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Resumen

En esta tesis doctoral se presentan los resultados de la fotometria B, V e I de una
muestra de once pares de galaxias en fusion menor. Se determinaron la magnitud
aparente total en la banda B y los colores integrados (B — V) y (V — I) para cada
galaxia. Se construyeron los perfiles de luminosidad B, V e I, a los cuales se les
ajustaron las componentes bulbo y disco, cuando fue posible.

Se encontro que las magnitudes absolutas en el azul de las componentes principales
de cada sistema cubren el intervalo —22 mag < Mg < —18 mag. La distribucion
de luminosidad tiene un pico en Mg = —22 mag. Las magnitudes absolutas en el
azul de las componentes secundarias de los sistemas cubren un rango mayor que el
de las primarias, —22 mag < Mp < —16 mag, con un maximo en Mp = —19 mag.
La mayoria de los pares tienen AMp ~ 2 mag, lo que significa que la luminosidad
de la galaxia primaria, en promedio, es 6 veces mas brillante que la secundaria. Se
encontré una correlacién lineal entre el cociente de luminosidad de las componentes
del par con los respectivos cocientes de los didmetros mayores.

Asumiendo una relacién M/L = 3, se estima que el cociente de masas para la
muestra de galaxias va desde 0.04 < M./ M,in < 0.3. Estos valores de la relacién
entre las masas muestran que los pares de galaxias estudiados son pares en fusion
menor. Se observd, en promedio, que las galaxias que componen la muestra son mas
azules que las galaxias aisladas del mismo tipo morfolégico.

Se encontré ademas que la componente disco de la galaxia primaria es més lumi-
nosa si se la compara con los discos de la muestra de galaxias normales de Lu (1998).
Se observo también que el disco de la componente secundaria es méas pequeno y mas
débil que el de la primaria. Se demostré que los parametros del disco no cambian con
los colores, esto indica que las diferentes poblaciones estelares que forman el disco

fueron afectadas de la misma manera por la interaccion.
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Fueron medidos para las regiones de formacién estelar, posicién, tamano, lumi-
nosidad, anchos equivalentes EW = Ha + [NII] y colores (B —V)y (V —I). Estos
parametros permitieron determinar la edad de las regiones de formacién estelar. La
mayor parte de las regiones HII de la muestra se formé entre 3.6 x 10% a 13.7 x 10°
anos atrds, con un promedio de (6.3 + 0.7) x 10° afios. Se encontré ademds que
las propiedades de la regiones HII, como luminosidades, tamanos y edades, son seme-
jantes en ambas componentes. Se determiné que las regiones HII tienen un rango de
luminosidades entre 4.0 x 10% erg s™! < Lrun(Ha + [NII]) < 5.0 x 10" erg s71.

La funcién de luminosidad de las regiones HII de la muestra ajusta una ley de
potencia con un indice a = —1.33. Se encontré una relacién lineal entre la lu-
minosidad L(Ha + [N1I]) y el tamano de las regiones HII con una pendiente de
2.12 + 0.06. Se investigd la naturaleza de las regiones de formacién estelar, se
analizaron sus propiedades fotométricas y se compararon con las propiedades de los
Super Ctimulos de Estrellas, Complejos HII Gigantes 'y Galaxias Enanas Tidales

disponibles en la literatura.
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Capitulo 1
Introduccion

Los trabajos previos han mostrado que las interacciones y los eventos de fusién
representan mecanismos importantes en la evolucién de las galaxias. De hecho, las
galaxias interactuantes son mds activas en el UV. Larson & Tinsley (1978) encon-
traron una dispersiéon mayor en el diagrama color-color con respecto a una muestra
de galaxias normales. Esta dispersién se debe a una tasa de formacién estelar (de
aqui en adelante SFR, por sus siglas en inglés: Star Formation Rate) anormal y a
la variacién de la funcién de masa inicial (de aqui en adelante IMF, Initial Mass
Function) causada por una intensa formacién estelar reciente.

Por otra parte, Joseph & Wright (1985) encontraron que la luminosidad en el
infrarrojo cercano de las galaxias en fusién es mayor para un gran ntimero de casos,
cuando se la compara con la de las galaxias infrarrojas. Ademas, las galaxias en fusién
tendrian una luminosidad semejante a la de las galaxias Seyfert més luminosas. Los
autores sostienen que la fuente de poder de esa gran luminosidad en el infrarrojo se
debe a una super formacion estelar producto de la fusion.

En 1981, Hummel observé un incremento en el continuo de emisién en radio en
pares de galaxias y sistemas multiples comparados con galaxias aisladas. Es sabido
que la emision del continuo en radio es principalmente de origen no térmico, debido a
un mecanismo sincrotrén (emisioén electromagnética de particulas relativistas acelera-
das en un campo magnético). Una explicacién posible para el incremento en el poder

de emisién en radio de la fuente central en galaxias interactuantes es la interaccion



gravitacional. Esta interaccion haria que una gran cantidad de gas cayera en la regiéon
central. Esta inyeccién de gas podria comprimir el campo magnético, causando un
incremento en la SFR o aumentaria la densidad de electrones relativistas. Ademas se
observé un incremento en la luminosidad de las lineas de emision de la regién nuclear,
asi como también en sus anchos equivalentes (Kennicutt & Keel 1984). Los efectos
mencionados anteriormente son atribuidos a la formacién estelar (de aqui en adelante
SF, Star Formation) inducida por las fuerzas de marea generadas en las interacciones
de galaxias (Bushouse 1986; Kennicutt et al. 1987).

Son de particular interés las interacciones y fusiones que involucran satélites de
baja masa, ya que se observa que este tipo de eventos ocurre con mayor frecuencia en
el universo local. Si bien Frenk et al. (1988) y Carlberg & Couchman (1989) estiman
que el 85% de las galaxias existentes sufrieron fusiones mayores (AM/M > 0.2), la
mayoria de estas galaxias ha sufrido varios episodios de fusiones menores. El mejor
ejemplo de las llamadas fusiones menores es el de la Via Lactea (MW). Nuestra
galaxia tendra un episodio de fusiéon menor en un futuro cercano, especificamente
con la Nube Mayor de Magallanes (LMC), siendo el cociente de masas de ambas
Mipmc/ Myw = 0.1 (Schwarzkopf & Dettmar 2000, de ahora en adelante SD2000).

La interaccion entre galaxias puede producir una alta tasa de formacién este-
lar (SFR) de dos maneras diferentes: aumentando la tasa de formacién por unidad
de masa o aumentando la concentracion de gas en algunas regiones de las galaxias
(Combes 1993). Se ha encontrado que la eficiencia de los procesos de formacion este-
lar por unidad de masa es 10 veces mas alta en galaxias interactuantes que el valor
medio encontrado en galaxias normales (Young 1993).

Ademas, simulaciones numéricas han mostrado que las interacciones de un disco
con satélites de baja masa producirian una redistribuciéon de materia, en cantidades
importantes, dentro de la regién central de las galaxias (Hernquist & Mihos, 1995).
Esta inyecciéon de gas interestelar en el pozo de potencial de la galaxia produce una
acumulaciéon de materia y, en consecuencia, una mayor actividad en el ntcleo de
la galaxia. En algunos casos cerca de la mitad del gas, que inicialmente estaba
distribuido en el disco, forma densas nubes con tamanos de varios cientos de parsecs.

Estas nubes localizadas en la zona nuclear son comprimidas por efectos de marea y



dan lugar a la formaciéon masiva de estrellas.

En contraposicién a lo expresado anteriormente, Bergvall et al. (2003) reportaron
que el incremento en la actividad de formacion estelar en una muestra de galaxias
interactuantes y en fusiéon no es significativo en comparacion con las muestras de
galaxias no interactuantes. Tampoco observaron un incremento en la dispersién en los
colores UBV de las galaxias de Arp comparadas con galaxias normales. Encontraron
en cambio un incremento moderado de alrededor del 200 - 300% en la formacién estelar
en regiones muy proximas al nicleo de las galaxias en interaccion o en fusién. Estos
autores también reportan que las galaxias interactuantes y en especial las galaxias
en fusiéon estan caracterizadas por un incremento en la luminosidad en el infrarrojo
lejano (Lprg) v en la temperatura del polvo, basados en datos sobre los flujos del
IRAS (Infrared Astronomical Satellite) en 60 um y 100 pum. Estos incrementos no
estarian relacionados con un aumento en la SFR y/o en la eficiencia de la interaccién
entre las galaxias.

A partir de lo expuesto, se deduce que es poco lo que se sabe sobre el rol que
desempenan las interacciones y las fusiones, en especial las fusiones menores, sobre
la estructura y la cinematica de los discos galacticos y la eficiencia para producir
perturbaciones en la morfologia de las galaxias (SD2000). Algunos trabajos recientes
estudiaron la influencia de las fusiones menores en la cinematica, en el parametro
de escala del disco y en la tasa de formacién estelar. Por ejemplo, las simulaciones
numéricas de Berentzen et al. (2003) describen los pasos de pequenas galaxias satélites
que atraviesan el disco de una galaxia que posee una gran barra. El resultado de este
tipo de interaccién es la formacion de anillos expansivos, barras descentradas y otras
asimetrias en las estrellas y el gas.

La utilizacion de los nuevos catalogos de galaxias, que contienen grandes rele-
vamientos del cielo, contribuyen al entendimiento del rol que juegan las interacciones
en la vida de las galaxias. Lambas et al. (2003) estudiaron los pares de galaxias de
campo seleccionadas del catédlogo publico “Two Degree Field” (2dF). Estos autores
analizaron una muestra bien definida de 1258 pares de galaxias, con lo que obtuvieron
resultados sobre las interacciones de galaxias en el Universo local, z < 0.1. Segiin su

investigacion, un porcentaje significativo de galaxias (= 45%), que cumplen con los



criterios de seleccion como par, no presentan una formacion estelar significativa. Este
resultado sugiere que la proximidad no jugaria un papel importante como mecanismo
disparador de la SF, si en cambio la estructura interna de las galaxias o el contenido
de gas, como demostraron las simulaciones numéricas. Los autores dividieron su
muestra de pares en dos categorias: fusion menor, si la luminosidad relativa entre los
miembros es menor a 1/2 (Ly/Ly < 0.5); fusién mayor, si Lo/L;> 0.5. Los resulta-
dos demostraron que la componente brillante de los candidatos a fusiones menores
muestran mayor probabilidad de tener un incremento en la SF, causada por las in-
teracciones tidales, que el de las galaxias aisladas. En el caso de fusiones mayores,
ambas componentes muestran aumentos comparables en la formacion estelar.

Numerosos trabajos reportan la formacion de sistemas estelares ligados gravita-
cionalmente a los sistemas interactuantes. En los tultimos anos se ha estudiado la
formacion de galaxias enanas tidales, esto es, producidas por las fuerzas de marea
entre galaxias (Weilbacher 2000). Muchos investigadores enfocan sus estudios a los
fenémenos de formacion estelar que ocurren en los brazos y regiones circumnucleares
en galaxias interactuantes y en fusién. Sin embargo, hay pocos estudios detallados
sobre los sistemas estelares que se forman en las colas tidales en las galaxias inte-
ractuantes, por ejemplo, los encontrados en el sistema llamado “la Antena” (Arp
244) y Arp 105. Estos son los casos méas espectaculares donde se observan grandes y
desarrolladas colas tidales.

Se deben diferenciar tres tipos de subestructuras observadas en los sistemas inte-

ractuantes (Duc et al. 2004):

1. Super Ctimulos de Estrellas:
Estos aglomerados poseen una masa tipica de 10° M, y son observados como
condensaciones compactas. Se encuentran principalmente en las regiones cen-
trales de los sistemas en fusién, en los puentes tidales y en las largas colas de
los sistemas interactuantes. La luminosidad en el azul, la masa estimada y el
tamano de estas regiones son similares a los observados en los cimulos globulares

con una masa tipica de 10° M.

2. Complejos HII Gigantes:



Son regiones de formacion estelar que poseen una luminosidad maés alta que
la observada en Regiones HII Gigantes y que se encuentran presentes en los
discos de galaxias espirales aisladas. Generalmente estos complejos de formacion
estelar gigantes son observados en las largas colas tidales. Los espectros épticos
presentan caracteristicas similares a las observadas en las regiones HII y la alta
abundancia de oxigeno indica que estas regiones fueron formadas a partir de
un gas preenriquecido, posiblemente aportado por las galaxias interactuantes

progenitoras.

Galaxias Enanas Tidales:

También conocidas como “Galaxias Enanas Formadas por Fuerzas de Marea”
o simplemente “Galaxias Enanas Tidales” (de ahora en adelante TDGs: Tidal
Dwarf Galaxies). Estos objetos son producidos por las fuerzas de marea entre
las galaxias interactuantes y son observados principalmente en las colas de estos
sistemas. Se caracterizan por tener masas, tamanos y luminosidades compara-
bles a las de las galaxias enanas tipicas. Estan formados por condensaciones
masivas de estrellas y contienen gran cantidad de gas atémico (HI), gas mole-

cular (Hs) y gas ionizado (HII). La masa tipica estimada en estos sistemas es
del orden de 10° M.

Ademas, se observa que la metalicidad en estas galaxias es mas alta que en
galaxias enanas de igual luminosidad. Esto se debe a que las TDGs se forman
del material que se encuentra dentro de la espiral progenitora, la cual evoluciona
rapidamente. Por otra parte, este tipo de galaxias presenta un amplio rango de
abundancia de oxigeno, esto es 8.3 < 12 + log(O/H) < 8.6, lo que equivale en
metalicidad a 4x 1073 < Zrpe < 8x1073. Sin embargo, el uso de la metalicidad

como indicador de galaxia enana tidal tiene sus complicaciones (Hunter et al.
2000):

e Si el material que formo la galaxia enana tidal proviene de las partes
exteriores de la galaxia espiral, daria como resultado un galaxia enana

pobre en metales.



e Sila galaxia enana tidal se formé hace varios Giga afios (Giga = 10%), la

metalicidad seria menor que si ésta se hubiese formado en la actualidad.
e La metalicidad de la galaxia enana cambiard de acuerdo a su evolucion.

e Hay incertidumbre observacional en determinar la abundancia de oxigeno.

Otra caracteristica de las galaxias enanas tidales es que presentan colores més
azules como consecuencia de una formacion estelar activa. La mayoria de las
TDGs poseen grandes cantidades de HI cuyas masas se estiman del orden de
10° M. Estas galaxias poseen fuerzas gravitacionales muy intensas y en al-
gunos casos se encontré evidencia de una cinematica independiente de la galaxia

anfitriona (Duc et al. 1997, Duc & Mirabel 1998).

El objetivo general de esta tesis doctoral es estudiar y cuantificar los efectos de
las interacciones entre las galaxias sobre las propiedades fotométricas integradas y la
actividad de formacion estelar, en una muestra de once pares seleccionados de una
muestra mas grande de pares fisicos estudiados por Donzelli & Pastoriza (1997) (de
ahora en adelante DP97).

Los objetivos especificos son:

Analizar los resultados de la fotometria B, V e I de la muestra. Determinar la
magnitud aparente total en la banda B y los colores integrados (B — V) y (V — I)
para cada galaxia. Estudiar la distribuciéon de la luminosidad para cada una de las
componentes del par. Estudiar la posible correlacion entre el cociente de luminosidad
de las componentes del par, esto es la luminosidad de la componente primaria, dividido
la luminosidad de la componente secundaria, con respecto al cociente de los didmetros
mayores para cada componente del par (didmetro mayor de la principal dividido el
didmetro mayor de la secundaria).

Estudiar los colores de las galaxias que componen la muestra y compararlos con
los que presentan las galaxias aisladas de tipos morfologicos similares.

Construir los perfiles de luminosidad B, V e I y ajustar la componente bulbo y

la componente disco para los casos en que sea posible. Con ayuda de estos perfiles,



de los ajustes antes mencionados y de las imagenes, clasificar morfolégicamente cada
componente del par.

Analizar las propiedades de los discos obtenidas para cada filtro. Estudiar la
luminosidad y el tamano relativo de los discos en nuestra muestra de pares de galaxias
y comparar estos resultados con los discos de galaxias normales.

Identificar en las imédgenes de los filtros de banda angosta Ha+ N[I1] las regiones
de formacién estelar y medir parametros tales como posicion, tamano, edades, colores
integrados (B — V) y (V — I), luminosidad y anchos equivalentes de las lineas Ha +
[NII]. Comparar estos parametros entre las componentes del par, analizar la posible
relacién entre la luminosidad L(Ha + [NII]) y el tamano de las regiones.

Estudiar la naturaleza de las regiones HII de la muestra, analizando sus propiedades
fotométricas, construir la funcién de luminosidad de las regiones HII determinando
la ley que mejor ajusta y, finalmente, comparar estos resultados obtenidos de nuestra
muestra con los de otras regiones HII de galaxias interactuantes.

Cabe senalar que la metodologia empleada y los resultados obtenidos fueron pu-
blicados en Astronomy & Astrophysics, revista internacional con referato, en diciem-
bre del 2004 bajo el titulo “SAMPLE OF MINOR MERGERS OF GALAXIES:
OPTICAL CCD SURFACE PHOTOMETRY AND HII REGION PROPERTIES”
(Ferreiro D. & Pastoriza M. 2004, A&A, 428, 837).

