = 600 K que aportara el 10 %
del flujo en la banda K provocaria que se midiera una extincién de E(B — V)1.1/1.6 ~ 1.09
y E(B —V)i6/22 ~ 2.69. Para temperaturas de polvo mayores, esta diferencia todavia es
mayor. Asi, para T' = 800 K, tendriamos E(B — V)1 116 ~ 217y E(B — V)1 /2.2 ~ 5.40.

Las diferencias encontradas en los ntcleos deberian disminuir conforme nos alejamos de
ellos, ya que alli se espera una menor concentraciéon de polvo. En la tabla 9.2 aparece los
valores de enrojecimiento estimados para anillos alrededor de los nticleos de 1700 de radio
y 025 de grosor. Esta tabla, junto con la anterior, muestra varias cosas. En primer lugar,
vemos cémo, independientemente del método utilizado, la extincién es mayor en las regiones
nucleares y disminuye al ir hacia partes maés externas de la galaxia. En segundo lugar,
aunque el enrojecimiento derivado a partir del cociente de flujos en F160W y F222M sigue
siendo mayor que el que se obtiene con los flujos en F110W y F160M, las diferencias relativas
entre los dos valores son menores que en las regiones nucleares (la extincién derivada a partir
del primer cociente pasa de ser de ~80 % mayor que la derivada a partir del segundo a un
~60 %). Es decir, conforme nos alejamos de la regién nuclear, la consistencia entre los dos
métodos es mayor debido, probablemente, a una menor influencia del polvo. Sin embargo,
las diferencias entre la extincién derivada a partir del gas ionizado y a partir de los colores
infrarrojos no sélo no disminuye sino que en general aumenta. Esto resulta compatible con
la diferente distribucién de la componente estelar y del gas ionizado observada en estos
sistemas (secciones 6.2, 7.2 y 8.2).
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Al disminuir la calidad de los espectros conforme nos alejamos de la zona nuclear (més
brillante y con mejor S/R), la comparacién resulta mas incierta. Sin embargo, la fotometria
de aperturaa d(”) = 1.1, 5.0 y 11.4 de Scoville et al. (2000), si parece confirmar la tendencia
a que la extincién en las partes externas disminuya. Esta distribucién de la extincién no
uniforme, sino parcheada y mayor en las regiones nucleares parece tipica de las ULIRGs
(Scoville et al. 2000; Arribas & Colina 2003) pero en la mayoria de los casos que se en-
cuentran en la literatura no se dispone de informacién en dos dimensiones que permita
establecer valores para la extincion en las diferentes zonas de la galaxia y se supone una
distribucién uniforme en todo el sistema ya sea el promedio en una determinada region, ya
sea el medido en las regiones nucleares, lo que afecta a la determinacion de las magnitudes
absolutas de las galaxias objeto de estudio.
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Figura 9.3: Distribucién radial de la extincién para las tres galaxias objeto de estudio (lineas continuas) y
proporcién de flujo en la banda H contenido en una abertura de radio r (lineas discontinuas). Los circulos
verdes, los cuadrados fucsias y tridngulos azules representan los datos obtenidos para IRAS 1211240305,
TRAS 14348—1447 e IRAS 1525043609, respectivamente.

La ECI permite estudiar la variacién radial de la extincién mejorando la relacién S/R
a mayores radios. Para ello, procedimos de la siguiente manera. En cada galaxia se ha
escogido una fibra, la mds cercana al nicleo de referencia (#102 para IRAS 1211240305,
#106 para IRAS 14348—1447 y #107 para IRAS 15250+3609) y se han combinado las fibras
que forman anillos concéntricos alrededor de esta fibra de referencia. Asi, conseguimos
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un unico espectro de mejor calidad a diferentes distancias del ntucleo, en intervalos de
aproximadamente un segundo de arco. De esta forma, se puede estudiar la distribucion del
enrojecimiento a distancias de hasta 6”, que se corresponden con ~9-10 kpc, para estas
galaxias. Los resultados obtenidos aparecen en la figura 9.3. Incluso procediendo de esta
manera, en IRAS 1525043609, HS no pudo medirse en algunas distancias mds alla del
primer anillo, por lo que, para esta galaxia, en la figura 9.3 faltan los valores de E(B — V')
a algunas distancias. Esta gréafica, de acuerdo con las medidas de la extinciéon mediante
fotometria de apertura de Scoville et al., extiende lo observado en las tablas 9.1 y 9.2: que
la extincién disminuye al alejarnos de las regiones centrales de la galaxia.

., Cémo de importante resulta tener en cuenta esta distribucién de la extincién a la
hora de determinar las luminosidades y masas de estos sistemas? Para estas galaxias se
han medido unas magnitudes totales integradas en la banda H sin corregir de extincién de
—23.70, —24.16 y —23.24, que corregidas con la extincién medida en el niicleo de referencia
quedarian —24.37, —25.12 y —23.78. Suponiendo My = —24.2 para una galaxia L*, esto se
corresponde con unas luminosidades de 1.17 L*, 2.33 L* y 0.68 L*. Teniendo en cuenta los
efectos de la extincién diferencial, en las secciones 6.4, 7.4 y 8.4 se predice una luminosidad
para estos sistemas de 1.06 L*, 2.06 L* y 0.63 L*. Asi pues, la utilizacién de la extincién
medida en el niicleo provoca una sobreestimaciéon de la luminosidad total de sistema, cuya
importancia varia en funcién de lo compacto que sea el sistema. En nuestra galaxia mas
evolucionada (IRAS 15250+3609) esta sobreestimacion es del 8 %, mientras que en el merger
menos avanzado (IRAS 14348—1447) alcanza el 13 %.

En resumen, el tratamiento de la extincién en este tipo de sistemas en los que es tan
elevada, es delicado y debe hacerse con cuidado. En lo referente a la distribucion relativa
del polvo causante de la extincion y la fuente emisora, los datos nucleares empleados en
esta tesis son compatibles tanto con un modelo de pantalla simple con Ay ~ 4 — 5 mag
como con un modelo de polvo uniformemente mezclado con la fuente emisora con Ay >
50 mag. La comparacion de los valores de la extincién obtenida a partir de tres indicadores
diferentes pone de manifiesto cémo la presencia de componentes diferentes a la estelar en
la SED nuclear de las ULIRGs, como polvo caliente, puede provocar una sobreestimacion
de la extincién, tanto mayor cuanto mas hacia el infrarrojo son los colores utilizados para
su determinacién. Tanto los datos de INTEGRAL como los de NICMOS muestran una
distribucion de la extincidn no uniforme, disminuyendo al alejarnos de las partes centrales de
la galaxia. La sobreestimacién que se produce al estimar la luminosidad y masa del sistema,
sino se tiene en cuenta la estructura en la extincién es $15 %, siendo més importante cuanto
menos avanzado estd el proceso de fusién. Asi pues, la distribucién espacial de la extincidn,
aunque relevante, tiene una importancia secundaria en la determinacién de la masa del
sistema en comparacién a las incertidumbres asociadas al valor y ley de extincion utilizados
asi como a la relacién M /L empleada.

9.2. Ionizacién de tipo LINER en las ULIRGs

Heckman (1980) defini6 por vez primera los LINERs (Low-Ionization Nuclear Emission-
line Regions) como aquellos nicleos galacticos cuyas lineas de emisién cumplian las relacio-

nes [OIT]A3727/[OIII]A5007>1 y [OI]A6300/[OIII]A5007> 1/3. Los espectros de tipo LINER
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se caracterizan por estar dominados por lineas de emisién producidas por estados de io-
nizaciéon bajos. Asi, en comparacién a lo observado en las galaxias Seyfert, lineas como
[OI1]A3727, [OI]A6300, [NII]A6584 y [SIT]JAA6717,6731 son relativamente fuertes mientras
que lineas como [OIII]JA5007, [NelII]A3869 y [Hell]\4686 son débiles. Sin embargo, en com-
paracion a lo que sucede en las regiones HII, las lineas prohibidas son relativamente fuertes
con respecto a las lineas de recombinacién permitidas.

En general, los LINERs suelen tener un cociente [NII]\6583/Ha 0.6, por lo que, aun-
que no forma parte de la definicién original de Heckman (1980), dicho cociente se utiliza

habitualmente en la literatura para distinguir entre un estado de ionizaciéon bien de tipo
LINER bien de tipo regién HII.

Los diferentes mecanismos propuestos como capaces de producir un espectro de tipo
LINER, tanto para explicar los espectros observados en los niicleos de galaxias como dquellos
que se encuentran en las partes méas externas, se pueden dividir en dos grupos: fotoionizacién
e ionizaciéon por choques. En el primer grupo, en base a la aparente continuidad entre los
espectros de los LINERs y las galaxias Seyfert junto con el descubrimiento de emision en
rayos X y la presencia de una componente ancha en la linea de emisién en Ha en algunos
LINERs, se ha propuesto como posible mecanismo la fotoionizacién por un espectro de ley de
potencias. En este contexto, un LINER seria un AGN pero con un parametro de ionizacion U
bajo (Ho, Filippenko, & Sargent 1993). Otra posibilidad, propuesta por Terlevich & Melnick
en 1985, es que el continuo ionizante de los LINERs esté producido por unas estrellas Wolf-
Rayet muy calientes (T ~ (1 — 2) x 105 K), llamadas warmers. Un tercer mecanismo
podria ser la existencia de estrellas de secuencia principal de tipo O embebidas en un gas
rico en metales, o en medios de alta densidad (n. = 10>° cm™3) (Filippenko & Terlevich
1992; Shields 1992; Schulz & Fritsch 1994; Barth & Shields 2000). Dicho mecanismo es
capaz de explicar los llamados “LINERs débiles en [OI]” u objetos de transicién, cuyos
espectros presentan un cociente de [NIIJA6584/Ha alto, pero [OI]A6300/Ha bajo. Un dltimo
mecanismo serfa la fotoionizacién por estrellas post-AGB (Binette et al. 1994) por el que la
ionizacion del gas encontrado en galaxias elipticas estd provocada por la poblacion estelar
vieja.

En el segundo grupo existen varias alternativas. Una posibilidad, que aparece a menudo
en cimulos de galaxias, podrian ser los llamados cooling accretion flows, en los que las
inestabilidades térmicas en el gas emisor en rayos X que fluye hacia adentro se manifiestan en
una serie de filamentos que presentan lineas de emisién alrededor de la galaxia que domina el
cimulo (Heckman 1981; Cowie et al. 1983; Johnstone, Fabian, & Nulsen 1987; Fabian et al.
1986; Heckman et al. 1989). Otra opcién seria la ionizacién por choques répidos (Dopita
& Sutherland 1995). Estos pueden estar causados por supervientos galacticos (Chevalier
& Clegg 1985; Lehnert & Heckman 1996; Cecil et al. 2001) que, observacionalmente, se
caracterizan por desdoblamientos de las lineas de emision con diferencias de velocidades
entre las componentes de ~ 200 — 600 km s~! y ya se han encontrado en algunas LIRGs y
ULIRGs generalmente de canto (Heckman, Armus, & Miley 1990), y por las interacciones,
colisiones y fusiones de galaxias como en NGC 6240 (Keel 1990), que en base a la morfologia
observada, parece que estan sufriendo la préactica totalidad de las ULIRGs.

Mientras que existe abundante literatura sobre los LINERs nucleares, aquéllos que ocu-
pan una regién extensa han sido mucho menos estudiados. Dada su naturaleza no puntual y
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Figura 9.4: Mapas de ionizacién y dispersién de velocidades de las tres galaxias objeto de estudio en esta
tesis. En las gréaficas superiores aparece IRAS 1211240305, en las del centro, IRAS 14348—1447, y en las
inferiores, IRAS 152504-3609. En todas ellas aparece superpuesto en contornos el mapa del continuo en Ha.



144 Discusion sobre aspectos generales de las ULIRGs 9.2

no nuclear parece mas apropiado apelar a procesos locales, que a un continuo ionizante que
provenga del niicleo como mecanismo capaz de generar un espectro de estas caracteristicas.

Con relacién a los estudios nucleares/centrales, en el capitulo 1 (véase figura 1.3) hemos
visto que un alto porcentaje de Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas (~35 % independiente-
mente de la luminosidad) presenta un espectro de tipo LINER (Veilleux, Kim, & Sanders
1999b; Duc, Mirabel, & Maza 1997; Veilleux et al. 1995) por lo que resulta interesante
analizar cudl o cudles de los mecanismos enumerados més arriba son los responsables de
este espectro en las ULIRGs. En principio, la clasificacién espectroscépica en el éptico suele
referirse al nicleo dominante en este rango de longitud de onda y se obtiene utilizando espec-
troscopia de rendija larga. Esta metodologia puede llevar a clasificaciones espectroscopicas
erréneas, bien porque el nicleo dominante del sistema esté oscurecido en el 6ptico (simi-
lar a lo que sucede con Ns en TRAS 12112+0305), bien porque la regiéon dominante en las
lineas no se corresponda con el nicleo de la galaxia y contamine su espectro (podria suceder
en un espectro obtenido con rendija para la galaxia norte de IRAS 14348—1447), o bien
porque haya un error de alineamiento en la rendija (por ejemplo, un error de este tipo en
IRAS 1525043609 provocaria que se clasificara el nicleo de esta galaxia como LINER).
Estos problemas se ven agravados en condiciones malas de seeing, pero con la ECI desapa-
recen y ademds de realizar una clasificacién espectroscépica del/de los nicleo/s correcta,
esta técnica permite estudiar el estado de ionizacién de las regiones mas externas del sis-
tema. En este apartado vamos a utilizar los mapas con el estado de ionizacién de las tres
galaxias objeto de estudio en esta tesis para, con la ayuda de la morfologia y cinematica
observadas, comprender e interpretar el fenomeno LINER en las ULIRGs, especialmente en
zonas extensas.

En las gréficas de la columna izquierda de la figura 9.4 aparecen los mapas de ionizacion
en base al cociente [NII]\6584 /Ha obtenidos para las tres galaxias objeto de estudio en esta
tesis. Suponiendo que en estas galaxias el cociente [OIII]A5007/H/ es similar al medido
en las regiones mds brillantes (log([OIII]A5007/H3)~0.2), este mapa indica si el espectro
asociado a una determinada zona de la galaxia es de tipo LINER o de regién HII (véase el
diagrama de diagndstico correspondiente en la figura 5.2). La escala de color se ha escogido
de forma que los colores azules ($—0.22) representan un espectro de ionizacién de tipo
regién HII, mientras que del verde en adelante (2—0.22), representan un espectro de tipo
LINER. En todos ellos, la emisiéon de tipo LINER ocupa una o varias zonas extensas, que
no tienen por qué coincidir con los nicleos de las galaxias en proceso de fusién. El ejemplo
més claro lo encontramos en IRAS 1525043609, donde, exceptuando el nicleo y la regiéon
de formacién estelar extranuclear, practicamente todo el sistema presenta un espectro de
tipo LINER. Esta tendencia a presentar un estado de ionizacion relativamente alto en zonas
no nucleares también se manifiesta en el cociente [SII]AN6717,6731/Ha (véase figuras 6.8,
7.8, 8.8) que unicamente mostraba valores tipicos de regién HII en las zonas asociadas a
formacién estelar muy reciente.

Los modelos de choques como causantes de la ionizacion en zonas extensas predicen unas
dispersiones de velocidades observadas de algunos cientos de km s~! (Dopita & Sutherland
1995). En la columna derecha de 9.4 aparecen los mapas de dispersién obtenidos para
la linea de Ha tras el ajuste a una gaussiana. Cuando se compara estos mapas con los
de ionizacién destaca como aquellas regiones con un cociente [NII|JA6584/Ha relativamente
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Figura 9.5: Correlacién entre la dispersiéon de velocidades y el cociente [NIIJA6584/Ha (izquierda) y el
cociente [SIIJ]AN6717,6731/Ha (derecha). Los circulos verdes, los cuadrados fucsias y los tridngulos azules
representan los datos obtenidos para IRAS 1211240305, IRAS 14348—1447 e IRAS 15250+3609, respecti-
vamente. Los simbolos rellenos representan las fibras circumnucleares de cada galaxia mientras que el resto
de ellas estdn representadas con simbolos huecos. Las lineas discontinuas horizontales sefialan la frontera
aproximada entre una ionizacién de tipo regién HII y una de tipo LINER. Se ha representado en linea
continua el ajuste a una recta de los datos no nucleares.
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alto presentan también unas dispersiones elevadas, tal y como predicen los modelos tedricos
para choques.

La similitud entre cada par de mapas aparece representada de una forma mas estandar
en la figura 9.5. En ella, se muestran los valores de dispersiéon de velocidades y de los co-
cientes [NIIJ]A6584/Ha y [SII|]AN6717,6731/Ha para cada fibra individual. Aparentemente,
existe una correlaciéon entre estos observables, en el sentido de que a mayores dispersiones
de velocidades, le corresponden estados de ionizacién maés altos. Hemos ajustado nuestros
observables a una recta, tanto globalmente como para cada galaxia individual. En un pri-
mer ajuste se incluyeron todas las fibras en las que se habia medido tanto la dispersion
como el cociente de lineas. Dado que estdbamos interesados en estudiar el fenémento LI-
NER especialmente en las zonas externas, en un segundo ajuste eliminamos las fibras més
representativas de cada ntcleo y su anillo circundante. Se han mantenido todas las deméds
fibras ya que, aunque algunas de ellas van a estar contaminadas o dominadas por ionizacién
causada por formacion estelar, los modelos de choques con velocidades de choque relati-
vamente bajas (150-200 km s~!) producen un espectro de tipo region HII o HII/LINER
en los diagramas de diagnéstico de Veilleux & Osterbrock en los que intervienen los co-
cientes de [NII]A6584/Ha y [SII]AN6717,6731/Ha. Los resultados aparecen en las tablas 9.3
y 9.4 y muestran una correlacién general relativamente buena asi como para las galaxias
individuales TRAS 14348—1447 e TRAS 1505243609, constituyendo una evidencia directa
de la existencia de una conexién entre las condiciones dindmicas del gas y su estado de
ionizacién. En TRAS 1211240305 la correlacién es bastante peor y habria que hablar més
bien de una tendencia. Probablemente la formacién estelar, que en este sistema se muestra
bastante extendida, contribuye de forma considerable o incluso dominante a la ionizacién
del gas, enmascarando los efectos de los posibles choques.

Tabla 9.3: Coeficientes de correlacién y ajustes a una recta de la dispersién de velocidades frente al cociente
[NII]\6584/Ha para cada galaxia por separado y en total. En la primera columna se han considerado todas
las fibras donde se ha evaluado tanto la dispersién como el cociente, mientras que para obtener los valores
de la segunda columna se han eliminado las fibras correspondientes a las regiones circumnucleares.

Total Sin zona central
Coef. Ajuste Coef. Ajuste

IRAS 1211240305 0.19 0.16z—0.78 0.13 0.11z — 0.69
IRAS 14348—-1447 0.81 0.60xz —1.52 0.80 0.60z —1.55
IRAS 1525043609 0.8 0.75z—1.78 0.64 0.85z —1.97

Total 0.40 0.40z—-1.18 049 0.51x —1.38

No es la primera vez que se observa este tipo de correlaciéon en LIRGs y ULIRGs, tanto
en el nicleo (Dopita & Sutherland 1995; Veilleux et al. 1995), como en zonas mds externas
(Lehnert & Heckman 1996) pero si que, gracias a la ECI, constatamos por vez primera que
estos dos fenémenos estan claramente relacionados. En la figura 9.6 se muestran los valores
de los cocientes de [NII]\6584/Ha frente a [SIT]AN6717,6731/Ha para todas las fibras en las
que se han evaluado ambos. Los modelos de choques de Dopita & Sutherland (superpuestos
encima como trazas negras) son consistentes con los valores observados.
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Tabla 9.4: Coeficientes de correlacién y ajustes a una recta de la dispersién de velocidades frente al cociente
[SII]AANG6717,6731/Ha para cada galaxia por separado y en total. La disposicién de las columnas es andloga
a la de la tabla 9.3.

Total Sin zona central
Coef. Ajuste Coef. Ajuste

IRAS 1211240305 0.37 0.18z—0.67 0.37 0.192 — 0.66
IRAS 14348—1447 041 0.21z—0.80 0.51 0.28z —0.93
IRAS 1525043609 0.21 0.21z—0.75 0.66 0.55z —1.40

Total 0.27 0.15z—-0.63 0.39 0.22z —0.76
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Figura 9.6: Cocientes [NII|A6584/Ha frente a [SIIJAN6717,6731/Ha. Los circulos verdes, los cuadrados fuc-
sias y los tridngulos azules representan los datos obtenidos para TRAS 1211240305, IRAS 14348—1447 e
TRAS 1525043609, respectivamente. Los modelos de choque sin precursor se indican con linea continua mien-
tras que dquellos con precursor aparecen con linea discontinua. Al comienzo de cada traza se muestra el valor
del pardmetro magnético B/n'/? (nG cm3/2). Las velocidades de choque cubren el rango 150-500 km s~ !
para, los modelos sin precursor y 200-500 km s~* para los modelos con precursor.

LA qué se deben los choques causantes de la ionizacién? ;A supervientos o al proceso de
interaccién entre las galaxias? Desde el punto de vista morfoldgico (contornos superpuestos
en los mapas), estas regiones no nucleares con un espectro de tipo LINER y una dispersién
relativamente alta se producen en nacimientos de colas de marea o entre las galaxias en
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proceso de fusion, zonas en las que no hay indicadores de posibles supervientos, ya que
no destacan con respecto al resto de la galaxia por una mayor formacién estelar capaz de
producirlos.