La tesis se organiza de la siguiente manera: En la Seccion 2 se describe la se-
leccién de la muestra. En la Seccién 3 se resumen las observaciones realizadas. En la
Seccién 4 se presentan las reducciones de los datos. En la Seccion 5 se describen las
propiedades particulares de las galaxias individuales. En la Seccién 6 se presentan los
resultados referentes a la luminosidad, colores y propiedades de los discos para cada
componente del par. En la Seccién 7 se presentan las propiedades de las regiones de
formacion estelar. Las conclusiones, tablas y la bibliografia consultada se presentan

en la Seccién 8, Seccion 9 y Seccion 10 respectivamente.



Capitulo 2
Seleccion de la Muestra

La muestra de galaxias interactuantes que se utilizé en este trabajo fue selec-
cionada previamente por DP97 del Catédlogo de Arp & Madore (1987). Los autores
estudiaron sus propiedades espectroscopicas en la regién espectral del éptico (3500
- 7000 A). Estos pares interactuantes consisten en una galaxia principal a la que se
llamara componente A y una companera que se denominara componente B o secun-
daria. La componente B tiene cerca de la mitad, o menos, del didmetro aparente de
la componente A. Los espectros nucleares de los pares de galaxias fueron clasificados
por DP97 en cuatro grupos segin el grado de actividad. El criterio de clasificacion
utilizado es la intensidad de las lineas de emision espectral que permiten inferir el
grado de actividad en la formacion estelar. Como parametros, los autores utilizaron
el ancho equivalente (EW) de la lineas de emisiéon Ha + [N11], medido en los espec-
tros de la region nuclear de las galaxias de cada par. Las caracteristicas principales
de estos grupos se resumen a continuacion:

Grupo 1 - Los espectros observados en ambas componentes son dominados por
fuertes lineas de absorcién tipicas del espectro de galaxias de tipo temprano. En
ninguna componente es posible observar lineas de emisién. En la Fig. 2.1 se presenta
el espectro correspondiente al par AM2238-575. En él se especifica el tamano de la
region en la que fue extraido el espectro.

Grupo 2 - Los espectros de las componentes A de los pares que pertenecen a este

grupo son dominados por lineas espectrales de absorcién, por ejemplo, Na 5890 A, Mgl
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Figura 2.1: Espectro 6ptico de la regién nuclear del par AM2238- 575 perteneciente
al grupo 1 (DP97). El panel de la izquierda corresponde a la componente principal
del par y el de la derecha al de la componente secundaria.

+ MgH 5175 A, las bandas G y CN 4200 A caracteristicas de estrellas evolucionadas.
En dichos espectros es posible observar una débil emisién en Ha + [NI1]. El ancho

equivalente, EW (Ha + [NII]), observado para estas galaxias se encuentra alrededor
de los 4 A.

Los espectros obtenidos de las componentes B presentan lineas de emision similares
a los observados en las regiones HII. De la relacién de intensidad de estas lineas se
concluye que la regién nuclear presenta una moderada excitacion. En la Fig. 2.2 se
presenta el espectro de la regién nuclear del par AM2105-332, que pertenece a este
grupo. En dicha figura se especifica el tamano de la regién central de la que fue

extraido el espectro.

Grupo 3 - Las componentes principales de este grupo muestran espectros del tipo
de regién HII de baja excitacion, similar a los observados en la regiéon nuclear de las
galaxias del tipo Sa- Sb. Los espectros en absorcion de estas galaxias tienen una con-
tribucién importante de estrellas jévenes, cuya edad se estima en aproximadamente

107 anos.
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Figura 2.2: Espectro éptico de la regién nuclear del par AM2105-332 que pertenece
al grupo 2 (DP97). El panel de la izquierda corresponde a la componente principal
del par y el de la derecha al de la componente secundaria.

Las componentes secundarias que pertenecen al grupo 3 presentan espectros de
emision del tipo de regiéon HII con un amplio rango de excitaciéon como se infiere
de los valores del ancho equivalente, EW (Ho 4 [NII]), que varfan entre los 6 A a
80 A. En la Fig. 2.3 se presenta como ejemplo el espectro de la regién nuclear del par
AM2058-381. En dicha figura se especifica el tamano de la regién central de donde

fue extraido el espectro.

Grupo 4 - Se observan fuertes lineas de emisién como por ejemplo Ha, [NII],
[OI11]y Hf en ambas componentes del par, indicando que los espectros corresponden
a regiones de un grado mas alto de ionizacién y excitacién que los observados en
el grupo 3. Se observan anchos equivalentes, EW (Ha + [NII]), con valores que
en promedio son mayores a 30 A para la componente principal y de 77 A para la
componente secundaria. Este tltimo valor es casi 3 veces mas alto que el encontrado
en galaxias normales segin fue reportado por Liu & Kennicutt (1995). A modo
de ejemplo, se puede ver el espectro de la regién nuclear del par AM2322-821 en la

Fig. 2.4. En la figura se especifica el tamano de la region central de la que fue extraido
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Figura 2.3: Espectro éptico de la regién nuclear del par AM2058-381 que pertenece
al grupo3 (DP97). El panel de la izquierda corresponde a la componente principal
del par y el de la derecha al de la componente secundaria.

el espectro.

Como objetivo especifico de esta tesis!, se investigaran 11 de los 27 pares origi-
nales de los cuales la mayoria pertenecen a los grupos 2, 3 y 4 (ver Tabla 9.1). Dicha
selecciéon tiene especial interés, ya que se quiere contar con una muestra de pares de
galaxias en interaccién que presenten un amplio rango de actividad nuclear en ambas
componentes (ver descripcién de los grupos 1, 2, 3 y 4) para poder estudiar y cuan-
tificar los efectos de las interacciones sobre las propiedades fotométricas integradas y
la actividad de formacién estelar.

La Tabla 9.1 resume las caracteristicas principales de los pares de la muestra,
estos datos fueron tomados de la base de datos NED (NASA/IPAC Extragalactic
Database). La columna 1 especifica la denominacién de la galaxia segin el Catalogo
de Arp & Madore (1987), mientras que las columnas 2 y 3 dan la ascencién recta y la
declinacién del par referido al equinoccio 2000. En las columnas 4 y 5 se detallan las

magnitudes aparentes en el filtro B para la componente principal y para la secundaria

1Como objetivo mayor, a concretarse en futuras investigaciones, se completaran las observaciones
de los 27 pares fisicos estudiados por DP97.
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Figura 2.4: Espectro éptico de la regién nuclear del par AM2322-821 que pertenece
al grupo 4 (DP97). El panel de la izquierda corresponde a la componente principal
del par y el de la derecha al de la componente secundaria.

respectivamente, mientras que las columnas 6 y 7 detallan la velocidad radial en
km s~! para cada una de las componentes. Finalmente, las columnas 8, 9 y 10
especifican el tipo morfoldgico, la extincién galactica en el azul y el grupo al cual

pertenece segun la clasificacion de DP97.

La muestra estd formada por galaxias que presentan un rango en magnitudes
mp que va de 12.34 a 16.02 para la componente A. En cambio para la componente

secundaria (B), el rango va de 14.65 a 17.34 mag.

La velocidad radial de los pares cubre un amplio intervalo que va desde los
~2600 km s~! a los ~17000 km s~!. Cabe sefialar que 8 de los 11 pares poseen

una velocidad radial mayor a los 9000 km s~ 1.

La columna 8 de la Tabla 9.1 muestra la informaciéon disponible, cuando esto
es posible, con respecto al tipo morfolégico de la componente principal. Se observa
que para la mayoria de los sistemas interactuantes la clasificacién morfoldgica no esta
definida, ya que los trabajos previos especificos sobre el tema no presentan imagenes

con una adecuada resolucién y las galaxias de la muestra se encuentran muy distor-
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sionadas. En este trabajo se intentara hacer una clasificacion morfolégica de cada
una de las componentes del sistema y de encontrar los subsistemas que componen la

galaxia.
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Capitulo 3
Observaciones

Las observaciones fueron realizadas en Julio de 1999 en el Observatorio Inter-
americano de Cerro Tololo (CTIO), Chile. Se emplearon 4 noches de las cuales 2
fueron sin luna y 2 con luna. Se utilizé un telescopio del tipo Cassegrain de 0.90 m de
didmetro y una raén focal £/13.5. Se utiliz6 un detector CCD Tektronix de 2048 x 2046
pixeles, siendo la escala de 0.396 arcsec por pixel, con lo que resulta un campo de
13.5 x 13.5 minutos de arco. La eleccién de esta configuraciéon tiene como objetivo
observar el par de galaxias interactuantes en la misma imagen, garantizando asi las
mismas condiciones fotométricas para ambos miembros.

Las condiciones de “seeing” durante las observaciones fueron buenas (17.3 —17.6).
La Fig. 3.1 muestra la imagen de la estrella estandar 1tt7379, que tiene un ancho a
mitad de altura (de aqui en adelante FWHM) de 17.6.

Se analizaron las condiciones atmosféricas de las noches de observacién. A modo
de ejemplo, se muestra en la Fig. 3.2 el ajuste de la calibracion entre la magnitud
instrumental y la magnitud estandar de un conjunto de estrellas de calibraciéon. En
dicha figura se presenta el ajuste de la pendiente de la recta («) en cada filtro. El
ajuste entre ambas magnitudes se obtuvo por el método de cuadrados minimos: la
pendiente de la recta ajustada es muy préxima a la unidad, indicando esto la buena
compatibilidad entre los instrumentos, tanto para medir la magnitud en el sistema
instrumental como en el sistema estandar. En general se observaron dos grupos de es-

trellas espectrofotométricas en distintos momentos de la noche. Las estandares fueron



Figura 3.1: Imagen en el filtro B de la estrella estandar 1tt7379.
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observadas con una masa de aire igual o mayor que la de los objetos de programa. El
rango en masas de aire para las estandares se encuentra entre 1.003 y 1.304, mientras
que para la de los objetos de programa el rango es de 1.002 y 1.384. La raiz cuadratica
media del ajuste para el filtro B se encuentra en el rango 0.06 y 0.09; estos valores
senalan que hay un pequena dispersion de los datos con respecto a la recta ajustada,
lo cual indica que las condiciones atmosféricas en el momento de observacién de las
estandares fueron similares. Como sélo se observaron dos grupos de estandares por
noche, esto no permite calcular los coeficientes de extincién. Ademas, las observa-
ciones de las estandares y las de los objetos de programa tienen una diferencia de
masa de aire maxima de Ax ~ 0.28. Tomando un valor medio de coeficiente de
extincion en el azul K, ~ 0.15 se introduce una incerteza maxima en magnitud en
el azul del orden de 0.042 mag. Frente al valor de estos errores se despreciaron los
términos de color ya que son una correccién de 2% orden. La mayor contribucién a
los errores en magnitud viene dada por la calibracién, no asi por la determinacion del
flujo instrumental. El error final en la magnitud fue estimado haciendo propagacién
de errores teniendo en cuenta tanto el error en la pendiente como el error en el punto
cero. Este procedimiento arroja un valor tipico para el error en magnitud en el filtro
azul de 0.04 mag.

Las observaciones fueron realizadas utilizando los filtros de banda ancha BVI de
Johnson-Cousins v filtros interferenciales con un ancho tipico de 75 A. En la Fig. 3.3 se
muestran las curvas de transmision, expresada en unidades porcentuales, en funcion de
la longitud de onda dada en Angstroms (A), de los filtros de banda ancha utilizados
y del filtro interferencial 6693/76. La Tabla 9.2 enumera las caracteristicas mas
importantes de los filtros interferenciales, tanto los utilizados para observar el continuo
como para observar las lineas de emisiéon Ha + N[II]. Dicha tabla contiene los
siguientes datos: en la columna 1 el nombre de la galaxia observada, en las columnas
2y 6 la denominacién del filtro que fue utilizado para observar el continuo y las lineas
de emisién Ho 4 N[II] respectivamente, en las 3 y 7 la longitud de onda central ([A])
del filtro, en las columnas 4 y 8 el FWHM del filtro, en las columnas 5 y 9 el porcentaje
de transparencia del filtro.

La eleccion de los filtros interferenciales se hizo de acuerdo con la velocidad radial
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las estrellas de calibracién en los tres filtros.
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de cada par, ya que por efecto Doppler la linea de emision que se quiere observar se
encuentra desplazada hacia longitudes de onda mas rojas. Por otro lado, se eligié
la zona espectral cercana a los 6400 A para observar el continuo préximo a la lineas
de emision Ha. Esta eleccion se debe a que en esta region espectral las galaxias no
presentan lineas de emisién ni de absorcion. Es importante mencionar que el FWHM
de los filtros interferenciales utilizados, que en promedio es de 75 A, cubre las lineas
de emision Ha y [NII|AN6548, 6584. Para ilustrar esto se presenta en la Fig. 3.4
el espectro de la galaxia AM2330-303 normalizado al méximo de emision de la linea
Ha. La velocidad radial de la galaxia V, = 12474 km s~! da un corrimiento al
rojo de 272.9 A para la linea Ha. Ademds, en dicho grifico se muestra la curva de
transmisién de los filtros interferenciales 6693/78 y 6826/76 que se utilizaron para
observar respectivamente el continuo y la linea de emision de la galaxia en cuestion.
Como puede observarse la eleccién de los filtros fue adecuada, se consiguioé que todo
el flujo de emisién de las lineas Ha + N[II] estuviese dentro del filtro seleccionado,
la linea Hor en esta galaxia se encuentra localizada en 6835.9 A y la del [NIT](A\6548,
A6584) en 6820.3 y 6857.8 A, respectivamente. Se puede notar que en la zona del
continuo seleccionado, que para esta galaxia se encuentra desplazado a 6666.1 A, no
se observan lineas dentro del ancho del filtro.

En la Tabla 9.3 se presenta un resumen de los datos mas importantes concernientes
a las observaciones efectuadas. Esta tabla muestra en la columna 1 la denominacién
de la galaxia y en la columna 2 la fecha de la observacion, mientras que en las columnas
3,4, 5y 6 se detallan el nimero de imagenes y tiempo de exposiciéon en que fueron
tomadas para cada objeto con su respectivo filtro y en la columna 7 el FWHM medido.

Por 1ltimo, la Tabla 9.4 presenta la lista de las estrellas estandares tomadas en
los filtros de banda ancha que seran utilizadas para la calibracion fotométrica de las
magnitudes. La columna 1 presenta la denominacién de la estrella, las columnas
2 y 3 la ascencion recta y la declinacion de la misma referidas al equinoccio 2000.
Finalmente, las columnas 4, 5 y 6 detallan la magnitud aparente en el filtro V y los

colores (B — V) y (V —1I) de la estrella estdndar respectivamente.
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Figura 3.3: Perfil de transmisién ([%)]) en funcién de la longitud de onda ([A]) para
los filtros de banda ancha B, V e I y para el filtro interferencial 6693/76.
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Figura 3.4: Espectro de la galaxia AM2030-303 centrado en los 6800 A y normalizado
al maximo de emisién de la linea H «; se superponen las curvas de transmision relativa

de los filtros interferenciales 6693/78 y 6826/76.
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Capitulo 4

Magnitudes, Colores, Imagenes Hao

y Perfiles de Luminosidad

4.1 Reduccién de las Imagenes

En esta seccién se describirdan brevemente los procesos que se emplearon para la
reduccion de los datos fotométricos. Todas las imagenes fueron reducidas utilizando
los paquetes de IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) y rutinas propias.
Para ello se siguieron los procedimientos habituales de correccién “bias” y correccion
por campo plano o “flat field”.

Es sabido que las imagenes producidas por los dispositivos electrénicos como los
detectores CCD (Charge-Coupled Device, dispositivo de acoplamiento de carga) re-
quieren de una serie de correcciones antes de proceder a efectuar cualquier tipo de
medicion sobre ellas. Basicamente hay dos tipos de correcciones:

1) Las llamadas correcciones por efectos aditivos, las cuales se deben a senales
parasitas que se mezclan con la senal normal. Las mas destacadas son el bias y la
corriente de oscuridad. Atun si las cargas de origen térmico han sido casi eliminadas
mediante una buena refrigeracién del CCD, aparece en la imagen una senal continua
de origen intrinseco.

2) Las llamadas correcciones por efectos multiplicativos las cuales resultan de

variaciones en la sensibilidad de un pixel a otro. Esto corresponde a la variacién de
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la ganancia del detector a lo largo de su superficie.

Los ”bias” son imagenes obtenidas con tiempo de exposiciéon cero. La imagen
resultante consiste simplemente en una lectura del nivel de carga previa que posee
cada pixel antes de una exposiciéon ordinaria. El origen de esta senal es en parte
térmico, en parte por cargas residuales y en parte por acumulacién espontanea de
carga. Es conveniente tomar un conjunto de imégenes bias cada noche de observacion
y luego combinarlos mediante procesos estadisticos. El niimero de estas imagenes que
se tomaron una vez por noche fue entre 9 y 13. Con este niimero, se logra aumentar
la relacién sefial /ruido con respecto a las imdgenes individuales, en un factor n'/2,
siendo n el nimero de imagenes tomadas. Posteriormente, se promedié esta serie de
imédgenes para obtener una imagen final que se denominara “Bias”.