Desde el punto de vista cinematico, la existencia de supervientos implica la deteccion de
varias componentes en una regién relativamente extensa. El sistema donde mas claramente
se ha detectado la presencia de un superviento es en IRAS 14348—1447. IRAS 1211240305
e IRAS 1525040306 presentan ciertas asimetrias en las lineas de emision pero debido a la
escasez de fibras en las que se detectan asi como a la falta de determinadas componentes
asociadas al modelo de Heckman, Armus, & Miley (1990) es dificil determinar si se esta ob-
servando un fenémeno de superviento o no. En cualquier caso, estas asimetrias en los tres
casos estan asociadas a la regién central (<8 kpc), donde esta teniendo lugar la mayor parte
de la formacion estelar.

A mayores escalas, sin embargo, se observan gradientes en velocidad en las colas de
marea de IRAS 1211240305 e IRAS 14348—1447 y alta dispersion de velocidades en las
tres galaxias en zonas no asociadas a condensaciones de masa especialmente elevadas en
general, ni a formacién estelar reciente en particular, y con una ionizaciéon de tipo LINER.
Estas regiones parece que se deben al proceso de fusién en si mismo. Es decir, se habrian
producido tras el choque, independientemente de la existencia o no de nuevos brotes de
formacién estelar.

Asi pues, en base a los resultados obtenidos para estas tres galaxias, en general, a
grandes escalas (5-15 kpc) los movimientos y asi como el estado de ionizacién del sistema
estan dominados por choques asociados al proceso de fusién. Unicamente en las regiones
nucleares (~1-4 kpc internos) parecen tener cierta importancia los movimientos e ionizacién
provocados por los brotes de formacion estelar.

En resumen, aunque el nimero de galaxias es reducido, hemos encontrado una correla-
cién entre la dispersion de velocidades y el estado de ionizacién en las zonas extranucleares
del sistema basada en més de 500 regiones (i.e. fibras/elementos de resolucién espacial).
Esta correlaciéon se mantiene para al menos dos de las tres galaxias individuales lo que in-
dica una conexién directa entre el estado ionizacién y las condiciones dindmicas del gas. La
ionizacién de tipo LINER y la dispersion de velocidades elevada parecen estar provocadas
preferentemente por choques asociados al proceso de fusién. Puesto que la mayoria de las
ULIRGs estan sufriendo un proceso de este tipo, éste podria ser un fenémeno generalizado
en estas galaxias. Este resultado hubiera sido dificilmente observable sin espectroscopia 2D.

En lo que se refiere a las zonas nucleares, esta técnica ofrece una clasificacién espec-
troscépica éptica correcta, sin las ambigiiedades inherentes a la utilizacién de rendija larga
provocadas por la compleja estructura de estos objetos, efectos de refraccién atmosférica
diferencial, seeing y errores en el alineamiento de la rendija. Por otra parte, la deteccién
de dobles componentes en las lineas de emisién en estas zonas indica que parte de los es-
pectros de tipo LINER en las ULIRGs podrian estar causados por choques provocados por
supervientos.
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9.3. Regiones de formacion estelar extranucleares: Galaxias Enanas de
Marea y Supercimulos Estelares.

Una caracteristica relativamente general en las ULIRGs es la existencia de knots y
condensaciones de formacién estelar fuera de los nicleos (Scoville et al. 2000; Surace, San-
ders, & Evans 2000; Surace, Sanders, & Vacca 1998) que resultan de interés debido a dos
cuestiones principales.

Por una parte, las ULIRGs son sistemas de dos o més galaxias espirales en proceso
de fusién y como tales, podrian evolucionar a galaxias elipticas. Una de las principales
objeciones al modelo de formacion de este tipo de galaxias a partir de un merger es que el
numero de cimulos globulares por unidad de luminosidad en galaxias espirales es inferior
a la mitad del que se observa en elipticas (van den Bergh 1990; Ashman & Zepf 1993), por
lo que, para mantener la validez de este modelo, es necesario explicar como se consigue
aumentar dicho nimero, o bien encontrar entidades que pudieran representar a cimulos
globulares en formacién en sistemas en proceso de fusiéon. Asi mismo, la edad de un cimulo
puede determinarse de una forma relativamente sencilla, por lo que la deteccién de sistemas
de este tipo permite imponer restricciones al proceso de fusién.

En este contexto, las regiones de ionizacién extranucleares podrian ser regiones HII gi-
gantes con luminosidades 21.5 x 1040 erg s=! que, como sugieren Kennicutt & Chu (1988),
contengan en su interior Super Cimulos Estelares (SSCs, Super Stellar Clusters, en inglés)
que con el tiempo evolucionen a cumulos globulares. Desde el punto de vista tedrico El-
megreen & Efremov (1997) dan soporte a esta evolucién y las simulaciones numéricas de
Bekki & Shioya (2001) muestran cémo, en mergers de espirales ricas en gas, los SSCs se
forman preferentemente en las regiones centrales. Desde el punto de vista observacional,
ya se han estudiado los sistemas de SSCs en algunas galaxias algo menos luminosas que
las ULIRGs pero més cercanas como NGC 4038/4039 (Whitmore et al. 1999; Zhang, Fall,
& Whitmore 2001), NGC 3256 (English & Freeman 2003), Arp 299 (Alonso-Herrero et al.
2000), NGC 1614 (Alonso-Herrero et al. 2001) y otras (Alonso-Herrero et al. 2002), o en
Arp 220, la més préxima de las ULIRGs (Shaya et al. 1994; Shioya, Taniguchi, & Trentham
2001). Los SSCs analizados hasta el momento tienen edades en el rango de 1-500 Ma, masas
de 103-10" M, y tamaiios de 3-6 pc.

Por otra parte, tal y como propuso Zwicky, parte de los desechos que son expulsados
tras una interaccién o fusién de galaxias podria sobrevivir a largo plazo, y formar pequenas
galaxias compaineras independientes. De hecho, las simulaciones numéricas de interacciones
de galaxias predicen la formacién de aglomeraciones de gas y estrellas en las colas de marea,
que, a largo plazo, bien podrian convertirse en este tipo de galaxias (Barnes & Hernquist
1992; Elmegreen, Kaufman, & Thomasson 1993; Barnes & Hernquist 1996) y ya se han
encontrado candidatos a TDGs en sistemas en proceso de interaccién/fusién algo menos
luminosos como Arp 105 (Duc & Mirabel 1994), NGC 4038/4039 (Mirabel, Dottori, & Lutz
1992; Hibbard et al. 2001), NGC 5291 (Duc & Mirabel 1998) y Arp 245 (Duc et al. 2000)
o en grupos de galaxias compactos (Iglesias-Paramo & Vilchez 2001; Mendes de Oliveira
et al. 2001). Habria que resaltar que la formacién de galaxias enanas por este mecanismo no
es algo puntual y anecdético, si no que un porcentaje elevado de las galaxias enanas podria
haberse formado de este modo. A modo de ejemplo, Hunsberger, Charlton, & Zaritsky
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(1996) estimaron que de un tercio a la mitad de todas las galaxias enanas en grupos de
galaxias compactos podrian haberse formado en encuentros de galaxias.

Dado que las galaxias enanas son entidades estables con su propia dindmica, probable-
mente la mejor definicién para este tipo de objetos sea la propuesta por Duc et al. (2000),
que identifican como TDG a aquel objeto que constituye una entidad autogravitante y que
se formé de los desechos de una interaccién galdctica. En la practica no siempre es posible
comprobar que una determinada condensacién en el éptico satisface esta definicién por lo
que, dependiendo de los observables disponibles, se han utilizado una serie de criterios bajo
los cuales parece pausible que dicha condensacién pueda llegar a ser una TDG.

Probablemente, las poblaciones estelares caracterizadas en las secciones 6.5, 7.5 y 8.5
se encuentran formando uno o varios SSCs en el interior de estas regiones. Sin embargo,
las resoluciones lineales de estas observaciones no son suficientes para identificar los SSCs
individuales por lo que en este apartado nos centraremos principalmente en estudiar la
evolucién de la formacién estelar en zonas extranucleares en funcién del proceso de fusién
y en analizar la posible supervivencia de estas regiones de formacion estelar como TDGs.

Atendiendo a la secuencia evolutiva que siguen las galaxias escogidas, parece que la
formacién estelar en colas de marea y en zonas alejadas de los nucleos es mayor en aquellos
sistemas que se encuentran en una fase temprana del proceso de fusién (IRAS 1211240305 e
IRAS 14348—1447). Esta tendencia se ve reforzada al incluir observaciones del gas ionizado,
indicativo de formacién estelar joven, de otras ULIRGs. Asi, ni IRAS 1520643342 (Arri-
bas & Colina 2002), ni IRAS 17208—0014 (Arribas & Colina 2003), ni IRAS 20551—4250
(Mihos & Bothun 1998), todos ellos mergers avanzados como IRAS 1525043609, muestran
signos de formacién estelar reciente abundante en zonas alejadas del ntcleo del sistema,
sino que presentan una emisién en Ha muy concentrada hacia el niicleo. Por el contrario,
IRAS 0857243915, que se encuentra en las primeras fases del proceso de fusién (Arribas,
Colina, & Borne 2000), similar a IRAS 14348—1447, e IRAS 19254—7245, que con unas
colas de marea muy desarrolladas, ya ha sufrido su primer encuentro (Mihos & Bothun
1998) como le sucede a IRAS 1211240305, muestran una emisién en Ha (u [OIII]A5007)
compleja, asociada en muchos casos a regiones en las colas de marea. Esta dicotomia entre
formacién estelar extendida, formando knots y condensaciones en los mergers menos avan-
zados frente a formacion estelar concentrada hacia los ntcleos y alrededores en mergers en
los estadios finales coincide con lo observado en el ultravioleta cercano (Surace & Sanders
2000). Asi pues la evolucién de la formacion estelar fuera de zonas nucleares parece aso-
ciada a la evolucién del proceso de fusion, produciéndose el pico de formacién estelar tras
el primer encuentro es decir ~ 90 — 100 Ma antes del final del proceso de fusién (Mihos &
Hernquist 1996).

En el caso particular de las galaxias de esta tesis, las regiones de formacién estelar
extranucleares son responsables de ~5% de la luminosidad bolométrica del sistema en
IRAS 1211240305 e IRAS 14348—1447 y de $0.1 % en IRAS 15250+3609. Como se mues-
tra en la tabla 9.5, todas estas regiones se ajustan a la definiciéon de region HII gigante
extragalactica. ;Que posibilidades tienen estas regiones de sobrevivir como futuras TDGs?
En lo que sigue, revisaremos los diferentes discriminantes que se han utilizado para clasificar
una determinada condensacién como futura TDG y los aplicaremos en la medida de lo posi-
ble a nuestras regiones de formacién estelar extranuclear. Estos criterios deben darnos idea
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Tabla 9.5: Caracteristicas relevantes derivadas para las regiones de formacion estelar extranucleares. En la
primera columna aparece el nombre con el que se ha identificado cada regién; la segunda columna contiene
la luminosidad en Ha corregida de extincién; en las dos siguientes, aparecen el radio efectivo en la imagen
en el filtro F814W del HST y la dispersién de velocidades; las columnas 5 y 6 contienen las masas de marea
y dindmica; las columnas 7 y 8 muestran las velocidades relativas y de escape respecto al centro de masas
del sistema; la ultima columna muestra la distancia al centro de masas.

L(Ha) Toff o My;q Mgin Vrel Vesc D
(1040 erg s71)  (kpc) (kms~1) (108Mg) (103Mg) (kms7!) (kmsT1) (kpe)
IRAS 12112+0305
R1 5.6 0.57 60 6.60 43.0 16 399 5.6
R2 48.4 1.04 56 232. 67.9 —339 536 3.1
ke 5.0 1.04 . 9.46 . —331 315 9.0
k1 3.4 0.73 . 3.66 ... —265 320 8.7
k2 3.6 0.57 . 1.21 ... —397 300 9.9
IRAS 14348—1447
k1 0.5(M 0.18 0.04 ... 398 8.6
k2 0.4 0.18 716 0.05 . —112(0) 408 8.2
k3 0.4(1 0.14 0.03 . 424 7.6
k4 1.5 M 0.37 0.07 461 6.4
R2 28.6 1.00 50 12.2 52.2 128 389 9.0
R3 17.4 0.46 113 3.64 ... 30 512 5.2
IRAS 15250+3609
R 0.8 0.54 50 0.72 56.4 173 276 7.6

(*)Estas magnitudes son las derivadas para la regién R1 en conjunto.

()Para obtener la luminosidad en Ha de cada knot individual se supuso que la poblacién joven en éstos era
~15 % de la poblacién joven en R1 y se atribuyé a cada knot la proporcién de flujo correspondiente a la masa
derivada en la seccién 7.5 para cada knot.

de si la candidata a TDG es lo suficientemente masiva para ser estable frente a movimientos
internos y para sobrevivir a las fuerzas ejercidas por la(s) galaxia(s) progenitora(s).

En primer lugar, la mayoria de estas condensaciones tienen un tamano adecuado para
lo que se espera para una galaxia enana si tomamos como referencia las del Grupo Local
con tamanos de ~0.3 kpc (Mateo 1998) o las Galaxias Compactas Azules (BCD) con radios
efectivos 0.25r.gS1.7 kpe (Marlowe et al. 1997) y unas caracteristicas observacionales
(L(Ha, anchuras equivalentes, tamafnos y cocientes de lineas de emisién similares a las
TDGs encontradas en mergers mas cercanos y menos luminosos (Mirabel, Dottori, & Lutz
1992; Duc & Mirabel 1994; Hibbard & van Gorkom 1996; Duc & Mirabel 1998; Duc et al.
2000; Hibbard et al. 2001).

Por otra parte, Iglesias-Paramo & Vilchez clasifican como candidatas a TDG aquellas
condensaciones que satisfacen un criterio de luminosidad (L(Ha) > 10%° erg s7!) y un cri-
terio de distancia a la galaxia progenitora, d > 2Ro5, donde Ros es el radio éptico en la
galaxia progenitora para la isofota de 25 mag arcsec™2. En principio, todas las condensa-
ciones detectadas en estas tres ULIRGs satisfacen el criterio de luminosidad. En lo que se
refiere al criterio de distancia, desgraciadamente no es aplicable en nuestro caso debido a la
menor resoluciéon con que se han observado nuestras galaxias. En el caso de los sistemas es-
tudiados por Iglesias-Paramo & Vilchez, éstos se encuentran relativamente cerca (z ~ 0.02)
con lo que es posible conseguir una resolucién espacial un factor ~ 5 — 6 veces mayor.

Un test para comprobar si las condensaciones detectadas constituyen entidades auto-
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Figura 9.7: Dispersién de velocidades frente al radio estimado para las regiones de formacién estelar extra-
nucleares. La linea recta continua representa el ajuste entre estas dos cantidades realizado por Terlevich
& Melnick para regiones HII gigantes extragalacticas. La linea discontinua muestra el ajuste con galaxias
elipticas y la linea de puntos, utilizando galaxias elipticas y cimulos globulares. Los circulos verdes, los cua-
drados fucsias y tridngulos azules representan los datos obtenidos para IRAS 1211240305, IRAS 14348 —1447
e IRAS 152504-3609, respectivamente.

gravitantes es analizar si cumplen la correlacién radio-dispersion de velocidades propia de
galaxias elipticas, cimulos globulares y regiones HII gigantes (Terlevich & Melnick 1981).
En base a su posicién en el diagrama radio-dispersién de velocidades (figura 9.7), parece que
la mayoria de las regiones etiquetadas como R parecen constituir entidades autogravitantes.
R3 de IRAS 14348—1447 constituye una excepcién. Sin embargo, es posible que el efecto
conjunto de seeing y proximidad al cuerpo principal de la galaxia estén contaminando las
medidas de dispersiéon de velocidades en esta regién. Por otra parte, los pequenos knots de
TRAS 14348—1447 presentan unas dispersiones demasiados elevadas para su tamafio y es
posible que con el tiempo se deshagan e integren en el sistema resultante tras la fusiéon. Por
ultimo, no fue posible estimar con INTEGRAL las dispersiones de velocidad asociadas a
los knots de la cola de marea sur, por lo que éstas deben ser bastante bajas. Asi pues, estos
knots se situarfan en la figura 9.7 en o sobre la linea que representa la correlacion entre el
radio y la dispersién de velocidades.

Una forma de estimar si una condensacion es estable frente a las fuerzas ejercidas por
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la galaxia progenitora es estimar su masa de marea (Mendes de Oliveira et al. 2001). Esta
se define como:

Mg = 3M (%)3 (9.4)

donde M es la masa de la galaxia progenitora, R es el radio de la candidata a TDG y D
es la distancia a la galaxia progenitora. Si la masa estimada para la candidata TDG es mayor
que la masa de marea, entonces la candidata es estable frente a las fuerzas ejercidas por
la galaxia progenitora. En la tabla 9.5 aparece la masa de marea estimada para nuestras
condensaciones. En los casos en los que todavia se distinguian las galaxias individuales
(IRAS 1211240305 e IRAS 14347—1448), la masa de marea se ha calculado con M =
masa total del sistema y D = distancia al centro de masas ya que en principio ambas
galaxias podian afectar a la candidata a TDG. Las diferencias entre considerar la distancia a
una de las galaxias o al centro de masas son pequeiias y no afectan apenas a la determinacién
de la masa de marea, mientras que el considerar la masa total del sistema aumenta un factor
~2 la estimacién de la masa de marea, convirtiendo a este criterio en mas restrictivo. Hay
que tener en cuenta que se estd midiendo la distancia proyectada, que siempre es menor que
la distancia real por lo que este valor hay que tomarlo como una cota superior a la masa de
marea real. En aquellas condensaciones que parecen constituir entidades autogravitantes,
podemos considerar una buena estimacion de la masa total de la condensacién su masa
dindmica. Aunque ya aparecen en las tablas 6.2, 7.2 y 8.2, volvemos a mostrarlas en columna
5 de la tabla 9.5 como recordatorio. Practicamente todas las regiones donde hemos podido
aplicar este test parece que son estables frente a movimientos de marea debidos a la(s)
galaxias progenitora(s). La tnica excepcién es R2 de TRAS 1211240305, cuya aparente
proximidad al cuerpo principal del sistema provoca que la masa de marea sea relativamente
mayor que en el resto de las candidatas. Desgraciadamente, no es posible cuantificar de
qué modo posibles efectos de proyeccién estan afectando a la estimacion de la masa de
marea.

Un tultimo test podria ser comparar la velocidad relativa de la condensacién objeto de
estudio con su velocidad de escape con respecto al sistema. Esta se define como:

2GM
Vese = \/ 5 (9.5)

donde M es la masa que crea el potencial del que se pretende escapar y D es la distancia
a dicha masa. De forma simplificada, consideraremos que el potencial esta creado por una
particula puntual en el centro de masas y con la masa total del sistema. Este criterio es
muy peligroso de usar a ciegas. Por una parte, depende de la distancia, que siempre va a
ser mayor que la observada, por lo que el valor de ves. que aparece en la tabla 9.5 va a ser
una cota superior de la velocidad de escape real. Por otra parte, estamos observando sélo la
componente de la velocidad que se aleja o acerca del observador y no tenemos informacién
de como se mueve una determinada condensacion en el plano del cielo. Y ademads, atn en el
caso de que se dispusiera de esa informacion seria necesario conocer la posicion real relativa
de la condensacion con respecto al centro de masas, ya que solo la componente normal de la
velocidad contribuye a que una determinada condensacion escape. Sin embargo, aunque las
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Tabla 9.6: Resumen de los diferentes criterios de caracterizacién para las candidatas a TDGs. Las dos
primeras columnas contienen los criterios bésicos de tamano y luminosidad. La siguiente columna indica
si la condensacién es un sistema autogravitante. La cuarta columna nos indica si es estable frente a las
fuerzas de marea provocadas por la galaxia progenitora. La tltima columna nos dice si la velocidad relativa
observada es mayor o similar a la velocidad necesaria para escapar del sistema. El simbolo 4/ indica que la
condensacidn satisface un determinado criterio mientras que el simbolo x indica que no lo satisface. Aquellos
casos con valores limite para lo que se exige o en los que existen razones para dudar de la validez del test se
indican con un interrogante. La ultima columna indica la posibilidad de que una determinada condensacion
o knot se convierta en TDG en el futuro.

L(Ha) Tamafio o vs.rT Mg vs. Mceand  Urel VS. Vesc ¢ Futura TDG?

IRAS 1211240305

R1 Vi v Vv v X Muy probable

R2 v v 4 x? x? Probable

ke Vv N4 Probable

k1 v Va X7 Probable

k2 4 4 e 4 Probable
TRAS 14348—1447

k1 Vv V7 X e X No

k2 VA V7 X X No

k3 v VA X X No

k4 V4 VA X e X No

R2 v v Vv v X Muy probable

R3 v v x? v X Poco probable
IRAS 1525043609

R v v v v v St

incertidumbres son muy grandes, podemos utilizar este criterio en conjunto con el resto y la
morfologia del sistema para inferir si una determinada condensacion va a sobrevivir como
TDG. De hecho, ninguno de estos tests por si sélo garantiza que nos estemos encontrando
ante una futura galaxia de marea ya que o contemplan sélo aspectos parciales referentes a
la definicién de TDG o se aplican en una versién muy simplificada de la distribucién real
de masas del sistema o sufren de efectos de proyeccién dificiles o imposibles de corregir,
pero aquellas regiones que satisfagan la mayoria de los criterios utilizados parecen buenas
candidatas a convertirse en TDG en el futuro.