Cuando se opera el CCD a temperaturas poco convenientes, se obtiene una senal
térmica que se agrega a la senal producida por la fuente observada. Un método
para eliminar este efecto, es obtener una imagen en completa oscuridad, denominada
“dark”. El dark se obtiene manteniendo el obturador de la cdmara cerrada y tomando
una exposicion larga, generalmente con el tiempo de exposiciéon mas largo utilizado en
las imagenes del programa. Como el CCD trabajé en 6ptimas condiciones térmicas,
no se aplicé la correccién por corriente de oscuridad ya que ésta introduce un error
mayor que el efecto que se pretende corregir.

Por otra parte, la correccién por campo plano (flat field) se debe a varios factores:
los gradientes de sensibilidad, la atenuacién espacial producida por particulas de polvo
y vineteado sobre la ventana del CCD vy los filtros, etc., que hacen que la respuesta
de cada pixel que compone el CCD no sea la misma para todos. Para poder corregir
este efecto, se toma una serie de imagenes (en este trabajo entre 9 y 13) de una
fuente plana, como por ejemplo, la luz del cielo al atardecer, con el fin de iluminar el
CCD en forma uniforme. Luego se procede a la sustracciéon de bias en cada imagen,
y del mismo modo que en el procedimiento anterior, se obtendra una imagen final,
que se denominara “Flat”, la que resulta del promedio de la serie de imagenes. Cada
imagen de programa se corrige por bias y se divide por “Flat”. La correccién por
“Flat” debe hacerse para cada noche de observacién y por cada filtro utilizado. En el

trabajo de licenciatura “Fotometria Multicolor CCD y Espectrofotometria Optica de
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Diez Galaxias Seleccionadas de un Atlas de Galaxias Peculiares” (Ferreiro, 1996) se
presentan con mas detalle los procedimientos basicos de reduccién de imagenes CCD.

Como se sabe, la senal proveniente de un objeto celeste se encuentra montada sobre
la senial que emite el cielo. Esta emisién se debe a fuentes espurias, emisién propia
del cielo, luz zodiacal y objetos no resueltos, etc. Un punto crucial en la reduccién es
la sustraccién del fondo del cielo, la que fue hecha con la tarea IMSURFIT. Como se
mencioné en el Capitulo 3, se emplearon 2 noches de observacion con la presencia de
luna. Se controlé en cada imagen para cada noche de observacion el comportamiento
del fondo del cielo, teniendo éste un comportamiento plano con un leve gradiente.
Para obtener la emision pura de la galaxia se seleccionaron en cada imagen areas
proximas a la misma y que no tuviesen objetos de alta luminosidad. En dichas areas
se procedio a realizar un ajuste de la funcion intensidad con polinomios ortogonales
de Legendre de grado 2. No se requirié un grado mayor en los polinomios puesto
que las imégenes presentaban una gran uniformidad. Una vez obtenido el ajuste
en esas areas, se extrapola al resto de la imagen para cubrir todo el “frame” y asi
obtener un nivel del cielo representativo para cada imagen y filtro. Finalmente, se
procede a restar este plano ajustado en cada imagen a la de los objetos observados
correspondientes.

Los rayos césmicos son particulas subatomicas que proceden, en su mayoria, del
espacio exterior y que tienen una energia elevada debido a su gran velocidad. Al
incidir en el CCD, producen pixeles muy luminosos que cubren un area muy reducida
y que contaminan la imagen. Para removerlos se utilizé la tarea COSMICRAY del
IRAF. El algoritmo consiste en detectar el pixel mds brillante (que serd el candidato a
rayo césmico) dentro de una ventana de 5x5 o 7x7 pixeles y ajustar el valor medio del
flujo dentro de dicha ventana, excluyendo el més brillante. Si el candidato excede en
flujo un valor determinado del promedio (por ejemplo, 3 veces el valor de incerteza)
es reemplazado por el valor promedio en dicha ventana. Este proceso se realiza hasta
cubrir toda la imagen.

El tamano de una fuente puntual debido a la perturbacién atmosférica (de aqui
en adelante seeing) se estimé ajustando la funcién de Gauss al perfil flujo vs. radio

de las estrellas presentes en cada imagen. Uno de los parametros que arroja el ajuste
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es el ancho a mitad de altura (Full Width at Half Maximun, FWHM) de la campana
ajustada anteriormente. Este FWHM es el seeing que presentan las imagenes en
el momento de la observacién. La determinacion del seeing para cada imagen sera
utilizada més adelante, cuando se hable sobre las imagenes en los filtros B, V, I e

imagenes Ha.

Dado que las escalas de magnitudes y de intensidades son relativas, hacen falta
mediciones de referencia para llevarlas al sistema estandar, esto es, convertir las mag-
nitudes instrumentales a magnitudes estandares, en nuestro caso B, V e I de Johnson.
Para ello se realizé la calibracién con estrellas estdndares (ver Fig 3.2). En cada
noche se observaron entre 7 y 18 estrellas estandares fotométricas de Landolt (1992),
ubicadas alrededor del ecuador celeste, y al menos 3 estrellas estandares espectrofo-
tométricas de Stone & Baldwin (1983), (ver Tabla 9.4). Las estrellas estandares de
Landolt forman grupos, que fueron observados en distintos momentos de la noche.
Cada grupo de estrellas fotométricas se eligié de manera tal que su ubicacion en la
esfera celeste estuviese proxima a la de los objetos de programa. De este modo, fue
posible garantizar que tuviesen la misma masa de aire y que las condiciones del cielo
fueran similares, tanto en la observacién de las estdndares como en la de los objetos
de programa. Para la calibracién fotométrica se determinaron, en las imagenes ya
corregidas por bias y campo plano, las magnitudes de las estrellas estandares en el
sistema instrumental. Posteriormente, se realizé el ajuste lineal, por método de los
cuadrados minimos, de las magnitudes fotométricas de ambos sistemas (ver Seccién 3).
La pendiente de este ajuste («) fue muy proxima a la unidad en cada filtro y en todas
las noches, lo cual indica la buena compatibilidad entre el sistema instrumental y el
sistema de Johnson. La ordenada al origen o Punto Cero es la constante que relaciona
el origen de los dos sistemas. La incerteza en las calibraciones son 4 0.04 mag en el
filtro B, £ 0.06 mag en (B — V) y £ 0.06 mag en (V — I). Este fue el paso final en

la reduccién.
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4.1.1 Imagenes en filtro angosto Ha y continuo

El espectro de una galaxia esta compuesto por la emision del continuo y por lineas
de emisién y/o absorcién. Por lo tanto, para obtener el flujo de la galaxia en una
determinada linea de emisién, se debe sustraer de esta linea el flujo del continuo ad-
yacente. Para esto se cuenta con imagenes tomadas en dos filtros interferenciales para
cada galaxia. Estos filtros se eligen de tal manera que estén centrados en la longitud
de onda de la linea en cuestion y en la longitud de onda del continuo adyacente a
dicha linea. Fueron seleccionados de acuerdo a la velocidad radial que presenta el par
de galaxias (ver Seccién 3). Antes de esta sustraccion, fue necesaria una cuidadosa
alineacion de las imagenes, ya que éstas sufren pequenos desplazamientos y rotaciones
por mal seguimiento del telescopio (“tracking”), flexiones y seeing. Esta alineacion
se realizé utilizando la tarea de IMALIGN de IRAF tomando al menos 7 estrellas
de campo distribuidas en forma homogénea en cada imagen. Esta tarea basicamente
permite encontrar los centros de las estrellas seleccionadas en cada imagen y, poste-
riormente, determinar la matriz de rotacion y traslacién que debe aplicarse a cada
imagen para obtener el recentrado de las mismas. La incerteza tipica en este pro-
cedimiento no fue mayor que 0.5 pixeles. Este proceso de alineacion se ralizé tanto
para las imagenes en los filtros interferenciales como para las imagenes en los filtros
de banda ancha. El objetivo es medir los flujos en todos los filtros de las regiones HII
de las galaxias, cuyo tamano y posicién se determinaron en las imagenes en Ha, (ver
Secci6n 4.2). Como no todas las imdgenes tenfan igual seeing, se convolucionaron las
imédgenes con una funcién gaussiana eliptica para que la calidad de todas ellas fuera
igual a las que tuvieran las peores condiciones de seeing. Se utilizé el mismo proce-
dimiento para las imagenes con filtro de banda ancha, B, V e I. Una vez alineadas y
con sus FWHM degradados, se obtuvieron las imdgenes de color (B — V), (V —I)
y (B —I) y la imagen de emisién Ha pura. En las Fig. 5.1 - 5.44 se presentan las
imédgenes en B, (B —V), (V —1I), (B — 1) y Ha para las galaxias de la muestra.
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4.2 Magnitudes Integradas y Colores

Para medir la magnitud total en los filtros B, V e I, se utilizaron dos métodos
independientes. El primero es la integracion de la intensidad de cada pixel en una
serie de diafragmas, con un radio creciente hasta la convergencia de la magnitud. El
segundo método consiste en la integracion del perfil de luminosidad (ver Seccién 4.3).
Las magnitudes totales obtenidas con ambos métodos tienen muy buen acuerdo, estas
difieren en la centésima de magnitud o como en algunos casos en un valor menor. La
tabla 9.5 presenta la magnitud total B y los colores integrados (B—V) y (V —1I) como
asi también la magnitud absoluta Mp en el filtro B, didmetro mayor (D) y el didmetro
menor (d) de cada galaxia hasta la isofota de 24 mag arcsec™ (de aqui en adelante
arcsec = segundo de arco). Todas las magnitudes estdn corregidas por extincién
galactica e interna. No se aplico la correcciéon “k” o correccion cosmoldgica ya que el
rango de velocidades radiales de la muestra hace que sea despreciable dentro de los
errores. Los valores de la correccion por extincién galactica se obtuvieron de la NED;
en la Tab 9.1 figura la extincién correspondiente al azul. Para la correccién interna
se utilizé el valor del enrojecimiento determinado por Pastoriza, Donzelli & Bonatto
(1999) (de aqui en adelante PDB99), con este valor y asumiendo una cte R = 3.1
se obtuvo el valor de la absorcién interna para cada galaxia. Fue posible aplicar esta
correccién en aquellas galaxias en que PDB99 pudieron observar el cociente de los
flujos de las lineas Ha/H.

Para determinar la magnitud absoluta de la galaxia es preciso conocer la distancia
a la que se encuentra el sistema. Para estimarla, se hizo uso de la Ley de Hubble, las
velocidades radiales usadas son expuestas en la Tab 9.1. Se adoptd, para este calculo,

un valor de la constante de Hubble Hy = 75 km s' Mpct.

Para determinar los didmetros de las galaxias se trazé la isofota de 24 mag arcsec ™2

a la que se le ajusto una elipse. El ajuste se hizo mediante la tarea ELLIPSE la cual
utiliza el método iterativo desarrollado por Jedrzejewski (1987). Esta tarea arroja
como resultados, entre otros parametros, el semieje mayor y la elipticidad de la elipse
ajustada.

Se encontré que las magnitudes B que se obtuvieron son en general mas brillan-
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tes que las magnitudes B presentadas en el Catdlogo RC3 (ver Tabla 9.1). Para
ilustrar esto, se presentan los siguientes valores promedios para cada componente:
para la componente principal la diferencia promedio de las magnitudes es (Amag) =
(—0.16 £ 0.48) mag, donde Amag es la diferencia de magnitud entre la magnitud
presentada en el RC3 y la magnitud presentada en esta tesis. Para la componente
secundaria esta diferencia es (Amag) = (—0.51 &+ 0.67) mag. Las diferencias entre
las magnitudes pueden ser ocasionadas por la incerteza en la observacién y por la
reduccion de los datos, ya que son distintos los métodos utilizados para determinar
la magnitud integrada. Las magnitudes integradas del RC3 fueron determinadas a
partir de placas fotograficas, usando fotometria de abertura, por lo que la integracion
estd dentro de un radio dado. En cambio, como se explicé al principio de esta seccion,
las magnitudes observadas se determinaron en dos formas distintas, por la integracién
de la intensidad de cada pixel hasta un radio de convergencia y por la integracion
del perfil de luminosidad. Estos métodos, que se utilizaron en este trabajo, dan re-
sultados similares y sus integraciones alcanzan radios mayores que los empleados en
fotometria fotoeléctrica. Como consecuencia de esto, se obtuvieron valores de mag-
nitud mas brillantes.

Las imagenes de las galaxias en las lineas de emisiéon puras Ha + [N1I] fueron
utilizadas para identificar las regiones de formacion estelar (de aqui en adelante RHII)
y medir su posicién en coordenadas X e Y con respecto al centro de la galaxia.
Para determinar la posicion de dichas regiones se utilizé un sistema de coordenadas
cartesiano donde el eje X crece desde el centro de la galaxia hacia el oeste y el eje Y
desde el centro hacia el norte. La posicién esta determinada por la distancia en XY
del centro de la galaxia al centro de la regién de formacién estelar. El centro de la
RHIT se considera como el punto de maxima intensidad dentro de la misma region.
Las imédgenes Ha + [N11] y las RHII identificadas se presentan en el Capitulo 5, en
los paneles G y H, para cada galaxia (Fig. 5.4, 5.8, 5.12... etc.). Se sabe que el
tamano de las RHII esta determinado por el radio de Stromgren, radio en el cual la
fotoionizacién de las nebulosas por estrellas ionizantes O y B decae abruptamente.
Dicho radio es practicamente imposible de determinar para objetos extragalacticos

con los medios utilizados. El tamano de la region de formacion estelar fue determinado
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de la siguiente manera: se midié el drea (A) sumando todos los pixeles encerrados
por la isofota cuyo nivel de luminosidad es el 10% de la intensidad de la parte central
de la RHII. Se le asigné a cada region un radio equivalente calculado de la expresién
Ty = (A/m)%5. El radio equivalente obtenido por este proceso posee unidades de
pixeles que, con la escala del telescopio y la distancia a la galaxia (ver Seccién 4.2),
permite obtener dichos radios en unidades de kpc.

El valor del flujo y la luminosidad Ha+[NII] en cada RHII fueron determinados
integrando la intensidad de los pixeles dentro de un diafragma de radio igual al radio
equivalente y centrado en el pixel de méaxima intensidad, utilizando para esto la tarea
llamada IMEXAM.

Para la calibracién en Ha se cuenta con los flujos de los espectros 6pticos de la
region nuclear que obtuvieron DP97. Los flujos se midieron en el sistema instrumental,
en una zona igual en posiciéon y tamano a aquella de la cual fueron extraidos los
espectros de DP97. Con ambos flujos se procedié a determinar el factor de conversion
entre ambos sistemas (instrumental a estdndar) para luego aplicar dicho factor a las
demas regiones. Para cada imagen correspondiente al continuo adyacente a Ha se
midio el flujo de las regiones de formacién estelar con el mismo tamano y ubicacion.
Con el flujo del continuo F,.(A) y de la linea F;(A) se determiné el ancho equivalente

EW (Ha + [NII]) de las RHII individuales con la siguiente férmula:

EW:/OOO (%)M (4.1)

También se midi6 la magnitud B y los colores (B — V') y (V — I) de las regiones
de formacién estelar, integrando la intensidad de los pixeles dentro del radio equiva-
lente, en la misma posicién y tamano en que fueron determinadas las regiones. Estas
magnitudes y colores fueron calibrados, o sea, llevados al sistema estandar como se
explicé en la Seccién 4.1. En un paso posterior, se corrigieron por enrojecimiento.
Para ello, se estim6 el enrojecimiento interno para cada galaxia con la ayuda del co-
ciente de intensidades de las lineas Ha/H 3, medido en su regién central por PDB99.

El enrojecimiento interno para la region nuclear obtenido de este cociente tiene un
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rango entre 0.25 < E(B — V) < 0.96; estos valores son mas bajos que los observados
en galaxias infrarrojas ultraluminosas tibias (Surace et al. 1998) cuyos valores estén
entre 0.78 < E(B — V) < 1.93. Esto indica que las galaxias de nuestra muestra
tienen menos polvo que las galaxias infrarrojas ultraluminosas tibias. Por otro lado,
es sabido que el enrojecimiento en las regiones HII es mayor que el estimado en el
nicleo. Siguiendo los argumentos de Whiltmore & Schiwiser (1995) el polvo deberia
“desaparecer” en un tiempo de 10® afios en regiones de 100 pc de didmetro. Se estimé
que las regiones de formacién estelar tienen una edad entre 3 x 10% a 107 afios (ver
Tabla 9.6). Para determinar dichas edades se emplearon los modelos sintéticos de
RHII de Leitherer et al. (1999) (ver Seccién 7.1), los cuales utilizan el ancho equiva-
lente EW (Ha+ [NI1)) o la luminosidad £(Ha+ [N11]) o los colores de las regiones
de formacidn estelar (RHII). Se establecié un buen acuerdo entre las edades obtenidas
utilizando los tres parametros mencionados anteriormente. El EW es un indicador
de la edad que no esta afectado por enrojecimiento. Sobre la base de estos argumen-
tos, se estimé que pocas regiones tienen ain cantidades significativas de polvo. Por
lo tanto, usar el enrojecimiento estimado de la region nuclear representa un limite
superior para las regiones HII.

Los colores y los flujos para estas regiones HII fueron corregidos por extincién,
asumiendo un valor constante E(B-V) a través de la galaxia, como se describié arriba.
La Tabla 9.6 presenta la posicion relativa de las regiones de formaciéon estelar con
respecto al nicleo de la galaxia, radio equivalente, magnitud total B, colores, lumi-
nosidad calibrada Hoa+[NII] dentro de A y el ancho equivalente EW (Ha + [N11]).

Dicha tabla también muestra la edad de regiones de HII, estimada en la Seccién 7.1.

4.3 Perfiles de Luminosidad

La mayoria de las galaxias observadas tienen perturbaciones morfolégicas fuertes
debido a la interaccién con su companera. Por esta razén, muestran isofotas muy
irregulares. Para este tipo de galaxias muy perturbadas, los perfiles de luminosidad
trazados con algoritmos azimutales (Jedrzejewski 1987) no convergen. En este caso es

conveniente obtener los perfiles de luminosidad como fue definido por Sérsic (1982).



30

El radio equivalente 7., esta definido como:

Feg = <S (m>>0'5 (4.2)

™

donde S(m) es proporcional al drea proyectada (en segundos de arco cuadrados) para

0794m gatisfaciendo la condicién I(m’) >

los pixeles con una intensidad I(m) = 1
I(m), m’ corresponde a los pixeles cuya intensidad es mayor que el de la isofota de
magnitud m. Por lo tanto, para trazar un perfil de luminosidad, los pasos son los
siguientes: se selecciona una isofota de magnitud m cuya intensidad es I(m); todos
los pixeles con intensidad mayor que I(m) son sumados. De la suma de intensidades
se obtiene la magnitud que encierra la isofota de magnitud m, y de la suma de los
pixeles, el drea total S(m). Con la ecuacién 4.2 se obtiene el radio equivalente. Asi se
construyen los perfiles de luminosidad ya que cada r., tiene asignada una magnitud
m. Las unidades de las magnitudes asi obtenidas estdn expresadas en magnitudes por
segundos de arco cuadrado. Esta técnica tiene la ventaja de permitir trazar perfiles
de luminosidad en galaxias con cualquier tipo morfologico.

Se obtienen los perfiles de luminosidad en los filtros B, V e I para cada una de las
galaxias de la muestra y, cuando fue posible, fueron ajustados por una ley del tipo
RY* (de Vaucouleurs 1953) y/o una ley exponencial (Freeman 1970). Esta descom-
posiciéon nos permitié caracterizar por separado las propiedades fotométricas de los
subsistemas bulbo y disco, respectivamente. Se controld, para cada par interactuante,
la separacion angular entre los centros de las galaxias y el didmetro mayor de la
galaxia principal (ver Tabla 9.5) la cual fue determinada ajustando una elipse a la
isofota de magnitud u = 24 mag arcsec™? (ver Seccién 4.2). Se encontrd que para la
mayoria de los pares la separacion entre los centros es mayor que el radio de dicha
isofota (ver Tabla 9.5). Esto permite asegurar que el disco de la galaxia primaria no
estd contaminando fuertemente la componente disco en la galaxia secundaria. Hay
cuatro posibles casos dudosos: los pares AM1256-433, AM1448-262, AM2229-735 y
AM233-451, que se analizan por separado.

Para determinar la inclinacién (7) de la galaxia se define el coseno de la inclinacién

(cos(i)) como el cociente del didmetro menor (d) sobre el didmetro mayor (D) (ver
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Tabla 9.5) de la galaxia, esto es cos(i) = d/D. El 4ngulo de inclinacién de una galaxia
estd definido con respecto a la visual del observador (i=0° galaxias de frente).

En el par AM1256-433 la componente disco de la primaria no contamina fuerte-
mente el de la secundaria debido a que la componente secundaria se encuentra hacia
el NE con respecto a la primaria (ver Figura 5.1). Ademds, la galaxia primaria (por
lo tanto su componente disco) presenta una gran inclinacién (i=78°) con respecto a
la visual del observador. Si se observa la componente disco de la secundaria se ve
que es menos brillante que la de la primaria, esto indica que la contaminacién no es
significativa del disco de la primaria sobre el de la secundaria.

En el par AM1448-262 (ver Figura 5.9) la separacién angular entre los nicleos es
de 52”7, mientras que el radio mayor de la primaria es de 50” y el radio menor de la
secundaria es de 14”. Estos valores indican que hay una superposicion de los discos de
las galaxias pero se estima que esta superposicién es menor al 25%. Dado que el disco
de la componente primaria es el mas débil de la muestra y su superposicién sobre
la secundaria se produce en una pequena area, se puede decir que su contaminacion
sobre la componente disco de la secundaria puede ser despreciada.

El par AM2229-735 tiene una separacion angular entre los nicleos de las galaxias
de 20”. La componente primaria y por lo tanto su componente disco, tiene una incli-
nacion del orden de los 60°. Al observar la posicién de la secundaria (ver Figura 5.25)
con respecto a la primaria y su inclinacién, y teniendo en cuenta que el radio menor
de la primaria es de 12”7 y el radio mayor de la secundaria es de 9”7, se concluye
que los discos de las galaxias podrian tener una superposicion en una fracciéon muy
pequena, con lo cual la contaminacién del disco de la componente primaria sobre el
de la secundaria puede ser despreciado.

Analizando la Figura 5.41 que corresponde al par AM2330- 451 junto con el valor
de la separacién de los nicleos (417), el radio mayor de la primaria (64”) y el radio
menor de la secundaria (14”) se puede afirmar que el disco de la galaxia primaria
estd contaminando la componente disco en la secundaria. Por esta razén, primero
se ajustaron isofotas elipticas en la galaxia principal con la tarea “ellipse” del IRAF.
Luego, utilizando los parametros obtenidos, se procedié a construir un modelo de

imagen para la componente primaria con la tarea “bmodel”. Una vez obtenido dicho
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modelo, se procedio a restarlo de la imagen original, dando como resultado una imagen
que contiene solamente la componente secundaria. A esta imagen se trazo los perfiles
de luminosidad cuya componente disco no estd contaminada por la componente disco
de la primaria (ver Figura 5.43). El mismo procedimiento se aplicé a la galaxia
secundaria para obtener como resultado una imagen de la primaria sin contaminacién
de la secundaria y para trazar el perfil de luminosidad (ver Figura 5.43).

La forma funcional adoptada para las componentes bulbo y disco es la siguiente:

Teft

(X pupe = Lo exp [—7.688 <<i>0'25—1>] (4.3)

I(r)pisco = 1qexp {— dil ] (4.4)

La ecuacién 4.3 corresponde a la componente del bulbo, mientras que la ecuacién
4.4 es para el disco. En estas ecuaciones /. es la intensidad a un radio efectivo r.s¢
dado, el cual encierra la mitad de la luminosidad total del bulbo, I; es la intensidad
central del disco y d; la longitud de escala de la componente disco. En términos
generales se sigui6 el método descrito por Schombert & Bothum (1987) y se utilizd
la rutina NFIT1D implementada en el paquete STSDAS de IRAF para obtener los
parametros mencionados arriba. Esta tarea basicamente ajusta una funcién no lineal
unidimensional, usando un ajuste y-cuadrado ya sea por un algoritmo de minimiza-
cién simple o por el algoritmo de Levenberg-Marquardt. Para que esta rutina arroje
resultados satisfactorios, es necesario utilizar parametros iniciales apropiados, aun
asi la descomposicion suele no ser univoca. Por estas razones es preciso controlar y
analizar los parametros arrojados por el método, para que estos tengan sentido fisico.
Lo primero que se hace es estimar los pardmetros iniciales del disco y del bulbo de
los perfiles de luminosidad. Lo segundo es usar estos parametros y ver qué resultados
arroja la rutina, controlar el ajuste y analizar si los pardametros calculados por la
rutina tienen sentido fisico. Por ejemplo, se controlé que la magnitud de los discos
no sea menor a 22 mag, que la longitud de escala no sea extremadamente grande,

que el r.¢r no sea menor al valor del seeing. Cuando alguno de estos efectos sucedio,
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se intenté encontrar mejores pardmetros iniciales. Para ello se ajusta primero sélo
un disco, luego sélo la componente bulbo y se toman como pardametros iniciales los
parametros arrojados por los ajustes en forma separada. Posteriormente, se vuelve
a controlar los resultados obtenidos. En muchos casos esto tampoco sirvid, por lo
que sélo se ajusté una ley exponencial a la componente disco. Se priorizd ajustar
la componente disco sobre la del bulbo por el hecho que la interaccion no afecta en
forma significativa el perfil de luminosidad de la componente disco en la parte més
externa del mismo, no asi la componente bulbo que presenta marcados excesos de
luminosidad. Cabe aclarar que no sucede lo mismo con el disco propiamente dicho de
la galaxia. En una interaccién las regiones mas afectadas por las fuerzas de marea son
las regiones exteriores de la galaxia, las que tendrian una menor ligadura gravitatoria.
Estas partes de la galaxia se deforman, producen colas, puentes, “warp”, etc., pero sus
cambios de luminosidad producen regiones luminosas que contribuyen con excesos de
luz en las regiones interiores del perfil de luminosidad. Por lo tanto la parte externa
del perfil de luminosidad es puramente disco, sin excesos y facil de ajustar. Otro
hecho observado en simulaciones numeéricas es que la interaccion conduce el gas hacia
las regiones nucleares, esto favorece las formacion estelar en esta parte central de
la galaxia, lo que produce regiones de alta luminosidad las que son observadas como
excesos de luz en los perfiles de luminosidad en las regiones interiores del perfil. Como
ya fue dicho anteriormente, el método es muy sensible a los parametros iniciales, por
lo que no se consideraron los errores que arroja el método sino que estos errores
fueron estimados haciendo pequenas variaciones sobre los pardmetros iniciales (una
vez obtenidos los que se consideraban més adecuados por los resultados finales). Se
observé que los parametros resultantes presentan variaciones menores al 20%.

Para obtener la luminosidad total de la galaxia y la de cada componente, se usaron

las siguientes expresiones (Boris et al. 2001):

Lrotal = /OOO I(r)2nrdr (4.5)

Liupo = 7.217112 (4.6)
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Lpisco = 2mlod? (4.7)

donde la ecuacion 4.5 corresponde a la luminosidad total de la galaxia, la ecuacién 4.6
a la luminosidad de la componente bulbo y por ultimo, la ecuaciéon 4.7 a la lumi-
nosidad de la componente disco. Los perfiles de luminosidad para cada galaxia, junto
con las funciones ajustadas para cada componente, se presentan en el capitulo 5 en
el panel E, para la componente A, y en el panel F, para la componente B (Fig. 5.3,
5.7, 5.11... etc.). Los parametros del disco y del bulbo, para cada galaxia, en cada
filtro, se presentan en Tabla 9.7, donde el brillo superficial central mg y el brillo

superficial efectivo m, se obtuvieron de las siguientes expresiones:

m. = —2.5logl, (4.8)

ambas magnitudes estdn expresados en mag arcsec™2.
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Capitulo 5
Las Galaxias

En este capitulo se describen las caracteristicas principales de cada miembro que
compone el par. Se presentan ademds las imagenes en el filtro B, los mapas de color
(B-=V),(V—=1I)y (B —1), los perfiles de luminosidad para cada componente y las

imdgenes en emision pura Ha + [NII] con sus mapas de contorno.

5.1 AM1256-433

Originalmente, este sistema fue identificado en el Catédlogo de Arp & Madore
(1987) como un sistema multiple. El andlisis espectroscépico realizado por DP97
reportd que el sistema estd formado por dos pares de galaxias fisicamente indepen-
dientes. En este trabajo se estudia el par interactuante ubicado al NE del sistema,
conocido también como ESO 269-1G 023. Este par esta compuesto por galaxias tipo
disco en cz = 9014 km s~* (ver Figura 5.1).

La componente principal estd muy perturbada y presenta dos brazos espirales bien
desarrollados y resueltos en regiones HII. Posiblemente la distorsion que presenta el
brazo SE sea debido al paso de la companera. La magnitud absoluta de la componente
A es Mp = —20.76 mayg, el color, (B — V) = 0.47, es tipico de galaxias tipo Sc-Sd.
En el nicleo de esta componente se detecté un alto valor de enrojecimiento, esto es
E(B—-V)=0.83.

El perfil de luminosidad de la componente primaria es predominantemente ex-
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ponencial y muestra un exceso de luminosidad en el interior de los 12”7 de radio
equivalente. La componente bulbo, si existe, se encuentra en una regiéon menor a los
2”. Solamente se pudo ajustar la componente disco mediante una ley exponencial.
El color (B — V') = 0.4 se mantiene constante a lo largo de la componente principal.

En esta componente pudieron observarse 7 regiones de formacién estelar. El
promedio del tamano de las regiones es de 1380 pc, el valor de la luminosidad esta
comprendido entre 3 x 103 erg s7! a 18 x 103 erg s=!. Se encuentra que la edad
de la mayoria de las regiones es 7 =~ 6.2 x 10°® afos, salvo la ntimeor 7 cuyo valor es
7= 4.2 x 10° afios (ver Seccién 7.1).

La componente secundaria presenta una barra de 2.5 segundos de arco, orien-
tada en direccién N-S. Esta galaxia no presenta brazos espirales, solamente una
pequena y débil cola saliendo del lado sur de la barra. La magnitud absoluta es
Mp = —19.48 mag y el color (B — V') = 0.61 es tipico de galaxias tipo Sc- Sd.

El perfil de luminosidad de la componente secundaria es peculiar y solamente se
ajusté la componente disco. El color del perfil (B — V') presenta un gradiente con
valor de 0.8 en la region nuclear a 0.4 en las zonas més externas como puede verse en

la Figura 5.3.
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Figura 5.1: AM1256-433. Componente principal (A), componente secundaria (B).
Paneles 1a) imagen B y 1b) imagen (B — V). Norte hacia arriba y Este hacia la
izquierda. El campo es 200 x 200 segundos de arco.
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Figura 5.2: AM1256-433. Paneles 1c) imagen (B — I) y 1d) imagen (V — I). Norte
hacia arriba y Este hacia la izquierda. El campo es 200 x 200 segundos de arco.
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Figura 5.3: AM1256-433. Paneles le) y 1f) Perfiles de luminosidad superficial de
la componente primaria y secundaria del par: B (abajo), V (medio), I (arriba). La
linea sélida indica el ajuste bulbo mas disco; la linea cortada, el ajuste de la compo-
nente bulbo y la linea punteada el ajuste de la componente exponencial. Los paneles
inferiores presentan los perfiles de los colores (B — V) y (V —I).
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Figura 5.4: AM1256-433. Paneles 1g) imagen Ha sin continuo y 1h) identificacién
de las regiones HII. Norte hacia arriba y Este hacia la izquierda. El campo es 200 x
200 segundos de arco.
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5.2 AM1401-324

Este par es del tipo M51 con un cz = 10321 km s~!. La galaxia principal tiene un
nicleo muy brillante y un brazo que envuelve la galaxia entera, dando la apariencia
de un anillo (ver Figura 5.5). Se observa también una barra incipiente en direccién
NW-SE, la cual presenta varias regiones HII intensas. La galaxia secundaria esta
localizada al final de un brazo espiral de la galaxia principal y tiene la apariencia de
una galaxia eliptica.

La magnitud absoluta de la componente principal es Mg = —21.90 mag y el
color integrado (B — V) = 0.43; este es el objeto méds luminoso y més azul de la
muestra. La secundaria tiene Mp = —18.69 mag, un color (B — V) = 0.77 y su
perfil de luminosidad no sigue la ley R'/. Con este valor de magnitud absoluta esta
componente podria ser una galaxia eliptica de luminosidad intermedia, pero como el
perfil de luminosidad no sigue una ley RY* probablemente sea algtin tipo de galaxia
compacta, ademas el color (B—V) es més azul que el observado en galaxias elipticas de
igual luminosidad. Fue posible descomponer el perfil de luminosidad para la galaxia
principal en la componente disco y bulbo. Por otra parte, se obtuvo la longitud de
escala d; ~ 10” y el brillo superficial efectivo by ~ 22.6 mag arcsec™2. El color
(B—V)y (V—1I) se mantiene casi constante a lo largo de la galaxia, con un valor
(B—V) = 0.5. En cambio, para la secundaria, se obtuvo (B — V') ~ 0.7 hasta los 3”7,
cayendo a 0.55 en los 6” (ver Figura 5.7).

En la componente principal se identifican 6 regiones HII con tamanos entre 1200
y 2200 pc, colores (B — V') entre 0.14 y 0.55 y un amplio rango de luminosidades
Ha entre 5.2 x 103 erg s71 a 120 x 10% erg s~!. Se estimd, para esas regiones de

formacién estelar, edades aproximadas de 6 x 10% a 107 afos (ver Seccién 7.1).



42

30"=20Kpc

R R R

i
-
LI
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Figura 5.6: AM1401-324. Igual que en Figura 5.2.
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Figura 5.8: AM1401-324. Igual que en Figura 5.4.
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5.3 AM1448-262

Es el par més cercano de la muestra; se localiza a cz = 2576 km s~!. La galaxia
principal muestra una barra débil y dos brazos espirales bien desarrollados y muy
débiles. En las imagenes de banda ancha B, V e I no hay evidencias de la presencia
de un anillo externo, como se sugiere en el RC3 (ver Fig 5.9). Sin embargo, en
las imégenes de color (B — I) se puede observar una estructura tipo anillo en la
region exterior de la galaxia, aproximadamente a 5 kpc del nicleo. Esta galaxia tiene
una magnitud absoluta Mp = —19.35 mag y colores integrados (B — V) = 1.07 y
(V —1I) = 1.5, similares a los encontrados en galaxias espirales de tipo temprano.