Con esta idea en mente, la mejor candidata a futura TDG es R de TRAS 15250+3609
que satisface todos los tests y se encuentra relativamente alejada de la galaxia progenitora.
Otros dos buenos candidatos son R1 de IRAS 1211240305 y R2 de TRAS 14348—1447, que
presentan unos tamanos y luminosidades en Ha adecuados para una futura TDG y superan
la mayoria de los tests. El mayor problema es que presentan unas velocidades muy similares
a la del sistema. Sin embargo, tanto en IRAS 1211240305 como en IRAS 14348—1447 el
proceso de fusion no estd muy avanzado y es posible que la distribucién de masas del sistema
varie sustancialmente conforme éste evolucione permitiendo que estas regiones se alejen lo
suficiente como para conseguir escapar.

R2 de TRAS 1211240305 es un caso mas dudoso. Aunque es una condensacién re-
lativamente masiva, que parece estable frente a movimientos internos y que se mueve a
gran velocidad con respecto al sistema, no supera ni el test de la masa de marea ni el de
Urel VS. Uese. Ambos dependen de los efectos de proyecciéon que no somos capaces de cuan-
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tificar. Sin embargo, de ser importantes, las condiciones necesarias para superar los test se
relajarian convirtiendo a esta regién en una candidata tan buena como las tres anteriores.

Todavia es menos probable la supervivencia de R3 de IRAS 14348—1447. Aunque su
masa de marea es menor que su masa dindmica, presenta unas dispersiones demasiado
elevadas para su tamano (aunque, como hemos apuntado arriba, podria deberse a efectos
combinados del seeing y proximidad a la galaxia progenitora) y una velocidad de escape
mucho mayor que la velocidad relativa al sistema.

En cuanto a los knots situados en la cola de marea norte de IRAS 14348—1447, presen-
tan un tamano relativamente pequeno, en el limite de lo que se esperaria para una galaxia
enana, se encuentran aparentemente cerca del cuerpo principal de la galaxia norte y, al
contrario de lo que sucede en R2 de IRAS 1211240305, el campo de velocidades en toda
esta zona muestra una continuidad, lo que no hace pensar en efectos de proyeccién impor-
tantes. Ademés, presentan unas dispersiones demasiado elevadas para su tamano por lo que
probablemente estos knots acaben formando parte de la galaxia resultante tras el proceso
de fusion.

Por el contrario, debido a su mayor distancia a las galaxias progenitoras y su elevada
velocidad con respecto al sistema, parece probable que las condensaciones en la cola de
marea sur de IRAS 1211240305 consigan escapar del sistema. Tienen unos tamanos y
luminosidades en Ha adecuados para lo que se espera en una galaxia enana por lo que son
buenos candidatos a TDG, aunque con los presentes datos no podemos garantizar que sean
estables frente a movimientos internos en la condensacion.

Resumiendo, basandonos en los resultados sobre las ULIRGs que aparecen en esta tesis
y en la literatura, en esta seccién hemos visto que la formacion estelar en zonas externas
es un fenémeno habitual en este tipo de sistemas y que presenta cierta correlacién con el
proceso de fusién, siendo mas habitual en mergers tempranos. Esta formacién estelar puede
tener importancia en la formacién de futuras TDGs similares a las encontradas en mergers
mas cercanos y menos luminosos. Hemos analizado las posibilidades de supervivencia de
las diferentes condensaciones/knots de formacién estelar presentes como futuras galaxias
independientes encontrando que en todos los sistemas analizados por lo menos 1 o 2 buenos
candidatos a TDG.

9.4. Nicleos de las galaxias en proceso de fusion. Origen de la Lp;g.

Las ULIRGs se han definido como aquellos objetos con Ly &~ Lig[8—1000um] 21012 L,
equivalente a la luminosidad bolométrica de los cuasares. Como ya se dijo en el capitulo
1, una de las cuestiones claves en el estudio de estos sistemas es determinar cual es la
fuente que da origen a esta luminosidad tan enorme y su posible conexion evolutiva con
los cuésares. En ese sentido, en el estudio de estas tres galaxias se ha utilizado un rango
de longitud de onda relativamente amplio que cubre desde el visible hasta el infrarrojo
cercano, donde los efectos debidos a la extincién son menores, por lo que deberia ser mas
facil detectar dicha fuente.

Sin embargo, atendiendo a las tablas 6.2, 7.2 y 8.2, una vez corregidos los efectos de
la extincion, los diferentes indicadores en estas longitudes de onda son compatibles con
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formacién estelar. Aun asi, la formacién estelar detectada puede dar cuenta tinicamente de
~ 6—15% de la luminosidad total de estos sistemas. Esta cantidad podria incrementarse en
hasta un ~20 % si se tiene en cuenta la luminosidad aportada por las regiones de formacién
estelar extranucleares, pero de ninguna manera alcanzar la luminosidad detectada en el
infrarrojo lejano. Asi pues la fuente capaz de producir estas luminosidades permanece oculta
en el éptico-infrarrojo. Esta puede ser un AGN, més formacién estelar o una combinacién
de ambos.

Si esta fuente fuera un agujero negro, se podria estimar su masa a partir de la correlacion
existente entre la dispersién de velocidades estelares y la masa del agujero negro para
galaxias de tipo temprano y esferoides (Merritt & Ferrarese 2001; Gebhardt et al. 2000),
suponiendo que dicha relacién es valida para las ULIRGs:

Man/Mg = 6.6 x 10%7: (9.6)

Esta expresion se ha derivado a partir de las lineas de absorcién estelares. Sin embargo,
para las ULIRGs, las dispersiones de velocidad derivadas bien a partir de las lineas de
emision del gas, bien a partir de las lineas estelares son similares (04 /Gestelar = 1.01£0.13,
Colina, Arribas, & Monreal-Ibero 2004) La masa estimada para los posibles agujeros negros
presentes en los niicleos aparece en la tabla 9.7, donde se ha supuesto que la dispersién de
velocidades estelares es similar a la del gas ionizado. En todos los casos, el agujero negro
nuclear es como uno o dos ordenes de magnitud menos masivo que los encontrados en
cuasares (5 x 108 — 5 x 10° My, Dunlop et al. 2003).

Tabla 9.7: Caracterizacién de los posibles agujeros negros nucleares. La primera fila muestra las dispersiones
de velocidad nucleares; la segunda fila, la masa del supuesto agujero negro; la tercera fila contiene su
luminosidad de Eddington asociada; la tltima columna muestra la eficiencia del agujero negro suponiendo
que éste fuera responsable de ~80 % de la luminosidad bolométrica de las galaxias.

IRAS 1211240305 IRAS 14348—1447 IRAS 1525040306

Nn Ns Nn Ns N

o (kms™') 106 182 131 196 182
Man (10" Mg) 0.8 8.7 2.1 11.9 8.7
Lgaa (10" Lg) 2.8 28.6 6.9 39.3 28.6
Eficiencia - 0.55 .. 0.41 0.30

,Podrian estos supuestos agujeros negros dar cuenta de la luminosidad bolométrica de
las ULIRGs? La méxima luminosidad que puede radiar un agujero negro (luminosidad de
Eddington) viene dada por la expresion:

Liga/Le = 3.3 x 10*Man /Mo, (9.7)

que, como aparece en la tabla 9.7, es méas que suficiente para explicar la luminosidad
infrarroja. Podemos encontrar una cota superior a la eficiencia de estos agujeros negros
suponiendo que toda la luminosidad que no se ha podido explicar con los brotes estelares
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detectados en el éptico-infrarrojo (~80 % Ly)) estd provocada por el agujero negro aso-
ciado al nicleo primario en el infrarrojo (Ns en IRAS 1211240305 e IRAS 14348—1447
y N en TRAS 152504-0306). En la tabla 9.7 vemos que, en caso de que un agujero negro
fuera el responsable de la mayor parte de la luminosidad en el infrarrojo, éste presentaria
una eficiencia bastante mayor que las usualmente asociadas a los cudsares (~0.16, Dunlop
et al. 2003; Kaspi et al. 2000). Aunque elevadas, estas eficiencias son algo menores que las
estimadas por Tacconi et al. 2002. Las diferencias pueden atribuirse a las diferentes lineas
y aberturas utilizadas para estimar la dispersién de velocidades.

Por otra parte, ninguna de las tres galaxias muestra indicios de AGN en base a las
observaciones en rayos X (Franceschini et al. 2003) y no siguen la correlacién Lx — Ly,
encontrada para ntcleos de galaxias Seyfert 1 y cudsares (Ho et al. 2001), sino que presentan
un defecto en la emision en rayos X. Esta caracteristica es propia de objetos de transicién o
de objetos donde las lineas de emisién no estan provocadas (al menos exclusivamente) por
un AGN central.

Ademads, aunque de una masa menor que en los cudsares, y desde luego no visible en las
longitudes de onda utilizadas en esta tesis, de las tres galaxias, la tinica en la que el AGN
podria tener un papel relevante es IRAS 15250+3609. Esta galaxia presenta un color en
el infrarrojo préximo a la frontera que separa las galaxias frias de las galaxias calientes y
una SED que se puede ajustar a un modelo de dos componentes, una estelar y otra que se
corresponde con el toro que rodea el AGN en la que esta ltima contribuiria con ~60 % del
total de la luminosidad del sistema (Farrah et al. 2003). La aportacién de esta componente
al flujo emitido seria importante para AZ10 pm.

Asi pues parece més realista suponer que, como indican las observaciones en el infra-
rrojo medio (Genzel et al. 1998), el agujero negro sélo fuera responsable de ~25% de la
luminosidad total. En este caso, las eficiencias asociadas a los supuestos agujeros negros
serfan ~0.13, 0.10 y 0.07 para IRAS 1211240305, IRAS 14348—1447 e IRAS 1525043609,
similares a las de los cudsares Opticos. Sin embargo, existe un problema con esta posibili-
dad. En el caso de que la mayor parte de la luminosidad bolométrica estuviera provocada
por formacion estelar que no somos capaces de detectar por medio de la luminosidad en el
Optico e infrarrojo cercano, la cineméatica deberia predecir unas masas para estas galaxias
como tres o cuatro veces mayores que las predichas a partir de la luminosidad en la banda H
mientras que los dos métodos predicen una masa dindmica similar o ligeramente mayor que
la masa estelar. Esta discrepancia entre las masas dindmica y estelar esperadas y obtenidas
puede atribuirse a las incertidumbres inherentes a ambos métodos. En particular, en lo que
se refiere al método de determinacion de la masa estelar a partir de la luminosidad en la
banda H, una posibilidad seria que la FIM en estos sistemas tenga un limite inferior de
masa mayor que el habitual. Las estrellas poco masivas, las mas numerosas, constituyen una
parte importante de la masa total del sistema pero apenas contribuyen a la luminosidad
total. Como se ha apuntado en el capitulo 5, la relacién M/Ly = 1 utilizada estd ba-
sada en modelos de poblaciones estelares con un limite inferior de masa M,y = 0.1 Mg
(de Jong 1996). Si éste se viera aumentado a M,y = 1 Mg, las masas estelares derivadas
serfan ~(.39 veces menores, dejando un margen entre la masa estelar detectada y la masa
dindmica suficiente para explicar la posible formacion estelar oculta.