En esta galaxia no se observan regiones de formacion estelar. Se ajusté un perfil
disco y bulbo al perfil de luminosidad y se observa un importante exceso de luminosi-
dad en los tres filtros a partir de los 12”7. Se detecta ademéas una caida en el perfil
de luminosidad con respecto a nuestro ajuste para r., < 3”7 debido posiblemente a
oscurecimiento por polvo en el niicleo o por la influencia del seeing. El color (B — V)
muestra un gradiente, la regién nuclear tiene (B — V) = 1.2 y para las regiones
exteriores, esto es r., ~ 40”7, (B — V) = 0.8 (ver Figura 5.11).

La galaxia secundaria es una galaxia disco peculiar, con un nicleo elongado. En la
region exterior del perfil de luminosidad se ajusté una ley exponencial. Las regiones
brillantes localizadas en direccion N — W producen un marcado exceso en el perfil.
Estas regiones también aparecen muy brillantes en la imagen Ha. Se identificaron 4
de estas regiones HII con tamanos que van de los 240 pc a los 1200 pc. No se presenta,
en este trabajo, la luminosidad en Ha + [NI1] ya que no se disponia de la correccién
por enrojecimiento interno de la galaxia.

La edad de estas regiones se estimé en 7.1 millones de anos (ver Seccién 7.1). La
magnitud absoluta es Mp = —18.18 mag y los colores integrados (B — V) = 0.68 y
(V —1)=1.26. El color (B —V) en el perfil de luminosidad presenta variaciones con
el radio equivalente. El color en la regién nuclear tiene valores (B — V) = 0.8, con
un minimo de 0.6 en 7., ~ 8", y alcanza un color (B — V) = 0.7 en r,, =~ 107, no se

presentan grandes cambios en el color hasta r., = 19”7 (ver Figura 5.11).



47

- 3A

=5Kpc

30"

: Li.-.T.v._F ._
A wf.___._"__:.u_ {5

Figura 5.9: AM1448-262. Igual que en Figura 5.1.
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Figura 5.12: AM1448-262. Igual que en Figura 5.4.



51

5.4 AM2030-303

Este sistema, localizado a cz = 12465 km s~!

, esta formado probablemente por
mas de dos galaxias. El objeto que fue identificado como la componente secundaria
del sistema y que esta localizado al NE, tiene la apariencia de un sistema triple.
La componente principal es una galaxia espiral tardia brillante (Mp = —21.3 mag)
con brazos muy distorsionados. Los colores integrados (B — V) = 0.73 y (V —
I) = 1.13 de la galaxia son valores tipicos de galaxias tipo Sa. Hacia el norte, la
galaxia presenta una prominente regién de formacion estelar, como se observa en la
Figura 5.13. Esta region es claramente responsable del exceso de luz observado en el
perfil de luminosidad.

Para esta galaxia fue posible descomponer el perfil de luminosidad en las com-
ponentes bulbo y disco. La estructura interna de la galaxia produce dos marcados
excesos en los perfiles, especialmente en B y V. El perfil de color (B — V') se mantiene
casi constante a partir de 1., > 2”7, y varfa entre 0.6 < (B—V') < 0.7 (ver Figura 5.15).
Se pudieron identificar dos regiones de 6.5 x 10% afios con tamaifio de 1100 pe y 3150 pe

01 erg s=! (ver Seccién 7.1).

y con luminosidades en Ha de 1

La componente secundaria posiblemente es un sistema doble en fusién con apa-
riencia muy peculiar, esto es, dos sistemas alargados que se unen perpendicularmente
en el nicleo del sistema (ver Figura 5.13). Se determiné la magnitud absoluta de
esta componente, Mp = —20.15 mag. Los colores integrados, (B — V) = 0.71 y
(V —1I) =1.22, son similares a los de la companera.

Los perfiles de luminosidad son muy irregulares, pero fue posible ajustar la compo-
nente disco. Los colores equivalentes muestran gradiente con un valor (B — V) = 0.5
en la regién nuclear, llegando a (B—V') = 0.8 parar., ~ 77, y nuevamente decreciendo
en la regién externa, hasta alcanzar (B — V') = 0.6 (ver Figura 5.15).

Se observaron tres regiones de formacién estelar con radios equivalentes entre
2500 y 3500 pc. Las luminosidades en Ha de las regiones HII difieren en un orden de

1

magnitud entre ellas, esto es 1.6 x 1038, 1.4x10% y 1.1 x10% erg s~!, respectivamente.

Las edades fueron estimadas entre 6 x 105 y 6.4 x 10® afios (ver Seccién 7.1).
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Figura 5.13: AM2030-303. Igual que en Figura 5.1.
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Figura 5.16: AM2030-303. Igual que en Figura 5.4.
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5.5 AM2058-381

Este sistema también es del tipo M51 y estd localizado a cz = 12383 km s L.

La componente principal presenta un ntcleo estelar brillante y dos brazos espirales
abiertos y extendidos. Se observan muchas regiones HII brillantes distribuidas a lo
largo de los brazos (ver Figura 5.17). El tipo morfolégico corresponde a una galaxia
del tipo Sc. El color integrado en esta galaxia es bastante azul, (B — V) = 0.6 y
(V —1) = 0.80, similar a lo observado en galaxias normales de igual tipo morfolégico.
La magnitud absoluta es Mp = —21.38 mag.

Se ajustaron las componentes bulbo y disco al perfil de luminosidad de esta galaxia.
Se observa también un importante exceso de luminosidad en los tres filtros a lo largo de
todo el perfil. El perfil de color (B—V) es plano y azul, alcanza un valor (B—V') = 0.4
para r., = 4”7 y permanece constante en todo el perfil (ver Figura 5.19).

Se identificaron 11 regiones de formacién estelar, la mayoria de ellas tienen tamanos
entre 1400 a 1800 pc. La luminosidad Ha + [NII] alcanza 103 erg s=! en todas
las regiones. El rango de edades de las regiones es de 3.6 x 10% a 7.5 x 10° afios
(ver Seccién 7.1). Se encontré, hacia el norte de la galaxia, en el lado opuesto a la
compariera del sistema, regiones HII jovenes. Las tres mas jévenes, con edad menor a
4 millones de anos, se encuentran en direccion N-NW y a una distancia entre 3 kpc y
7 kpc de la region nuclear. En el extremo del brazo norte, se identificaron tres regiones
jovenes, con edades de 5 millones de anos a una distancia de 18 kpc del nicleo.

La galaxia secundaria de este sistema es una galaxia compacta y brillante con
magnitud absoluta Mp = —20.07 mag. Tiene una forma irregular y alargada; no se
observan en ella regiones de formacién estelar. Los colores integrados son bastante
azules con valores (B —V) =040y (V —I) = 0.59.

Al perfil de luminosidad fue posible ajustarle inicamente un disco, ya que la region
nuclear no ajusta una ley R'/4. El perfil del color (B — V') es constante para ., > 3"

con un valor de (B — V') = 0.4 (ver Figura 5.19).
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Figura 5.18: AM2058-381. Igual que en Figura 5.2.
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Figura 5.20: AM2058-381. Igual que en Figura 5.4.
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5.6 AM2105-332

Las dos galaxias que forman este par, localizado en cz = 5449 km s—!

, ho presentan
brazos espirales. Los parametros obtenidos a través del ajuste de los perfiles de
luminosidad y los valores de los colores integrados indican que ambas galaxias son del
tipo SO. Este par presenta fuertes signos de interaccién, con largas colas de marea
que aparentemente estan en contacto. En las diferentes imagenes se observa que la
galaxia principal, ubicada al SE del sistema, muestra una franja de polvo en la region
SE, ademas de 4 regiones compactas y brillantes que se encuentran alineadas con el
eje del disco (ver Figura 5.21). La magnitud absoluta de la galaxia principal y la de
la secundaria son Mg = —20.55 mag y Mp = —18.85 mag, respectivamente. Los
colores integrados son (B — V') = 0.96 para la componente A y (B — V') = 0.85 para
la componente B. En esta componente se detecto el valor mas alto de enrojecimiento
del nicleo de toda la muestra, esto es E(B — V') = 0.96.

Se ajustaron las componentes bulbo y disco a los perfiles de luminosidad y se
observaron excesos de luminosidad en los filtros V e I, en cada miembro del par.
Estos excesos son mas marcados y extendidos en la componente secundaria. El color
(B — V) en el perfil de luminosidad presenta un gradiente, para la galaxia principal,
que comienza con un valor préximo a 1 en la region del nicleo hasta alcanzar un valor
de (B—V) & 0.5 en la zona exterior del disco. El color de la componente secundaria
tiene, en la regién nuclear, un valor de (B — V) = 0.5, méas azul que en la parte
exterior del disco con (B — V') = 0.8 (ver Figura 5.23). No se observan regiones de

formacion estelar en ninguna de las componentes.
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Figura 5.21: AM2105-332. Igual que en Figura 5.1.
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Figura 5.22: AM2105-332. Igual que en Figura 5.2.
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Figura 5.23: AM2105-332. Igual que en Figura 5.3.
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Figura 5.24: AM2105-332. Igual que en Figura 5.4.
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5.7 AM2229-735

I es el més distante de la muestra. La

Este par localizado a cz = 17535 km s~
clasificacion morfoldgica segiin el RC3 no es definida (S07). Al analizar los perfiles de
luminosidad, se concluye que la componente principal es una galaxia disco, mientras
que la componente B es una eliptica compacta (ver Figura 5.25).

La magnitud absoluta en el azul de la componente principal es Mg = —21.06 mag
y los colores son (B —V) = 0.73y (V —I) = 1.18. La galaxia principal estd muy
distorsionada, no se observan brazos espirales y el perfil de luminosidad muestra un
tipico perfil exponencial, sin la componente bulbo. En él se pueden observar varios
excesos de luminosidad en los tres filtros debido a la presencia de regiones de formacion
estelar en el interior de la galaxia.

Se identificaron 5 grandes regiones de formacién estelar, cuyo tamano prome-
dio es de 3050 pe. La luminosidad media de las regiones HII es L(Ha + [NII]) ~
10%° erg s=1. Por otro lado, el rango de edades es de 6.5 x 10% y 7.2 x 10°¢ afios (ver
Seccion 7.1). El perfil de color (B — V) tiene un comportamiento plano. En la regién
central tiene valores (B — V') = 0.6, alcanza un valor maximo de (B — V') = 0.8 para
req = 5"y, a partir de ese radio, el color es constante (ver Figura 5.27).

La componente secundaria presenta una magnitud absoluta Mp = —19.69 mag y
colores més azules que los observados para la componente principal, estos son (B —
V)=0.63y (V —1I)=1.02. Al estudiar la imagen B, se observa que de la secundaria
se desprenden dos colas en direcciones opuestas. La cola correspondiente al norte
parece un puente que la conecta con la galaxia principal, terminando en una regién
HIT luminosa (L(Ha + [NII]) = 10" erg s7'). Estas colas son muy luminosas, ya
que contienen 17% de la luminosidad total de la galaxia (ver Figura 5.25).

El perfil de luminosidad es muy irregular en las regiones interiores, debido a la
contribucién de la luminosidad del puente. Se ajusté una componente disco en las
regiones exteriores del perfil. El perfil de color (B — V') es bastante plano, presenta
algunas oscilaciones en el color, con valores entre 0.5 y 0.6 (ver Figura 5.27). No se

observaron regiones de formacién estelar en esta componente.
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Figura 5.25: AM2229-735. Igual que en Figura 5.1.
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AM2229-735. Tgual que en Figura 5.2.

Figura 5.26:



19
20
E\‘ZO
o 21
n
O
o
©
w22
©
)
@ 23
=
24
25
= 0.9
|
s
T2
=
0.9
20
21
h
O
()
12}
9] 22
[
©
o))
o
£
)i
©
=
24
25
0.8
7
% 06
0.4
— 12
=
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Figura 5.28: AM2229-735. Igual que en Figura 5.4.
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5.8 AM2238-575

En el Catédlogo de Arp & Madore (1987), se identifica a este sistema como un
par aparente. Los datos espectroscépicos de DP97 muestran que es un par fisico
localizado a cz = 10838 km s~L.

La galaxia principal es gigante, del tipo Sa/b, y se observa de frente (ver Figura 5.29).
Esta galaxia presenta brazos espirales débiles y en uno de ellos varias regiones brillan-
tes, particularmente intensas en Ha. El ntcleo de la galaxia no se observa en Ha.
Este resultado era de esperar, ya que es una galaxia perteneciente al grupo 1 segin
la clasificacién hecha por DP97. Se observaron varias regiones de formacién estelar
en uno de los brazos, con radios equivalentes en promedio de 2000 pc. El rango en
edad de estas regiones estd entre 6.1 x 105 y 6.5 x 105 afios (ver Seccién 7.1).

La magnitud absoluta de la componente principal de este par es Mg = —21.49 mag
y los colores integrados son (B — V) = 1.17 y (V — I) = 1.57, los mds rojos de
la muestra. El perfil de luminosidad es tipico de galaxias espirales; se ajusté una
componente disco y una componente bulbo. En general los perfiles no presentan
exceso de luminosidad, si bien es posible observar un exceso suave en el perfil B (ver
Figura 5.31). El perfil de color (B — V) tiene una pendiente moderada. El color en
la region central de la galaxia es (B — V) = 1.5, y cae a &~ 0.9 en la regién exterior.

La galaxia secundaria se observa de canto y es probablemente una galaxia disco
del tipo SO. No se observan brazos espirales ni regiones HII. La magnitud absoluta
es Mp = —16.77 mag y los colores integrados (B —V) =153y (V —I) = 1.77, més
rojos que los observados en la companera.

El perfil de luminosidad es muy particular; se ajusté un disco en el extremo del
perfil; la region interior presenta dos excesos de luminosidad, siendo este efecto méas
marcado en el filtro V. El perfil de color (B — V') es peculiar, en la regiéon nuclear
(B—V) =15y decae hasta (B—V) =13 en r,, =5". En ese radio equivalente el
perfil presenta un salto, el color nuevamente es de 1.5, y se mantiene aproximadamente
constante hasta el final del perfil. Este salto no es observado en el perfil (V — 1) (ver

Figura 5.31).
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Figura 5.29: AM2238-575. Igual que en Figura 5.1.
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Figura 5.31: AM2238-575. Igual que en Figura 5.3.
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Figura 5.32: AM2238-575. Igual que en Figura 5.4.
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5.9 AM2306-721

Este par se encuentra a cz = 8916 km s !, estd formado por una galaxia espiral
peculiar con brazos distorsionados y una compatiera con una morfologia irregular,
probablemente perturbada por fuerzas de marea (ver Figura 5.33). Ambos miembros
de este par presentan colores (B—V') muy azules; ademads, la diferencia en luminosidad
de las componentes es la menor de la muestra: la primaria es sélo 1.5 veces mas
luminosa que la companera.

La componente principal es una galaxia espiral del tipo Sc, con brazos segmentados
y un nucleo del tipo estelar brillante. No muestra evidencias de un incremento en la
formacion estelar, pero como lo indica el indice de color (B—V') = 0.24, es una galaxia
azul. La magnitud absoluta de la componente principal del par es Mg = —21.48 mayg,
siendo ésta la galaxia mas brillante de la muestra.

Se observaron 10 regiones HII con tamanos promedio de 1300 pc. La luminosidad
L(Ha+[NII]) de estas regiones varfa de 103 erg s7! a 10%° erg s~!. La edad de las
regiones oscila entre 6.5 x 10% y 6.7 x 105 afios, salvo para la regién del ntcleo cuya
edad se estim6 en 7.4 millones de aflos (ver Seccién 7.1).

El perfil de luminosidad presenta un importante y marcado exceso de luminosidad
en los tres filtros, debido a la contribucién de regiones luminosas y de los subsistemas
que componen la galaxia, tales como los brazos espirales. Fue posible ajustar las
componentes bulbo y disco en el perfil de luminosidad. El color (B — V) tiene un
comportamiento plano y constante a lo largo de la galaxia, en cambio el color (V —1I)
presenta un gradiente con valor (V' — I) = 1.0 para la regién nuclear a (V — 1) = 0.4
en el extremo del perfil (ver Figura 5.35).

El cuerpo principal de la galaxia secundaria presenta una morfologia muy peculiar;
no es posible reconocer ningtin subsistema y presenta una forma alargada e irregular.
Esta galaxia, en la imagen interferencial, se resuelve en tres regiones HII brillantes.
Los radios equivalentes de estas regiones son, en promedio, de 2000 pc y la luminosidad
alcanza valores de L(Ha + [NI1]) ~ 10*! erg s7!, siendo éstas las regiones HIT més
luminosas de toda la muestra. El rango de edad esté entre 6.6 x 10° y 6.8 x 10° afios

(ver Secci6n 7.1). El color integrado de esta galaxia es (B — V') = 0.18, siendo la més
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azul de toda la muestra. La magnitud absoluta es Mp = —21.11 mag, este valor la
coloca como la mas brillante de las componentes secundarias; su brillo es similar al
de las mas brillantes entre las componentes principales de la muestra.

El perfil de luminosidad presenta fuertes y extendidos excesos de luminosidad, y
se le ajusté una componente disco. El color (B — V), al igual que el de la companera,
tiene un comportamiento plano y constante a lo largo del perfil de luminosidad. En
cambio el perfil en (V —I) toma valores (V — I) = 0.7 en la regién cercana al niicleo,
disminuye hasta ~ 0.3 para r., ~ 8”, aumenta luego hasta (V' — I) = 0.7 para

req = 14”7, y permanece constante hasta el final del perfil (ver Figura 5.35).



78

] e |
30"=18Kpc A 9A ¥

R ST R
32

G
g, 20 e P A e b bR

A r .
AT A
7 L‘-ﬁl:_gf ) -'h" I?'-'_-. ki

R

Figura 5.33: AM2306-721. Igual que en Figura 5.1.
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Figura 5.35: AM2306-721. Igual que en Figura 5.3.



Figura 5.36: AM2306-721. Igual que en Figura 5.4.

81



82

5.10 AM2322-821

Este par tiene un corrimiento al rojo de cz = 3680 km s~ ! y estd formado por
una galaxia del tipo Sa/b y una companera muy irregular en direccién N-W .

La galaxia principal presenta un ntcleo extendido y brazos en los cuales se pueden
observar varias regiones brillantes (ver Figura 5.37). Es posible observar un brazo que
estaria desprendido del sistema, tiene una direccién NE-SW y se localiza entre ambas
componentes. También se observa en la imagen B un anillo fuera de la regiéon central
de la galaxia. Esta galaxia presenta un color tipico de galaxias tipo Sb, esto es
(B —V) =0.81 y la magnitud absoluta es Mp = —20.98 mayg.

El perfil de luminosidad es tipico de galaxias espirales; posee componente bulbo
y componente disco. Pequenos excesos de luminosidad son observados en los perfiles
en los tres filtros. El perfil de color (B-V) presenta un valor constante (B — V) = 1.0
hasta ., ~ 18”; a partir de ese radio el color se hace més azul y alcanza (B—V') ~ 0.6
en el extremo del perfil. El color (V — I) es constante a lo largo de todo el perfil (ver
Figura 5.39).

La imagen en Ha muestra gran cantidad de regiones de formacion estelar, que
trazan con mayor claridad los brazos de la galaxia. Se detectaron en total 27 regiones
HII, cuyos tamanos en radio equivalente estan entre los 320 y 800 pc, con un valor
medio de (re,) = 560 pc. La luminosidad Ha + [N1I] estd dentro del orden de

L Por otro lado, la edad estimada de las regiones cubren un rango entre

10% erg s~
los 5.4 x 105 y 6.6 x 10% afios. Para la regién nuclear se estimé que la edad de las
estrellas responsables de la emisén Ha es de 7.3 millones de afios (ver Seccién 7.1).
La galaxia secundaria es tan débil como una galaxia enana, la magnitud absoluta
es Mp = —18.9 mag, y los colores integrados son (B —V) = 069 y (V —1) =
0.66. La morfologia de esta componente es peculiar, con forma irregular y no se
observan subsistemas. En la imagen Ha se observan varias regiones HII con tamanos
promedio en radio equivalentes de 580 pc. La luminosidad y la edad de estas regiones
son comparables a las observadas en la componente A, esto es, L(Ha + [NII]) ~

10%° erg s~! de luminosidad y entre 5.6 x 10° y 6.5 x 10° afos de edad. Se estimé una

edad en 7.3 millones de anos para la regién denominada como Nro 1 (ver Seccién 7.1).
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El perfil de luminosidad es peculiar; en la parte exterior se ajustd una ley expo-
nencial y presenta fuertes excesos en la regién interior del perfil. En ambos perfiles de
color (B—V) y (V —1I) se observa un suave gradiente del niicleo a las zonas exteriores

del perfil (ver Figura 5.39).
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Figura 5.37: AM2322-821. Igual que en Figura 5.1.



Figura 5.38: AM2322-821. Igual que en Figura 5.2.
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Figura 5.39: AM2322-821. Igual que en Figura 5.3.



Figura 5.40: AM2322-821. Igual que en Figura 5.4.
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5.11 AM2330-451

Este par interactuante estd compuesto por una galaxia SO y una galaxia disco, y
presenta un corrimiento al rojo de cz = 3137 km s~! (ver Figura 5.41).

La galaxia principal tiene una magnitud absoluta Mg = —18.70 mag, la mas débil
entre las componentes A de la muestra. Sus colores estan altamente enrojecidos,
(B=V)=117y (V —1) = 1.57.

Los perfiles de luminosidad para la componente principal son tipicos de galaxias
S0, en 7., = 10” se observa pequeno exceso de luminosidad en los filtros V e I. El perfil
del color (B —V) es plano, con pequenas variaciones entre 1.9 y 2.0 (ver Figura 5.43).
No se observaron regiones de formacion estelar en esta galaxia.

La galaxia secundaria presenta signos de fuerza de marea. Se observan dos
pequenas colas tidales en la imagen en B y no hay evidencia de brazos espirales.
Tiene un perfil de luminosidad disco puro, al que se ajusté una ley exponencial.

La magnitud absoluta es Mg = —16.67 mag, con este brillo es la galaxia mas débil
de toda la muestra. Sus colores integrados son muy rojos, esto es (B —V) =153y
(V — 1) =1.77. Unas pocas y débiles regiones HII son observadas en la galaxia disco
de este par. El tamano promedio de estas regiones es, en radio equivalente, de 600 pc.
La edad estimada para las mismas es de 6.8 millones de anos (ver Seccién 7.1). El
color del perfil (B — V') presenta un gradiente con valores de (B — V') ~ 1.7 para la
regién nuclear y (B — V') & 1.2 para el extremo del perfil (ver Figura 5.43).



Figura 5.41: AM2330-451. Igual que en Figura 5.1.
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Figura 5.42: AM2330-451. Igual que en Figura 5.2.
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Figura 5.43: AM2330-451. Igual que en Figura 5.3.
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Figura 5.44: AM2330-451. Igual que en Figura 5.4.
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Capitulo 6

Luminosidad, Colores y
Componente Disco: Resultados y

Discusiones

En este capitulo se estudiaran y cuantificaran los efectos de la interaccion de
galaxias sobre las propiedades fotométricas integradas en la muestra de once pares de

galaxias interactuantes.

6.1 Propiedades ()pticas Integradas de cada Com-

ponente

Las magnitudes, los colores integrados y los didmetros de las galaxias (ver Sec-
cién 4.2) permiten analizar las propiedades 6pticas de la muestra. La distribucién en
luminosidad de las componentes del par se muestra en la Figura 6.1. La linea continua
corresponde a la componente primaria y la linea discontinua a la componente secun-
daria. Los miembros principales del par se encuentran en el intervalo de magnitud
absoluta en el azul —22 mag < Mp < —18 mag, con un pico en Mp = —22 mag. Las
magnitudes de las componentes secundarias cubren un intervalo mayor, esto es entre

—22 mag < Mp < —16 mag, con un maximo en Mg = —19 mag.



94

La distribucién de la diferencia de magnitud entre las componentes se muestra en
la Figura 6.2. La mayoria de los pares tienen AMp = 2 mag, o sea, la luminosidad de
la galaxia primaria es, en promedio, 6 veces mas brillante que la de la componente se-
cundaria. En la muestra estudiada, hay dos casos que no siguen este comportamiento:
el par AM2306-721, cuya galaxia primaria es 1.5 veces mas luminosa que la secundaria
y el par AM1401-324, donde la componente primaria es 15 veces mas brillante que la
secundaria B. Ambos pares no presentan caracteristicas morfologicas diferentes a las

del resto de la muestra.

Se compar6 la magnitud absoluta Mg de las galaxias de la muestra con las mag-
nitudes de dos tipos diferentes de galaxias: las galaxias ultra luminosas en el infra-
rrojo (de aqui en adelante ULIRGS), cuyo rango de luminosidades es Lz > 102 L
(Surace et al. 1998, de aqui en adelante S1998) y galaxias muy luminosas en el in-
frarrojo (de aqui en adelante VLIRGs), las cuales tienen luminosidades infrarrojas
entre 10 Lo < L£(8 — 1000)um < 10'? L, (Arribas et al. 2004, de aqui en ade-
lante A2004). Se encontré que el rango de magnitudes de la componente primaria
de nuestra muestra es semejante al rango de magnitudes de 19 galaxias VLIRGs con
bajo corrimiento al rojo (redshift) (—19 mag < Mp < —22 mag (A2004)). Resultado
similar se encontré para galaxias ULIRGs (S1998). Si bien la mayorfa de las galaxias
ULIRGs y VLIRGs son galaxias en interaccion y en fusion, la mayor diferencia entre
este tipo de galaxias y los pares de nuestra muestra es que la diferencia de magnitudes
entre los componentes es mas grande en nuestra muestra (AMp ~ 2 mag) que en
la observada en galaxias VLIRGs (AMp = 0.5 mag, valor estimado de la tabla 3
de A2004). Esta diferencia es de esperarse, ya que las galaxias de nuestra muestra
forman fusiones menores (ver final de la seccién) a pesar de que fueron seleccionadas

por tamanos aparentes y no por diferencia de luminosidad.

El didmetro mayor de cada galaxia corresponde al diametro mayor de la isofota de
magnitud g = 24 mag arcsec™ (ver Seccién 4.2). Se encontré una correlacién lineal
entre la diferencia de magnitud de las componentes (Mpprim) — MB(sec) = AMp) y
el cociente de los didmetros mayores (Dpyim/dsec), como se muestra en la Figura 6.3.

Por cuadrados minimos se ajusto la siguiente regresién lineal:
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Dprim

= (-0.81402) AMp + (1L04%0.35) (6.1)

Se observa en el grafico un punto que cae fuera de la correlacién anterior, que
corresponde a la galaxia AM1256-433, la cual presenta un “warp” o deformacién en el
extremo del disco (ver Figura 5.1). Posiblemente el disco de esta galaxia se encuentre
alargado como resultado de la interacciéon con su companera. Esto produce un valor
muy grande del didmetro mayor de la componente principal y, como consecuencia, esta
galaxia no mantiene la relacién de la ecuacién 6.1. Por otro lado, se puede estimar
el rango de cocientes de masas (Mee/Mprim) de la muestra conociendo el rango
de diferencias de magnitudes (Mpprim) — Mp(secy = AMp) de las componentes del
par. Como la mayor parte de las galaxias de la muestra son espirales, se adopté una
misma relacién masa luminosidad tipica para este tipo de galaxias, esto es M /L = 3.
Usando esta relacion, se puede ver que para la menor diferencia observada entre
las magnitudes, esto es AMp = —0.5 mag, le corresponde un cociente de masas
Miee/ Mprim = 0.2. En cambio para la mayor diferencia de magnitudes de la muestra,
esto es AMp = —3.5 mag, le corresponde un cociente de masas Mee/ Mppim =
0.04. Por lo tanto, el cociente de masas de la muestra estd dentro del rango 0.04 <
Misee/ Mprim < 0.3, indicando que los pares observados de la muestra corresponden
a la categoria de galaxias en fusion menor (SD2000). Estos tipos de interacciones,
junto con los eventos de interaccion de galaxias de masa comparable, representan, en
el universo local, los mecanismos responsables mas frecuentes de la evolucion de las

galaxias.

6.2 Diagramas Color-Color

Uno de los interrogantes todavia no resuelto es si la interacciéon juega o no un
papel importante en la formacién estelar. La interaccion entre las galaxias puede
producir una alta tasa de formacién estelar (SFR) de acuerdo a Combes (1993); sin
embargo, Bergvall et al. (2003) concluyen que la formacién estelar global en galaxias

en interaccién y en fusion no difieren substancialmente de las galaxias normales y
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Figura 6.1: Distribucién en magnitud para cada componente. La linea continua co-
rresponde a la componente primaria, la linea discontinua corresponde a la componente
secundaria.
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Figura 6.2: Distribucién de la diferencia de magnitud (AMp) entre las componentes

del par.
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Figura 6.3: Correlacion entre la diferencia de magnitudes de las componentes (AMp)
vs. el cociente de los didmetros mayores de cada componente (D(p)/d(s)). La linea
continua: ajuste por cuadrados minimos, las lineas discontinuas: dispersién estandar
del ajuste (10).
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aisladas de igual tipo morfolégico. Ademads, estos investigadores no encuentran una
dispersién significativa en los colores de galaxias de Arp con respecto a las galaxias
normales.

Con el objeto de determinar si los colores de nuestra muestra se ajustan a los colo-
res de galaxias normales, se confeccioné el diagrama color-color para las componentes
del par; los triangulos corresponden a la componente secundaria y los cuadrados a
la componente principal (Figura 6.4). El vector enrojecimiento se muestra en el dia-
grama color-color para un Ay = 1 mag, asi como también el color de una RHII de 10°
anos. Las cruces en el centro del diagrama indican los valores medios de los colores
de galaxias normales aisladas de tipo morfolégico Sa y Sc, y el tamafio de las cruces
representa la dispersion de los colores. La extinciéon visual media observada en la Via
Lactea es (A,) = 1.48 mag; en nuestra muestra, hay dos galaxias con extincién que
supera esa media: el par AM1256-433W (Ay = 2.5 mag) y el par AM2105-332SE
(Ay = 3 mag). Si se aplicara una correccién por enrojecimiento Ay > 1 mag, daria,
para varias galaxias, colores semejantes al de una RHII de 10° afios, lo que no seria
nuestro caso, ya que se estimé (ver Seccién 7.1) que las regiones de nuestra muestra
tienen edades mayores a 6 x 10% afios. En el diagrama color-color se observa que,
en promedio, las componentes tienen colores similares. Las componentes secundarias
tienen un promedio de ((B —V)) = 0.71 £ 0.4 y las componentes principales tienen
un ((B—V)) = 0.69+0.3; también se observa que ambas componentes presentan una
dispersion similar en los colores. Por otro lado, los colores de las galaxias de la mues-
tra son mas azules que las galaxias aisladas del mismo tipo morfolégico. Por ejemplo,
las SO, que totalizan un nuimero de seis en nuestra muestra, tienen en promedio un
((B—1V))=0.77, mientras que las galaxias aisladas presentan un ((B — V')) = 0.92.
Las galaxias del tipo Sa, en un total de 5 en la muestra, y las irregulares, en un total
de seis para la muestra presentan valores medios en los colores de (B—V)) =0.71y
((B—V)) = 0.53, respectivamente. Los colores de una muestra de galaxias aisladas
del mismo tipo morfologico tomadas del RC3 (The Third Reference Catalogue of
Bright Galaxies) presentan valores promedios de ((B—V)) =0.82y ((B—V)) = 0.5,
respectivamente. Por lo tanto, la interaccién produciria un cambio en el color de las

galaxias, tornandolas mas azules. Este resultado esta de acuerdo con los trabajos de
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Larson & Tinsley (1978).

Se encuentra para las galaxias de la muestra que el color integrado (B —I) estd en
el rango 0.62 < (B — I) < 3.3, con un valor medio, para la componente primaria, de
(B—1)) =192y de ((B—1I))=1.91, para la secundaria. Estos valores estdn en el
mismo rango de colores que los encontrados para galaxias VLIRGs (1.2 < (B — 1) <
2.8 (A2004)) y para galaxias ULIRGs (S1998).

6.3 Interaccion vs. Parametros del Disco de la

Galaxia

Para estudiar el efecto de la interaccién sobre los discos de las galaxias de la
muestra, se analizaron los pardmetros que fueron determinados en la Seccion 4.3.
Estos comtnmente se denominan magnitud superficial central mg y longitud de escala
d;. Como primera medida, se homogenizaron estos parametros para poder comparar
los discos de las galaxias de la muestra entre si. Para ello, se transformé la longi-
tud de escala expresada en unidades angulares a longitud lineal, segtin la relacién

trigonométrica:

ds =74 tan(d;) = 0.07571 V. tan(d)) (6.2)

donde dy es la longitud de escala expresada en kpc, d; es la longitud de escala en
segundos de arco (ver Tabla 9.7), V, es la velocidad radial de la galaxia (ver Tabla 9.1)
y rq su distancia. El valor de r4 fue estimado aplicando la ley de Hubble V,, = Hy 1y,
tomando un valor de constante de Hubble Hy = 75 km s~ Mpc™!.

La magnitud superficial central del disco fue corregida por inclinacion y por opaci-

dad de la galaxia utilizando las siguientes relaciones (Lu 1998):

b = by — 2.5K log(1 —e) e <0.8 (6.3)
b = by — 2.5K log(1 — 0.8) e >0.8 (6.4)

donde 0f es la magnitud superficial central para la componente disco corregida por
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Figura 6.4: Diagrama color-color de las componentes de la muestra. Los puntos
cuadrados corresponden a la componente primaria y los tridngulos corresponden a
la componente secundaria. En el extremo inferior izquierdo se presentan los colores
medios de una RHII de 10° afios. Las cruces en el centro del diagrama correspon-
den a los valores medios de color y dispersién de galaxias normales aisladas de tipo
morfolégico Sa (arriba derecha) y Sc (abajo izquierda).
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inclinacién y opacidad y by la magnitud superficial central observada. La excentricidad
de la galaxia es definida como e? = (D? —d?)/D?, donde D y d son el didmetro mayor
y menor de la galaxia, respectivamente. Para determinar los didmetros de las galaxias
se trazé la isofota de 24 mag arcsec™ a la que se le ajusté una elipse. El ajuste se
hizo mediante la tarea ELLIPSE la cual utiliza el método iterativo desarrollado por
Jedrzejewski (1987). Esta tarea arroja como resultados, entre otros pardmetros, el
semieje mayor y menor de la elipse ajustada (ver Seccién 4.2). K es la opacidad del
disco, K = 0 corresponde a discos totalmente opacos y K = 1 a discos completamente
transparentes. En este trabajo se asumio una opacidad general para los discos con
valor K = 0.2 (Lu 1998) para poder comparar los resultados con los de Lu.