En lo referenta a una posible conexién evolutiva entre las ULIRGs y los cudsares, habria



158 Discusion sobre aspectos generales de las ULIRGs 9.5

que apelar a algin proceso que aumentara la masa del supuesto agujero negro, como la fusién
multiple de los SSC propuesta por Bekki & Shioya (2001). Sin embargo, aunque se estuviera
dando un proceso de este tipo en las ULIRGs, desde el punto de vista observacional parece
improbable una conexién de este tipo, ya que los dos tipos de objetos ocupan diferentes
regiones en el plano fundamental (Dunlop et al. 2003; Tacconi et al. 2002). Ademés, este
escenario implicaria cierta correlacién entre la masa del supuesto agujero negro y el estado
evolutivo del merger, en el sentido de que aquellos sistemas més avanzados deberian contener
agujeros negros mas masivos. Aunque el nimero de galaxias estudiadas es escaso, se ha
cubierto un rango del proceso de fusion relativamente amplio sin que aparezcan indicios de
una correlacion de este tipo.

Resumiendo, aunque los datos en el éptico e infrarrojo pueden explicarse adecuada-
mente con brotes de formacién estelar, es necesaria una fuente extra que de cuenta de la
mayor parte de la luminosidad de estas galaxias. En caso de tratarse de un agujero ne-
gro, las dispersiones de velocidades indican que éste seria mucho menos masivo y de una
eficiencia relativamente mayor que el asociado a los cudsares. En base a la forma de la
SED, IRAS 1525043609 podria ser un ejemplo de esta situacion. Sin embargo, la falta de
evidencias de un supuesto AGN en rayos X (Franceschini et al. 2003) y las observaciones
en el infrarrojo medio sugieren la no existencia de un agujero negro similar a los que se
encuentran en los cudsares y favorecen la opcién de que la fuente de luminosidad oculta
sea mas formacion estelar. En vista de las masas derivadas por medio de la cinematica y
de la luminosidad en la banda H, esta opcién requiere que la formacion estelar detectada
presente una FIM con un limite inferior de masas mayor que lo habitual.

Por otra parte, las diferentes posiciones de estos objetos en el plano fundamental y
la falta de correlacién entre la masa del supuesto agujero negro y el estado evolutivo del
sistema indica que la conexion entre ULIRGs y cudsares parece poco probable.

9.5. Estudio preliminar de la conexion ULIRGs - Galaxias a alto
redshift

En la seccién 1.4 hemos visto que recientemente se han descubierto una serie de fuentes
en el submilimétrico que parecen constituir las contrapartidas a z > 1 de las ULIRGs
locales (Smail, Ivison, & Blain 1997; Hughes et al. 1998; Blain, Kneib, & Ivison 1999; Gear
et al. 2000; Fox et al. 2002), y cuyo andlisis es de suma importancia, ya que esta época
es el periodo en que se cree que se formaron una parte importante de las estrellas del
Universo actual (Madau, Pozzetti, & Dickinson 1998; Blain et al. 1999). En la actualidad,
es posible llevar a cabo analisis de los espectros épticos en el sistema de laboratorio de estos
objetos (infrarrojo para el observador) para los que resulta fundamental una comparacién
con los resultados ya obtenidos para las ULIRGs, ya sea mediante rendija larga o mediante
espectroscopia 2D.

Esta seccion resalta las consideraciones mas importantes que se deben tener en cuenta
en base a los resultados que aparecen en esta tesis a la hora de interpretar datos futuros de
sistemas a un mayor desplazamiento al rojo. Ya que se trata de comparar unas observaciones
de un objeto posiblemente similar a una ULIRG con una ULIRG, se han utilizado los datos
de las galaxias objeto de estudio tal y como fueron obtenidos, sin tener en cuenta ningin
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efecto evolutivo. Los efectos més importantes a la hora de observar un objeto similar a una
ULIRG pero mucho mas alejado son principalmente tres: la fuente ocupa mucho menor
tamano angular; el espectro del sistema estd desplazado hacia el rojo; y el brillo superficial
de la fuente a observar es mucho menor.

Veamos qué tamano tendria el campo de una de nuestras galaxias a z ~ 2. Un sistema
cercano, que se encuentra a una distancia D de la Tierra y con un tamano fisico d, subtiende
un dngulo 6y = d/D mientras que a un desplazamiento al rojo z, subtenderia un dngulo:

(1+2)°
0, =d—— 9.8
z -DL ( )
donde Dy, es la distancia de luminosidad y viene dada por:
cz (1 — qo)
Dy =— X 9.9
b H, [ (142go2)"/? +1+ QOZ] 89)

siendo c, la velocidad de la luz en el vacio, Hy la constante de Hubble, y qq el parametro
de desaceleracién (Lang 1999). Suponiendo gg = 0.5, para IRAS 1211240305, IRAS 14348—1447
e IRAS 1525043609, cuyos desplazamientos al rojo eran z ~ 0.073, 0.082 y 0.055 respec-
tivamente, el campo de 1770 de lado cubierto por INTEGRAL ocuparia 379, 473 y 3”0 en
cada caso, para z ~ 2, mientras que el radio efectivo (~170 para las ULIRGs locales) serfa
de ~0"2.

Por otra parte, para este desplazamiento al rojo, las lineas de emisién del gas ionizado
deberfan observarse en el infrarrojo cercano (por ejemplo Aops(HB) ~ 1.46 pm y Aops(Har) ~
1.97 pm).

Otro efecto observacional importante es el debilitamiento de las fuentes como conse-
cuencia de su lejania. Realizar un andlisis detallado de esta cuestiéon es muy complejo, e
implicaria tener en cuenta una serie de factores, como pueden ser el tamano del telescopio,
la eficiencia del instrumento a utilizar, caracteristicas del detector, importancia del fondo
de cielo o ruido instrumentales, por lo que, dado que unicamente pretendemos ilustrar los
problemas que pueden presentarse, en lo que sigue, supondremos que el conjunto de estos
factores, excepto el tamanio del telescopio, es similar a INTEGRAL y que estamos domi-
nados por la disminucién del brillo superficial promedio en funcién del desplazamiento al
rojo, o o< (14 2)73.

Una forma de abordar el estudio de estos sistemas seria mediante la utilizacién de es-
pectrégrafos de rendija larga, cémo por ejemplo los trabajos de Kobulnicky & Koo (2000),
Lemoine-Busserolle et al. (2003) y Erb et al. (2003) que utilizan NIRSPEC en el Keck
II o ISAAC en el VLT. Los principales problemas que plantea esta técnica son los mis-
mos que para las ULIRGs locales, incrementados por la pérdida de resolucién espacial y/o
sensibilidad que conlleva el observar objetos lejanos.

Como aproximacién a lo que se podria encontrar utilizando rendija larga hemos simula-
do como se verian las tres galaxias de esta tesis a z ~ 2, si se observaran con una rendija de
~(0"5 de anchura, que equivale aproximadamente a 2”0 en el caso de las ULIRGs locales. Por
simplicidad, supondremos siempre la rendija orientada en direccién N-S. Si se tuviera una
imagen hacia el 6ptico, lo 16gico seria centrar la rendija en la regiéon maés brillante en este
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rango del espectro: Nn+R2 para IRAS 1211240305, Ns para IRAS 14348—1447 y N para
IRAS 152504-3609. De esta forma, observariamos el supuesto nicleo principal de cada ga-
laxia y en parte, el nicleo secundario (Ns de IRAS 1211240305 y Nn de IRAS 14348—1447).
Otras regiones de ionizacién importantes, como R1 en TRAS 1211240305, R2 en IRAS 14348—1447
v R en IRAS 1525043609 no serian observadas. La rendija estaria formada por una banda
de fibras en direcciéon N-S de 270 de ancho centrada en la fibra mds préxima al nicleo
principal en el 6ptico (#107 para IRAS 1211240305, #106 para IRAS 14847—1447, #107
para IRAS 152504-3609) y simulamos los espectros nucleares extraidos como la suma de los
correspondientes a las fibras que caen en la banda y se encuentran a una distancia de hasta
170 en direccién N-S de la fibra de referencia). En la tabla 9.8 aparecen las fibras utilizadas
para simular los espectros nucleares extraidos.

Tabla 9.8: Fibras utilizadas para simular espectros nucleares de ULIRGs a z ~ 2.

Galaxia Nicleo Fibras
TIRAS 12112+0305 Nn 101, 102, 103, 106, 107, 108, 110
Ns 79, 80, 90, 91, 100
IRAS 14348—1447  Nn 103, 104, 108, 112, 116

Ns 99, 100, 101, 106, 107, 110, 114
IRAS 1525043609 N 101, 102, 103, 106, 107, 108, 110

Tabla 9.9: Enrojecimiento y cocientes de lineas corregidos de extincién derivados con rendija larga para las
galaxias a z ~ 2. Se muestra en paréntesis los valores medidos para las galaxias a su z original en los mapas
de INTEGRAL y para una abertura de 0”45 de radio para comparacion.

Galaxia Nicleo E(B-V) log ([OII/HB) log ([OI]/He) log ([NII]/He)  log ([SII]/Ha)
IRAS 1211240305  Nn  0.81(1.02) 0.20(0.43) —0.81(~0.87)  —0.31(—0.38)  —0.36(—0.37)
Ns  0.63(2.33) 0.19(0.17) —0.87(—0.82)  —0.45(—0.15)  —0.40(—0.44)

IRAS 143481447  Nn  0.82(1.75) 0.19(0.26) —0.78(—0.65)  —0.18(—0.20)  —0.34(—0.37)
Ns  1.37(1.44) 0.15(0.17) ~0.99(—0.94)  —0.24(—0.19)  —0.47(—0.61)

TRAS 152503609 N 1.08(0.81) 0.13(0.15) S111(—1.22)  —0.34(—0.34)  —0.59(—0.59)

Hemos derivado algunas propiedades de las galaxias a z ~ 2 a partir de estos espectros
nucleares para compararlas con lo que se esperaria encontrar tras haber analizado las tres
ULIRGsS de esta tesis. En la tabla 9.9 aparecen el enrojecimiento E(B — V') para las regiones
nucleares obtenido a partir del cociente de Ha/H3 asi como los cocientes de lineas corregidos
de extincién necesarios para clasificar espectroscopicamente en el éptico los nicleos de las
galaxias. En primer lugar en el analisis de las tres galaxias individuales, asi como en el
apartado 9.1 se ha visto la importancia que tiene la extincién diferencial a la hora de
derivar propiedades morfolégicas y estructurales de las ULIRGs. Si las galaxias a mayor
desplazamiento al rojo son similares a las ULIRGs, con gran cantidad de polvo, es necesario
conocer la distribucién de la extincion en el sistema. Sin embargo, el enrojecimiento que
aparece en la primera columna de esta tabla es el promedio obtenido en una regién de
~2-4 kpc y en general es sustancialmente menor que el derivado para los nicleos de las
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tres ULIRGs de esta tesis mediante ECI. Esto podria tener consecuencias importantes a la
hora de estimar la luminosidad en Ha y por tanto el ritmo de formacién estelar en estos
sistemas, que se veria subsestimado.
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Figura 9.8: Diagramas de diagndstico que se esperaria obtener para las regiones nucleares de tres galaxias
similares a las ULIRGs de esta tesis pero a z ~ 2, si se observaran con una rendija de 0”5 de ancho
orientada en direccién N-S y centrados en el niicleo mas brillante en el éptico. Las trazas continuas muestran
las fronteras empiricas propuestas por Veilleux & Osterbrock (1987). La lineas discontinuas muestran las
fronteras tedricas propuestas por Kewley et al. (2001b). Los circulos verdes, los cuadrados fucsias y el
tridngulo azul representan los datos para las galaxias similares a IRAS 1211240305, IRAS 14348 —1447 e
TRAS 1525043609, respectivamente.