Lu (1998) estudia los discos de galaxias normales de una muestra de 76 galaxias
del Uppsala General Catalogue (UGC). Estas galaxias presentan magnitudes en el
azul By < 14.5 mag y velocidades radiales cz < 3000 km s~!. Lu construye perfiles
de brillo superficial como una funcién del semieje mayor de la galaxia. El autor ajusta
la componente exponencial a los discos de las galaxias de su muestra y transforma
la longitud de escala expresada en unidades angulares a longitud lineal, segin la
ecuaciéon 6.2. La magnitud superficial central del disco fue corregida por inclinacion
y por opacidad de la galaxia utilizando la ecuacion 6.3 o 6.4. El autor encuentra una
correlacion entre el brillo superficial central y la longitud lineal de escala del disco
hasta una magnitud p = 24.5 mag arcsec 2. Para este trabajo de tesis se compararon
los parametros de los discos de las galaxias en fusiéon menor con los pardmetros de los
discos de la muestra de Lu. En general el radio equivalente difiere del semieje mayor
de la galaxia salvo para las galaxias ubicadas de frente (i = 0°). Por lo tanto para
poder comparar los discos de las dos muestras se corrigié la longitud de escala del disco
(expresada en kpc) de la muestra de galaxias en fusion menor por la inclinacién de la
galaxia. Recordemos que la inclinacién (i) de la galaxia se define como cos(i) = d/D
(ver Seccién 4.3) donde D y d es el semieje mayor y menor de la galaxia. Dicho
angulo estd definido con respecto a la visual del observador. Para la correccion por

inclinacién se aplicé la siguiente ecuacion:

d° = d (cos(i)) "% = d, (d/D)™° (6.5)
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donde dS es la longitud de escala expresada en kpc y corregida por inclinacion, dy es
la longitud de escala observada expresada en kpc, ¢ es la inclinacién de la galaxia y
D y d el semieje mayor y menor de la misma.

Las Figuras 6.5 y 6.6 muestran la magnitud superficial central corregida del
disco en unidades de magnitud por segundo de arco cuadrado (mag arcsec™?), en
funcién de la longitud de escala expresada en kpc y corregida por inclinacion d
tanto para la componente principal como para la secundaria, respectivamente. La
linea entrecortada indica la distribucion de discos de galaxias ubicados de frente con
magnitud Mg = —17.5 mag de la muestra de Lu, las cuales son detectables hasta
la mitad del maximo de la distancia de la muestra del UGC. La curva sélida indica
el limite de detectabilidad de galaxias ubicadas de frente, localizadas al maximo de
distancia. Comparando nuestra distribucién con la observada por Lu (1998) se puede
decir que, en general, ambas muestras se comportan de forma semejante. Los discos
de la galaxia principal son mas luminosos y mas grandes que los discos de la muestra
de Lu; esto posiblemente se debe a la interaccién entre las galaxias del par. Por otro
lado, los discos de la componente secundaria son mas pequenos que los discos de la
componente primaria (Figura 6.5 y Figura 6.6).

Los pardmetros de los discos (bg y ds) de cada componente obtenidos de las
imagenes B, V e I son graficados en la Figura 6.7 y Figura 6.8. Se observa que,
para la mayoria de las galaxias, la longitud de escala no cambia con el color. Esto
nos diria que si la interaccion afecté a cada componente en el disco, lo hizo de forma
semejante, lo que indicaria que las diferentes poblaciones estelares que componen el
disco fueron afectadas en forma similar por la interaccion. Los discos de las galaxias
se deforman por las fuerzas de marea de la companera pero dichos discos no cambian
su luminosidad, por lo menos en la parte externa de los perfiles. La formacién este-
lar se concentraria en las regiones proximas al nicleo de la galaxia. Estas regiones
luminosas producirian excesos en los perfiles de luminosidad en las partes interiores

de los mismos.
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Figura 6.5: Magnitud superficial central del disco corregida por inclinacién y opacidad
b ([mag arcsec™2]) en funcién de la longitud lineal de escala corregida por inclinacién
d¢ ([kpc]) de la componente primaria. La linea entrecortada indica la distribucién de
discos de galaxias ubicadas de frente con magnitud Mg = —17.5 mag (Lu 1998). La
curva soélida indica el limite de detectabilidad de galaxias ubicadas de frente localiza-
das al maximo de distancia de la muestra.
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Figura 6.6: Magnitud superficial central del disco corregida por inclinacién y opacidad
b ([mag arcsec™2]) en funcién de la longitud lineal de escala corregida por inclinacién
ds ([kpc]) de la componente secundaria. La linea entrecortada indica la distribucién
de discos de galaxia ubicadas de frente con magnitud Mp = —17.5 mag (Lu 1998).
La curva sélida indica el limite de detectabilidad de galaxias ubicadas de frente,
localizadas al maximo de distancia de la muestra.
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Figura 6.7: Magnitud superficial central del disco by ([mag arcsec™2]) en funcién de
la longitud lineal de escala ds ([kpc]) de la componente primaria. Las lineas unen los
discos para cada galaxia en los filtros B, V e L.
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Figura 6.8: Magnitud superficial central del disco by ([mag arcsec™2]) en funcién de
la longitud lineal de escala d; ([kpc]) de la componente secundaria. Las lineas unen

los discos para cada galaxia en los filtros B, V e L.
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Capitulo 7

Propiedades de las Regiones de

Formacion Estelar

En este capitulo se analizaran y cuantificardn los efectos de la interaccion de
galaxias sobre las propiedades de las regiones de formacién estelar en una muestra de

once pares de galaxias en fusién menor.

7.1 Edad, Tamano y Luminosidad de las Regiones

de Formacion Estelar

El ancho equivalente EW (Ha + [NII]), la luminosidad L(Ha + [NII]) y los
colores de las regiones de formacion estelar (RHII), determinados en el Capitulo 4,
permitieron estimar la edad de esas regiones utilizando los modelos sintéticos de RHII
de Leitherer et al. (1999). Se establecié un buen acuerdo entre las edades obtenidas
utilizando los tres pardmetros mencionados anteriormente, EW (Ha+[N11]), L(Ha+
[NII]) y colores. La media de las edades de las regiones de formacion estelar se
presenta en Tabla 9.6. La mayoria de las regiones de formacion estelar tiene una edad
entre 3.6 y 13.7 millones de anos, con un promedio de (1) = (6.3 + 0.7) Myr.

Se estimaron los valores medios del logaritmo de la luminosidad (log(L(Ha +

[NII])) [erg s71]), del logaritmo del tamarnio (log(Radio) [pc]) y de la edad ([10°
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anos]) de las regiones de formacién estelar de cada componente, encontrando los

siguientes valores:

(Edad,.;) = (6.44 +1.5)Myr (7.1)
(log(Radio)prin) = 3.03+£0.3 (7.2)
(log(L(Ha + [NII)) ) puin) = 39.7240.7 (7.3)
(Bdad,.) = (7.06+1.8)Myr (7.4)
(log(Radio)se.) = 3.14+0.3 (7.5)
(log(L(Ha + [NII}))sec) = 39.87£1.1 (7.6)

Estos valores indican que las propiedades de las RHII, como edad, tamano y
luminosidad, son semejantes en ambas componentes. Por lo tanto, la interaccién
afecta de manera similar a cada miembro del par. Este resultado también fue obtenido
por Hancock et al. (2003) para los pares interactuantes NGC 3395 y NGC 3396.

Se buscé una posible correlacién entre la edad y la luminosidad Ha + [N1I] de
las regiones con la distancia relatival al centro de cada galaxia. En la Figura 7.1
y 7.2 se muestra, para cada componente, la edad y la luminosidad de las regiones de
formacion estelar en funcion de la distancia relativa al centro de la galaxia normalizado
al tamano de la misma. Tomando la galaxia de tamano unidad, la distancia relativa
es la distancia al centro galactico que se encuentra una determinada regién. Los
triangulos corresponden a las RHII de la componente principal y las estrellas a las
regiones de la componente secundaria. No se encontré ninguna correlaciéon entre
estos parametros. Se observa que las regiones se distribuyen de la misma forma
para cada componente, por lo tanto no hay un comportamiento preferencial. Este
resultado también esta de acuerdo con el encontrado por Hancock et al. (2003) para
galaxias interactuantes. Los autores no encontraron correlacion entre las edades de
las regiones de formacién estelar y sus posiciones dentro de la galaxia. Ademas, tanto

en la Figura 7.1 como en la Figura 7.2 muestran que dentro del 40-45% del radio

!Distancia relativa: distancia de las RHII al centro de cada galaxia normalizado al tamafio de la
galaxia a la cual pertenece



110

normalizado de la galaxia se encuentran mas de la mitad de las RHII. Este resultado
estd de acuerdo con las simulaciones numéricas que muestran que las interacciones
entre galaxias conducen el gas hacia las regiones centrales, favoreciendo la formacion
estelar.

La edad para las regiones de formacion estelar en galaxias aisladas oscila entre
6 x 105 y 370 x 10° anos. Arribas et al. (2004) encontraron que las regiones de
formacién estelar en galaxias VLIRGs son mas jévenes; la edad varfa entre 5 x 10° y
107 afios. Por otro lado, la magnitud B media integrada de las regiones observadas
en galaxias aisladas tibias ULIGs es (Mp) = —16.4 mag, cuyo rango en magnitud
se encuentra entre —13.16 mag < Mp < —20.4 mag. Ademads, para una muestra de
18 galaxias ULIGs, la magnitud absoluta Mp de las RHII esta entre —14.4 mag <
Mp < —18.5 mag (Surace 2000). Por lo tanto, estos valores permiten afirmar que
el rango en edad y luminosidad B de las RHII de galaxias ULIG, VLIRG y galaxias

tibias ULIG son similares a los de las RHII de galaxias en fusién menor.

7.2 Distribuciéon de Luminosidad de las Regiones

de Formacion Estelar

La distribucién de luminosidad de las RHII brinda el ntimero N de regiones en un
intervalo de luminosidad £ + d£. Esta distribucién es cominmente representada por
una ley del potencia. Keniccutt & Hodge (1980) proponen que la ley de potencia es
una ley universal, con un indice @« = —2. Sin embargo, no todas las distribuciones de
luminosidad de regiones de formacion estelar se comportan de esta manera. Por ejem-
plo, la distribucién de luminosidad de RHII de una muestra de galaxias observadas
por Gonzéles Delgado & Pérez (1997) tiene un exponente menor.

Como se vio en la Seccién 7.1, las propiedades 6pticas de las RHIT (luminosidad,
tamafio y edad) son semejantes tanto para la componente principal como para la com-
ponente secundaria; esto permite construir la distribuciéon de luminosidad de todas
las RHII observadas en nuestra muestra. El ntiimero de RHII detectadas para cada

galaxia no fue suficiente para determinar la distribucién de luminosidad individual
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para cada galaxia de la muestra. La distribucién de luminosidad para la muestra
completa se construy6 en “bines” o en intervalos de 0.2 en logaritmo de luminosidad
y se ajusté una ley de potencia (linea continua) con un indice « = —1.33 a las RHII
con luminosidades mayores a 10 erg s=! (ver Fig 7.3). La caida en el nimero de
RHII para luminosidades menores a 103° erg s=! se debe a que no es posible detectar
con el instrumental empleado las regiones HII débiles en las galaxias més alejadas
de la muestra. Dicha caida se debe a un limite de deteccion mas que a una caida
fisica en la poblacion de las RHII. Esta es la razén por la cual se ajusté un ley de
potencia en la zona de las regiones mas brillantes, las cuales son detectadas en todo
el rango de distancia de la muestra. Como comparacion, se muestra en la figura la ley
de potencia (linea discontinua) ajustada a la distribucién de luminosidad de regiones
de formacién estelar en galaxias anilladas? Crocker et al (1996). La pendiente de ese

ajuste da a = —1.95.

Las luminosidades Ha + [NII] de las RHII de nuestra muestra se encuentran
dentro del intervalo 39 < log(L(Ha+[NII])) < 42, con un valor medio de ( log(L(Ha+
[NII]))) = 40. Estas regiones son méas luminosas que las RHII observadas por Crocker
et al. (1996). Estos resultados indicarfan un exceso de regiones de formacién estelar
de alta luminosidad en las galaxias en fusién menor, con respecto a las regiones
observadas en galaxias anilladas pero no se puede llegar a una conclusion definitiva
por el problema de la resolucion minima con la cual se trabajé. El rango de velocidades
radiales de la muestra (2500 y 15000 km s~!) y la resolucién angular tipica (seeing)
de 17.5 con que se observaron las galaxias, dan como resultado un rango de tamanos
minimos a resolver entre 250 y 1500 pc. Debido a este amplio rango en tamanos
minimos con que se observaron las RHII se realizé el siguiente test. Se dividi6 la
muestra en dos grupos, uno formado por galaxias con baja velocidad radial (2500 a
5500 km s~1) y el otro por galaxias con alta velocidad radial (9000 a 12500 km s~1).
Se construyo la funcién distribucion para los dos grupos de la misma forma como fue
explicado anteriormente y se ajusté la ley de potencia para las RHII con £(Ha +

N[II]) > 10% erg s~'. El indice de la ley de potencia para las galaxias de baja

2Regiones HII de 32 galaxias anilladas aisladas del tipo de Hubble SO a Sc
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velocidad es o = —1.38, mientras que para las de alta velocidad es a = —1.34. A
pesar que el nimero de RHII para cada submuestra es critico (aproximadamente 50
regiones para cada una) los indices son semejantes, indicando esto que no hay una
sobreabundancia significativa de agrupaciones de pequenas regiones que, por falta de
resolucion, son detactadas como una gran RHII en las galaxias mas alejadas de la
muestra.

Por otro lado, el indice de la ley de potencia determinado en nuestra muestra esta
en buen acuerdo con el indice a = —1.39 + 0.08 obtenido por Surace et al. (1998)
para una muestra de galaxias “tibias” en infrarrojo. Surace et al. (1998) justifican
que este indice sea méas positivo que el encontrado en otros sistemas, por ejemplo en
galaxias ULIGs, por una sobreabundancia de regiones brillantes en las galaxias tibias

en el infrarrojo.

7.3 Luminosidad de las Regiones de Formacién Es-

telar vs. Tamano

Se estudio la correlacion entre la luminosidad de las regiones de formacion estelar
y el tamano de las mismas. En la Figura 7.4 se presenta un grafico de la luminosidad
Ha + [NI1] versus el tamano, representado por el radio equivalente de las RHII. Se
ajusto una funcion lineal en el plano log-log por el método de los cuadrados minimos

teniendo en cuenta las RHII de ambas componentes, encontrando el siguiente ajuste:

log(L(Ha + [NII})) = (2.12 £ 0.06) log(req) + (33.7£0.1) (7.7)

donde la luminosidad £ esté expresada en unidades de erg s~! y el radio equivalente
Teq €0 parsec (ver Seccién 4.2).

Se realizo el mismo andlisis para cada galaxia donde el niimero minimo de regiones
no fuese menor a cuatro. Se encontré una correlacion lineal entre la luminosidad y el
tamano. Sin embargo, las pendientes son diferentes para cada galaxia. Se encontrd

que los ajustes estdn en el rango 1.9 < a < 2.8, con un valor medio () = 2.4 £ 0.6;
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Figura 7.3: Funcién de luminosidad de las RHII de la muestra completa. La linea
solida corresponde al ajuste de una ley de potencia con indice a = —1.33; la linea
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al. (1996) para RHII en galaxias anilladas.
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este tltimo resultado esta de acuerdo con el obtenido por Gonzalez-Delgado & Pérez
(1997) para una muestra de RHII® de galaxias con niicleos activos.

Esto indicaria que las interacciones menores producen regiones de formacién este-
lar con tamanos que tienen una relacion directa con la luminosidad Ha. Esta relacion
serfa similar para todas las componentes y no tendria una correlacién con el grado
de interaccién, sino con el contenido y distribucién del gas dentro de las galaxias
(Lambas et al. 2003).

Para las RHII que tienen densidad constante y son limitadas por ionizacién, la
luminosidad H«a va como funcién de la tercera potencia del radio de Stromgren (Ke-
nnicutt 1988); si la potencia en el radio es méds pequena que 3, como es el caso de
las RHII de la muestra, entonces se esta frente a regiones limitadas por radiacién. Es
posible que en las regiones con pendientes menores a 3 los fotones del continuo de
Lyman estén afectados por polvo. Por esta razén, las regiones de formacion estelar
més grandes tendrian més polvo que las regiones més pequenas, (Gonzalez-Delgado

& Pérez 1997).