Por otra parte, a la hora de determinar, por ejemplo, cuél es el nimero de AGNs en
funcién del desplazamiento al rojo, es necesario clasificar espectroscopicamente el sistema
objeto de estudio. Los cocientes de las lineas de emisién en estos casos en particular no
son muy diferentes a los obtenidos para los nicleos de las tres ULIRGs de esta tesis con
INTEGRAL y clasificarfan los nicleos de estos sistemas como en la frontera entre los
LINERs débiles en [OI] y las regiones HII. Sin embargo, estos cocientes de lineas se han
calculado en una zona de los sistemas muy extensa. Hemos visto en esta tesis (secciénes 6.5,
7.5, 8.5y 9.2) que un fenémeno comun en las ULIRGs es la existencia de una estructura
de ionizacién compleja, problablemente inducida por el proceso de fusién, en la que es
habitual encontrar ionizacién de tipo LINER en zonas extensas, no asociada necesariamente
al nicleo(s) de la galaxia(s). Si bien no es el caso en estos ejemplos, debido a que el método
utilizado para crear los espectros nucleares nos garantiza un centrado adecuado de la rendija
en, al menos, uno de los nicleos, errores en el alineamiento de la fuente con la rendija (mucho
mas criticos que en galaxias mds cercanas), junto con el tamarno lineal de la regién observada
por la rendija podrian llevarnos a clasificar una galaxia de éstas como LINER, sin que esto
significara que el nicleo(s) del sistema presente un espectro de este tipo. Esto, en conjunto
con la variedad de mecanismos capaces de producir un espectro LINER hace que sea mas
dificil todavia que en las ULIRGs locales asociar esta clase de espectro, con un AGN en el
interior de la galaxia.

Finalmente, desde el punto de vista cinematico, puede haber problemas a la hora de
estimar la masa del sistema a partir de las lineas 6pticas en emisién, las unicas disponibles,
dada la debilidad de las lineas de absorcién estelares. Si, como ocurre en muchas ULIRGs
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Figura 9.9: Simulacién de la imagen en el continuo y la linea de Hey, campo de velocidad y de dispersién
de velocidades para una galaxia similar a IRAS 1211240305 a z ~ 2 observada con un instrumento similar
a GNIRS. En cada una de las imédgenes se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha de
IRAS 1211240305 como referencia. Se han utilizado las mismas escalas de colores que en el capitulo 6.

el pico de emisién del gas ionizado estd desacoplado del continuo estelar o, la distribucién
de gas y estrellas no trazan el verdadero nicleo de la galaxia (caso de IRAS 12112+0305)
0, existen campos de velocidad complicados con gradientes de velocidad considerables, que
tras la pérdida de resolucién espacial provoquen el ensanchamiento artificial de las lineas
o incluso la presencia de dobles componentes, las medidas de dispersion de velocidades no
resueltas espacialmente implican una estimacion de la masa con un error indeterminado.

Una opcioén, en principo, més apropiada para llevar a cabo un tratamiento de la extincién
y una clasificacion espectroscopica adecuada asi como un andlisis cinemético completo de
objetos de este tipo son los espectrégrafos para el infrarrojo con capacidad para realizar
ECI, como la unidad de campo integral que se estd desarrollando para GNIRS (Dubbeldam
et al. 2000; Elias et al. 1998). En su modo de baja resolucién, este instrumento posée un
campo de visién de 3/2x4”4 con una resolucién en el muestreo de 0”15 que en escala lineal
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Figura 9.10: Simulacién de la imagen en el continuo y la linea de Ha, campo de velocidad y de dispersiéon
de velocidades para una galaxia similar a IRAS 14348—1447 a z ~ 2 observada con un instrumento similar
a GNIRS. En cada una de las imédgenes se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha de
TRAS 14348—1447 como referencia. Se han utilizado las mismas escalas de colores que en el capitulo 7.

y a z ~ 2 es similar a lo que cubre una fibra del haz SB2 de INTEGRAL para las ULIRGs
locales. Si, como hemos dicho antes, en primera aproximacién, todos los factores que afectan
a la sensibilidad, excepto la disminucién de brillo superficial con z y el tamario del telescopio
(@ = 8.1 m para el Gemini Sur frente a @ = 4.2 m para el WHT), las regiones de las galaxias
mas débiles que se podrian detectar con instrumentacion de este tipo seran ~ 20 veces mas
brillantes que las correspondientes a las ULIRGs locales observadas con INTEGRAL. En
otras palabras, a la misma resolucion lineal, INTEGRAL+WYFFOS+WHT es ~20 veces
méas sensible a la hora de observar ULIRGs locales que GNIRS+GEMINI a la hora de
observar ULIRGs a z ~ 2.

En las figuras 9.9, 9.10, 9.11 se muestra el aspecto que presentarian algunos de los obser-
vables utilizados en esta tesis para unas galaxias similares a IRAS 1211240305, TRAS 14348—1447
e IRAS 1525043609 pero a z ~ 2 si se hubieran observado con este instumento. Estos ma-
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Figura 9.11: Simulacién de la imagen en el continuo y la linea de Ha, campo de velocidad y de dispersién
de velocidades para una galaxia similar a IRAS 1525043609 a z ~ 2 observada con un instrumento similar
a GNIRS. En cada una de las imédgenes se ha superpuesto con contornos el mapa del continuo en Ha de
TIRAS 1525043609 como referencia. Se han utilizado las mismas escalas de colores que en el capitulo 8.

pas ponen en relieve cémo, debido a la debilidad de las fuentes, el campo que se es capaz
de observar es menor que en el caso de las ULIRGs locales. Aun asi, con una instrumenta-
cion de este tipo se detectaria emision en Ha en zonas que probablemente no se hubieran
observado de utilizar rendija larga. Los ejemplos mas claros serian las regiones homologas
a R1 en TRAS 1211240305 y R2 en IRAS 14348—1447. También R1 y R3 de esta ultima
galaxia son regiones que no se hubieran detectado con nuestra rendija artificial orientada en
direcciéon N-S, pero dada la morfologia de IRAS 14348—1447, una rendija orientada en la
direccién de la linea que une los ntcleos probablemente permitiria obtener informacién de
R1 y, tal vez, R3. En la figura 9.11 aparece detectada de forma marginal la regién homoéloga
a R de IRAS 15250+0305. Dado que no hemos sido extremadamente estrictos al establecer
el limite de deteccién, es muy posible que, en una galaxia de este tipo (merger avanzado
con alguna posible candidata a TDG), uinicamente se observara la regién nuclear. Es decir,
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la deteccion de candidatas a TDGs que hayan sobrevivido al proceso de fusién es muy
complicada, incluso con espectroscopia 2D.

Hay que tener en cuenta que los observables que se acaban de mostrar son los asociados
a la mas fuerte de las lineas de emisién, por lo que es de esperar que, en muchos casos,
el campo cubierto por lineas como [OIIIJA5007 o H/f sea previsiblemente menor, lo que
dificultaria la evaluacion de magnitudes como la extincién o determinados cocientes de
lineas en zonas extranucleares.

En resumen, la observacion y andlisis de las galaxias supuestamente similares a las
ULIRGs pero a alto desplazamiento al rojo es complicada, ya que afiade a la complejidad
morfolégica, cinemética y de ionizacion de las ULIRGs locales, un considerablemente menor
brillo superfical y tamano angular, que exige para mantener resoluciones lineales similares
un muestreo angular muy detallado. Su estudio se puede abordar bien via espectroscopia
de rendija larga, en cuyo caso se pierden los detalles debidos a su estructura compleja, bien
mediante ECI, con la que, con telescopios de 8—10 m parece dificil conseguir una suficiente
S/R para analizar la morfologia estelar y del gas ionizado, cinematica y estructura de
ionizacién de una forma similar a como se ha hecho en el presente estudio para tres ULIRGs
locales. En este sentido es muy importante la existencia de trabajos como esta tesis, ya que
constituyen una referencia clave en el andlisis de estos sistemas.



Conclusiones y trabajo futuro

En este capitulo se resumen las conclusiones més importantes de este trabajo. Ademads
se indican las lineas de trabajo que podrian resultar interesantes en un futuro préximo, en
base a lo realizado en esta tesis, y en cuyo desarrollo estamos trabajando en la actualidad.

10.1. Conclusiones

En esta tesis se ha realizado un andlisis detallado de las galaxias IRAS 12112+0305,
TRAS 14348—-1447 e IRAS 1525043609 basado en ECI (INTEGRAL+WYFFOS) e imagen
de alta resolucién (HST). Para llevar a cabo el estudio de estas tres ULIRGs, ha sido
necesario un trabajo técnico previo asociado al proceso de reducccién y analisis de los datos
de INTEGRAL que se detalla a continuacién:

= Se ha sistematizado por vez primera la calibracién absoluta en flujo de los datos de
INTEGRAL, desarrollando un método para llevarla a cabo, analizando como afectan
diferentes factores a dicha calibraciéon y demostrando que, en las condiciones tipicas
de trabajo (seeing, haz, dispersién espectral, masa de aire, etc.), dicha calibracién
puede llevarse a cabo con unas incertidumbres ~ 10 — 20 %. La utilizacién de otras
técnicas observacionales en este tipo de objetos es muy compleja y, posiblemente
introduce mayores incertidumbres. En el caso de rendija larga éstas estan asociadas a
la secuencialidad con que se obtienten los datos, a problemas de centrado (agravados
en el caso de refraccién atmosférica diferencial) y a la influencia del seeing, mientras
que la utilizacién de imagen directa (filtros estrechos) conlleva problemas asociados
al desplazamiento al rojo de los sistemas, a sus movimientos internos (que cubren un
rango de velocidades de unos ~600 km s~!) y al solapamiento de las lineas de emisién,
haciendo impracticable la calibracién absoluta.

Con relacion a nuestros objetos, hemos podido caracterizar sus propiedades individuales
de manera més completa que en estudios precedentes. Las caracteristicas analizadas para
cada sistema individual ya se han presentado en las secciones 6.7, 7.7 y 8.7, por lo que no se
repetiran aqui e incluyen morfologia del gas ionizado y de la componente estelar, extincion,
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cinematica, estructura de ionizacién, poblaciones estelares presentes y masa del sistema y
de las componentes individuales.

Los resultados més notables relacionados con la caracterizacién de las ULIRGs como
grupo son los siguientes:

= Se ha estimado la masa total del sistema y la de las galaxias individuales (ahi donde
ha sido posible) bien a partir de la luminosidad en H, bien a partir de la dispersién de
velocidades dentro del radio efectivo. Ambos indican que las galaxias en proceso de
fusién son de masa similar, en consonancia con los modelos tedricos propuestos por
Mihos & Hernquist (1996).

= El andlisis de los campos de velocidad y de dispersion de velocidades muestran cémo
la cinemética de este tipo de sistemas estd dominada por los movimientos asociados
al proceso de fusién incluso en aquellos casos en que éste se encuentra en sus primeras
fases, apartdndose claramente de la rotacién tipica de un disco, propio de galaxias
espirales.

= Las tres galaxias estudiadas presentan indicios de posibles supervientos, especialmen-
te IRAS 14348—1447, similares a los encontrados en otras ULIRGs como Arp 220
(Arribas, Colina, & Clements 2001), por lo que éste podria ser un fenémeno muy
habitual en las ULIRGs. En todos los casos, este posible superviento parece asociado
a las regiones centrales (~ 1 — 8 kpcs) y muestra una velocidad relativa la sistema de
~ 150 — 300 km s~ 1.

= Se ha realizado un estudio detallado de la extincién en estos sistemas analizando cui-
dadosamente los factores que intervienen en su determinacién. En lo que se refiere a la
metodologia empleada para determinar su magnitud, hemos comparado la utilizaciéon
de los colores infrarrojos y de las lineas de recombinacion del hidrégeno encontrando
que la presencia de componentes diferentes a la estelar en la SED nuclear, como polvo
caliente, puede provocar una sobreestimacion de la extincion.

Las diferencias en los valores de la extincién derivados a partir de los colores infrarrojos
tiende a disminuir al alejarnos del nicleo, donde la presencia de polvo es menor. Por
el contrario, las diferencias entre las extinciones derivadas a partir de las lineas de
recombinacién del hidrégeno y a partir de los colores infrarrojos aumentan debido,
probablemente, a la diferente distribucién del gas ionizado y de la componente estelar.

En cuanto a su distribucién en el sistema, ambos métodos muestran que ésta es
claramente no uniforme y que la extincidon es mayor en las zonas centrales. Dadas
las incertidumbres presentes a la hora de determinar las masas de estos sistemas,
no considerar los efectos de la extincién diferencial parece tener un efecto secundario,
aunque apreciable pudiendo provocar una sobreestimacion de la masa estelar de $15 %
tanto mayor cuanto menos avanzado se encuentra el sistema.

» Fuera de las regiones centrales, se ha encontrado una correlacién entre el estado de
ionizacion de una determinada zona del sistema y la dispersién de velocidades en el
sentido de que aquellas zonas con un estado de ionizacién més alto presentan mayor
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dispersion. Esta correlacion se mantiene para las galaxias individuales, especialmente
en IRAS 143481447 e IRAS 15250+3609, lo que indica una conexion directa entre
las condiciones dinamicas del gas y su estado de ionizacién. Las tres galaxias muestran
regiones extensas con espectro LINER y dispersiones altas fuera de los nicleos, en
zonas no asociadas a una concentracién elevada de masa que parecen provocadas por
choques en el gas asociados directamente al propio proceso de fusién, méas que a super-
vientos creados en las regiones internas. Con relacién a las zonas nucleares/centrales,
la deteccion de dobles componentes en las lineas de emision indica que parte de los
espectros de tipo LINER en las ULIRGs podrian deberse a ionizacién por choques
provocados por supervientos.

Por 1ltimo, en lo referente a las tres preguntas fundamentales asociadas al estudio de las
ULIRGs mencionadas en el capitulo 1, esta tesis aporta las siguientes conclusiones generales:

» La luminosidad bolométrica asociada a los brotes de formacién estelar detectados en el
Optico e infrarrojo representa $20 % de la luminosidad bolométrica de estos sistemas,
lo que implica que la fuente responsable de la mayoria de la energia de estos sistemas
permanece oculta en estas longitudes de onda. Si suponemos que estos objetos alber-
gan un agujero negro, sus masas (obtenidas a partir de las dispersiones de velocidad)
son ~ 107 — 10® M, bastante menores que las asociadas a los cudsares 6pticos. Si
estos agujeros negros fueran responsables de la luminosidad en el infrarrojo lejano que
no se puede explicar con los brotes detectados en el 6ptico/infrarrojo, entonces de-
berian tener unas eficiencias bastante mayores que las estimadas habitualmente para
los cudsares (Dunlop et al. 2003; Kaspi et al. 2000).

Parece mas adecuado pensar que la mayor parte de la luminosidad bolométrica de
estos sistemas esta provocada por més formacion estelar aunque en ese caso, las masas
derivadas a partir de la luminosidad en la banda H y a partir de la cinemética
sugieren que la FIM en estos sistemas presenta un limite inferior de masas mayor
que lo habitual.

= Los mapas del gas ionizado de las ULIRGs de la presente tesis y de las ya analizadas en
la literatura indican que un fenémeno habitual en este tipo de sistemas es la formacién
estelar extranuclear. Esta parece seguir una evolucion paralela al proceso de fusién. En
las fases mas tempranas de éste, la formacién estelar es mayor y se encuentra asociada
a la regiones mas externas, sobre todo en colas de marea, mientras que en las fases
finales, ésta parece concentrarse en las regiones circumnucleares. Este resultado para
el gas ionizado es similar al obtenido a partir de iméagenes en el ultravioleta cercano
(Surace & Sanders 2000).

En los tres sistemas se han encontrado condensaciones de formacién estelar reciente
con unos tamanos, masas, distancias y velocidades relativas al centro de masas, etc.
adecuadas para considerarlas buenas candidatas a sobrevivir al proceso de fusién,
escapar del sistema y convertirse en futuras TDGs.

= Dada la aparente conexién entre este tipo de objetos y las galaxias detectadas a z ~ 2
responsables del fondo submilimétrico (fuentes SCUBA), hemos realizado un estu-
dio preliminar de unas simulaciones de unas galaxias similares a las ULIRGs pero
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a mayor desplazamiento al rojo utilizando los datos obtenidos con INTEGRAL. Los
resultados de estas simulaciones indican que la observacién de este tipo de sistemas
es complicada ya que aflade a la complejidad morfolégica, cinemética y de ionizacién
de las ULIRGs locales, un considerable menor brillo superficial y tamano angular. En
el caso de utilizar espectroscopia de rendija larga, se pierden los detalles debidos a
su estructura compleja. Una de las consecuencias mas relevantes es que se medirian
unos valores incorrectos para la extincién nuclear (generalmente menores que los rea-
les), lo que implicaria que la luminosidad en He, y por tanto el ritmo de formacién
estelar, serfan subestimados. Por otra parte, con la ECI parece complicado conseguir
una S/R suficiente para realizar en estos objetos un estudio tan detallado como el
presente trabajo. En cualquier caso, resulta clave disponer de una muestra amplia
de ULIRGs en las que se haya realizado un anélisis similar al de estas galaxias para
poder interpretar de forma adecuada tanto los datos obtenidos via espectroscopia de
rendija larga como con ECI.

10.2. Trabajo futuro

La continuacién natural de este trabajo es el andlisis de una cantidad mayor de ULIRGs
con la intencién de obtener una muestra significativa de galaxias en las que se pudiera con-
firmar las tendencias generales observadas en las tres galaxias de esta tesis y su dependencia
con determinadas caracteristicas de las ULIRGs, como pueden ser el estado del proceso de
fusién o luminosidad en el infrarrojo. Serfa interesante que la muestra barriera una escala
de luminosidades amplia (por ejemplo de 10! Ly a 10'3 L), con galaxias en los diferentes
estados evolutivos y con una proporcién de galaxias frias/galaxias calientes ~3/1, similar
a la que se encuentra en las ULIRGs como grupo.

También, otra linea de trabajo en la que esta tesis juega un papel relevante es el estudio
de la conexién entre las ULIRGs y galaxias a mayor desplazamiento al rojo. En principio,
las fuentes SCUBA parece que son sistemas con unas propiedades similares a las ULIRGs,
y por lo tanto, esta tesis constituye una referencia muy adecuada a la hora de profundizar
en el estudio de esta posibilidad con los nuevos sistemas de ECI que estan desarrollandose
para los telescopios de la serie de 8 — 10 m. En la secciéon 9.5 se ha mostrado un analisis
preliminar que indica las dificultades de observar objetos de este tipo a alto desplazamiento
al rojo. Sin embargo, parece necesario un analisis méas detallado en el que se incluyan los
diferentes factores que puedan afectar a la obtencién de los datos como pueden ser eficiencia
del telescopio+detector, ruido de lectura, corriente de oscuridad etc. del instrumento.



Distribucion bidimensional de los espectros

Este apéndice muestra las distribuciones bidimensionales de las diferentes lineas de
emision para las tres galaxias que se han estudiado en la presente tesis. En estas figuras, es
mas facil ver como varia un determinado espectro de una regién a otra de la galaxia. En
todas ellas, el niimero en la esquina superior derecha de un determinado espectro indica la
fibra con la que fue observado y aparece en un recuadro pequeno, la seccion de la imagen
de WFPC2/HST que se observé en cada caso, como referencia. Los ejes, centrados en el
centro del haz SB2, miden distancias relativas entre las diferentes regiones de las galaxias en
segundos de arco. Los diagramas estan orientados de la forma habitual, con el norte hacia
arriba y el este hacia la izquierda, excepto los correspondientes al 14 de abril del 2001, en
los que el norte estd abajo y el este a la derecha.
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Figura A.1: Distribucién bidimensional de los perfiles de HS en IRAS 12112+0305.
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Figura A.2: Distribucién bidimensional de los perfiles de [OIII]AA4959,5007 en IRAS 12112+0305.
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Figura A.4: Distribucién bidimensional de los perfiles de Ha+[NIIJAA6548,6584 en IRAS 12112+4-0305.
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Figura A.5: Distribucién bidimensional de los perfiles de [SII]
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Figura A.9: Distribucién bidimensional de los perfiles de Ha+[NII]AA6548,6584 en IRAS 12112+4-0305.
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Figura A.19: Distribucién bidimensional de los perfiles de Ha+[NIIJAX6548,6584 en IRAS 152504-0306.
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