7.4 Naturaleza de las Regiones de Formacién Es-

telar

Como fue descrito en las secciones anteriores, se identificaron en las galaxias in-
teractuantes de la muestra un total de 117 regiones de formacién estelar. En esta
seccion se analiza la posible naturaleza de estas regiones utilizando tres pardmetros

determinados para cada region :

e La magnitud absoluta Mp
e La luminosidad en Ha

e La tasa de formacién estelar SF Ry,.

3Alrededor de 2000 RHII distribuidas en 27 galaxias espirales con nicleos activos (Seyfert 1,
Seyfert 2 y LINER)
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Las regiones de formacion estelar de la muestra tienen un rango de magnitudes
absolutas que va de —11 mag < Mp < —20 mag. La magnitud Mp determinada en la
Secci6n 4.2 es la magnitud integrada de toda la regién HII (regién de drea A), la cual
contiene también la luminosidad de la regién de disco subyacente. Utilizando el ajuste
de esta componente (ver Seccion 4.3) se estimé su contribucién en la regién donde
estd ubicada la RHII. Se sustrajo la contribucion de esta componente, encontrando
que estas correcciones son menores al 1% para la mayoria de las regiones, la cual es
despreciable dentro de los errores (~ 10%).

Utilizando la luminosidad B de las RHII, se clasificaron estas regiones en tres

categorias:

o Super Cumulos de Estrellas (SCE):
Son objetos mas débiles que Mg > —12 mag, con luminosidad similar a la

observada en RHII en galaxias normales del tipo Sa/Sb (Bresolin & Kennicutt
1997).

o Complejos HII Gigantes (CHIIG):
Objetos con luminosidades entre —15 mag < Mg < —12 mag que corresponde

a las RHII més brillantes observadas en galaxias normales de tipo Sc (Bresolin

& Kennicutt 1997).

o Candidatas a Galazias Enanas Tidales (T DGs):

Regiones con luminosidad mayor a Mg < —15 mag.

La Figura 7.5 muestra la distribucion de luminosidad de las regiones de formacion
estelar. El 61.5% de las RHII tienen Mp < —15 mag. Las candidatas a TDGs de
nuestra muestra son regiones de formaciéon estelar muy brillantes. Por ejemplo, en
nuestra muestra hay 5 regiones con magnitud Mp < —19 mag, esto es, entre 6 a
12 veces mas brillante que la candidata a galaxia enana mas brillante de la muestra
de Weilbacher et al. (2000) cuya magnitud limite es Mp = —17.1 mag. Ademss,
Mirabel et al. (1992) y Duc & Mirabel (1994) confirmaron la presencia de galaxias

enanas tidales en el extremo de las colas de marea del sistema Arp 105 cuya magnitud



119

absoluta es Mp > —19 mag; este valor en luminosidad es del orden de las candidatas

mas brillantes de nuestra muestra.

Cabe senalar que las galaxias enanas tidales son mas luminosas si se las compara
con regiones de formacion estelar en galaxias normales. Por ejemplo, Weilbacher et al.
(2000) encuentran que sus candidatas a TDGs son, en promedio, 4 mag mas brillantes
que las RHII reportadas por Bresolin & Kennicutt (1997). A modo comparativo
se puede decir que no se observan regiones de formacién estelar con luminosidades
mayores a L(Ha) = 10% erg s7! (My ~ —12.5 mag) para galaxias normales del
tipo Sa/Sb. Mientras que en galaxias de tipo Sc no se observan RHII més brillantes
que L(Ha) = 10" erg s7' (My ~ —14 mag) (Bresolin & Kennicutt 1997). En la
Figura 7.6 se presenta la distribucién de luminosidad Ha de las regiones de formacion
estelar de la muestra (trazo discontinuo) y de RHII de la muestra de Temporin* (2003)
(trazo continuo). Las flechas horizontales indican el limite en luminosidad Ho de
RHII en galaxias normales segtin su tipo morfolégico. Se observa que un total de 26

RHII de la muestra poseen luminosidad Ha mayor a 1040 erg s71.

En la tabla 9.8 se presentan las regiones de formacién estelar de la muestra orde-
nadas por magnitud absoluta. En ella se detalla, en las columnas 1 y 2, la identifi-
cacién de las regiones y la galaxia Arp a la cual pertenecen; la columna 3 especifica la
magnitud absoluta en el azul Mp; las columnas 4 y 5, los colores integrados (B — V)
y (V — I), respectivamente. En la columna 6 se presenta la luminosidad £(Ha) a
la cual le fue descontado la contribucién de la emisién del [NII] AA6548, 6584, dicha
contribucion fue estimada en un 20% para todas las regiones. Esta contribucién fue
deducida de los espectros observados de RHII galdcticos (Girardi et al. 1997). En
la columna 7, se presenta el nimero de fotones ionizantes Ny(Ha) estimado por la
ecuacién con Osterbrock (1989); en la columna 8 se especifica la edad de las regiones
expresada en millones de anos (Ver Seccion 7.1) y, por dltimo, en la columna 9,
se presenta la tasa de formacién estelar SF'R, la que fue estimada de acuerdo a la

ecuacién 7.8 (Kennicutt 1998):

4Estudio detallado del grupo ultracompacto CG J1720-67.8 la cual contiene candidatas a TDGs
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SFRy, =179 107* L(Ha) Mg yr* (7.8)

Esta ecuacién fue obtenida utilizando las calibraciones de Kennicutt et al (1994)
y Madau et al (1998), asumiendo estrellas con abundancias solares y una Funcién Ini-
cial de Masa (IMF) de Salpeter con un rango de masa entre 0.1 My < M, < 100 M.
Comparando esta ecuacion con otras anteriores presentadas por Kennicutt, ésta pro-
duce, por ejemplo, una SFR cuyo valor es un 7% maés bajo que la calibracién utilizada
por Kennicutt (1983), con la diferencia que la Ecuacién 7.8 contiene una combinacion
de modelos estelares mas recientes y un Funcion de Masa Inicial levemente diferente
(Kennicutt et al 1994).

La Figura 7.7 muestra la distribucién de la tasa de formacion estelar para las RHII
de la muestra (trazo discontinuo y sombreado) y para las RHII de la muestra de Tem-
porin (2003) (trazo continuo). Dicha tasa fue estimada de la Ecuacién 7.8. Se observa
que la mayoria de las regiones de formacién estelar poseen SFR < 0.05 Mg, yr—'.
Del total de RHII, 22 poseen SFR > 0.1 M yr—!. Se observa también que 5 RHII
poseen una SFR > 1 M, yr~!, superior al estimado en la muestra de Temporin
(2003). La Figura 7.8 muestra la distribucién de la SFR “global” de las galaxias de
la muestra; esta tasa fue obtenida integrando la SFR de las RHII en cada galaxia.
Esta SFR es un limite inferior de la formacion estelar ya que sélo se tuvo en cuenta
el flujo Ha emitido por las RHII, quedando una gran cantidad de emisién difusa Ho

proveniente del resto de la galaxia.
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Capitulo 8
Conclusiones

En la presente tesis doctoral se presentan los resultados de la fotometria superficial
optica CCD en las bandas anchas B, V e I de una muestra de once pares de galaxias
en fusion menor del hemisferio sur y las propiedades fotométricas de las regiones de

formacion estelar que en ellas fueron observadas.

1. Se demostrdé que la muestra esta compuesta por pares fisicos de galaxias en
interacciéon del tipo fusién menor. Entre ambas componentes, primaria y se-
cundaria, se puede observar una gran variedad de tipos morfolégicos: una E,
seis S0, cinco S0/a-Sa, una Sb, dos Sc, una Sd y seis Irr. La mayoria de ellas
presentan fuertes signos de interacciones por fuerzas de marea.

El grupo de las componentes A estd formado por los siguientes tipos mor-
folégicos: dos SO, cuatro SO/a-Sa, una Sc, una Sd y dos Irr. Para la componente

B tenemos: una E, cuatro SO, una Sa, una Sb, una Sc y cuatro Irr.

2. La magnitud absoluta en el azul Mg de la componente primaria estd en el rango
—22 mag < Mp < —18 mag, con un pico en la distribucién en Mp = —22 mag.
Por otro lado, la magnitud absoluta azul de la componente secundaria esta
en el rango —22 mag < Mp < —16 mag, cuyo maximo se encuentra en
Mp = —19 mag. La mayoria de los pares tienen AMp ~ 2 mag, lo que sig-
nifica que la luminosidad de la galaxia primaria tiene, en promedio, un brillo 6

veces mayor que el de su companera. La muestra posee dos casos que no siguen
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este comportamiento: el par AM2306-721, cuya galaxia primaria es 1.5 veces
mas luminosa que la secundaria, y el par AM1401-324, donde la componente
primaria es 15 veces mas brillante que la secundaria B.

Se encontrd que el rango en Mp de la componente primaria de nuestra muestra
es semejante al rango de magnitudes de una muestra de VLIRGs con bajo corri-
miento al rojo y de una muestra de ULIRGs. La mayor diferencia entre este tipo
de galaxias con los pares de nuestra muestra es que la diferencia de magnitudes
entre los componentes es mas grande en nuestra muestra (AMp ~ 2 mag) que

la observada en estos tipos de galaxias infrarrojas (AMp ~ 0.5 mag).

Se encontré una correlacion lineal entre el cociente de luminosidades de los
miembros del par (Mpgprim) — Mp(seey = AMp) con el cociente del didmetro
mayor de cada componente del sistema (Dpim/dsec). Fue posible estimar el
cociente de masas (Mge./ Mprim) entre los miembros del par conociendo el
rango de diferencias de magnitudes (AMpg) de las componentes y asumiendo
una misma relacién masa luminosidad para galaxias espirales aisladas. Se ob-
tuvo un cociente de masas que se ubica en el intervalo 0.04 < Mec/ M prim < 0.3;
este resultado permite afirmar que las galaxias interactuantes de la muestra son

del tipo de galaxias en fusién menor.

. Se encontro una gran variedad de colores integrados en las galaxias de la mues-

tra, con un rango entre 0.15 < (B —V) < 1.52y 0.40 < (V — 1) < 1.75. En
general, se observa que las componentes primarias y secundarias poseen colores
similares; en promedio se observd, para la componente primaria, ((B — V)) =
0.6940.3 y para la secundaria, ((B—V)) = 0.71£0.4. También se observa que
ambas componentes presentan una dispersion similar en los colores. La mayor
parte de las galaxias tiene colores més azules si se las compara con galaxias ais-
ladas de igual tipo morfolégico, por lo tanto la interacciéon produciria un cambio
en el color de las galaxias interactuantes tornandolas mas azules.

Se encontré para las galaxias de la muestra que el color integrado (B — I) estd
en el rango 0.62 < (B — I) < 3.3, con un valor medio, para la componente

primaria, de (B —I)) = 1.92 y de ((B — I)) = 1.91, para la secundaria. Estos
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valores estan en buen acuerdo con los encontrados para una muestra de galaxias

muy luminosas en el infrarrojo y para galaxias ultra luminosas en el infrarrojo

(1.2<(B—-1)<238).

. Se efectud la descomposicién del perfil de luminosidad en sus componentes bulbo
y disco. En la mayoria de los casos, fue posible ajustar la componente disco en
cada uno de los miembros del par, no asi la componente bulbo, ya que todas las
galaxias muestran un exceso de luz debido a la contribucién de las regiones de
formacion estelar, de los brazos espirales, de las barras y de los anillos. Esto es
mucho mas marcado para la componente secundaria; sélo en tres galaxias fue
posible obtener el ajuste de esta componente.

Se compararon las propiedades de los discos de nuestra muestra de galaxias en
fusién, obtenidas mediante la descomposicion del perfil de luminosidad, con los
discos de galaxias normales aisladas. Se estudi6 la correlacion entre la magnitud
superficial central corregida del disco versus la longitud de escala lineal para
los discos de nuestra muestra, encontrando que, en general, los discos de las
galaxias en fusiéon menor y los de galaxias aisladas se comportan de forma
similar. Se observd que los discos de la componente primaria de nuestra muestra
son més luminosos que los discos en galaxias normales. Por otro lado, los discos
de la componente secundaria son mas pequenos y mas débiles que los de la
componente primaria.

Se analizé el comportamiento de la longitud de escala del disco obtenido en
cada color y para cada una de las componentes del par. Para la mayoria de
las galaxias, la longitud de escala no cambia con el color. Esto indica que las
diferentes poblaciones estelares que componen el disco fueron afectadas en forma

similar por la interaccion.

. En total se detectaron 117 regiones de HII o regiones de formacion estelar y se
determinaron los parametros fotométricos de las mismas. También se estimé la
edad, encontrando que dichas regiones se encuentran dentro del rango 3.6 x 10°
< Trarr < 13.7x 105 afios, con una edad promedio () = (6.3 +0.7) x 10° afios.

Por otro lado, se determind que el rango de luminosidades de las regiones HII
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se encuentra entre 38.6 < log(L(Ha + [NII])) < 41.7, con un valor medio de
(log(L(Ha+ [N11)))) = 40.

Se comparé la edad, el radio equivalente y la luminosidad Ha + [NII] de las
regiones de formacién estelar de las componentes primaria y secundaria. Se
puede observar que ambas componentes tienen valores promedio similares. Esto
indica que las propiedades antes mencionadas (edad, tamano y luminosidad) en
las regiones HII son afectadas de manera similar por la interaccion.

No se encontré ninguna correlacién entre la edad y la luminosidad Ho + [N11]
de las regiones HII con la distancia relativa al centro de la galaxia. Se observa
que las regiones se distribuyen de la misma forma para cada componente, por
lo tanto, no hay un comportamiento preferencial. Ademads, se determiné que
dentro del 40% del radio normalizado de la galaxia se encuentra méas de la mitad
de las regiones HII.

La luminosidad y el rango de edad de las regiones de formacién estelar de nuestra
muestra son similares a los de las RHII de ULIRGs y VLIRGs, asi como también
entre galaxias “tibias” ULIRGs.

La distribucion de la luminosidad de las regiones HII de la muestra entera ajusta
una ley de potencia de indice a« = —1.33. Comparando con la pendiente de la
distribucién de luminosidad de regiones HII de galaxias anilladas (v = —1.95),
podria indicar que las galaxias en fusion menor tienen un exceso de regiones HII

de alta luminosidad con respecto a las regiones observadas en galaxias anilladas.

Se estudid la correlacién lineal entre la luminosidad £(Ha + [NII]) y el tamano
de las regiones HII de toda la muestra. Se encontrd que la pendiente de la recta
ajustada es de 2.12 £+ 0.06. Se encontré ademas que las pendientes para las ga-
laxias individuales de la muestra tienen una correlacién tamano-luminosidad que
estd dentro del rango 1.91 < o < 2.79, con un valor promedio de (o) = 2.4+0.6.
Esto indicaria que las interacciones menores producen regiones de formacién es-
telar con tamanos que tienen una relacion directa con la luminosidad Ha. Esta
relacién seria similar para todas las componentes y no tendria una correlacién

con el grado de interaccién sino con el contenido y distribucién del gas dentro
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de las galaxias.

Se confecciond una lista con las principales propiedades de las RHII y se las

clasificé de acuerdo a su luminosidad B en:

o Super Ctumulos de Estrellas, regiones de formacién estelar con Mg >

—12 mag.

e Complejos HII Gigantes, objetos con luminosidades entre —15 mag <

Mp < —12 mag.

e Candidatas a Galaxias Enanas Tidales, RHII con luminosidades mayo-

res a Mp < —15 mag.

Se estudiaron sus propiedades fotométricas y se compararon estas propiedades
con las de RHII de galaxias normales y galaxias enanas tidales. Se encon-
traron candidatas a galaxias enanas tidales pero su confirmacion requiere un
andlisis mas profundo y detallado. Seria preciso disponer de observaciones de
las candidatas en grandes telescopios, tanto en fotometria como en espectros-
copia de fibras, para poder resolver cémo estan compuestas estas regiones, su
composicién quimica y construir los mapas de velocidades. Esto no se encuen-
tra dentro de los objetivos de esta tesis, quedando este punto como un trabajo

futuro.

Resumiendo los resultados de esta tesis, se concluye que las interacciones
menores afectan las propiedades globales de la galaxias, tanto en la
luminosidad y el color, como en la formacién estelar y las propiedades
de las RHII. En particular, se destaca que este tipo de interacciones puede
fomentar la formacion de objetos jévenes con luminosidades comparables a las

de galaxias enanas.

Como tltimo punto se menciona que los planes futuros son continuar y profun-
dizar el estudio del efecto de las interacciones sobre las galaxias en fusién menor.
Se planea extender el analisis efectuado en esta tesis al resto de la muestra de

DP97. Profundizar el andlisis de los perfiles de luminosidad agregando otras
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componentes a las ya determinadas bulbo y disco como por ejemplo barras,
brazos, lentes, anillos etc. Como ya se menciond, disponer de observaciones en
grandes telescopios de las candidatas a enanas tidales con el fin de resolver la
naturaleza de las mismas. Otro punto interesante, que se desprende de esta
tesis, es estudiar como es la evolucién temporal de los perfiles de luminosidad

con la evolucién de la interaccidn.
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Capitulo 9

Tablas
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Tabla 9.1: Principal informacién sobre los pares de la muestra. Datos extraidos de la

base NED
Galaxia A. R. Decl. mp czM Tipo Morf. A G
Arp (J2000)  (J2000) | Prin. | Sec. Prin [ Sec.
1256-433 12:58:58 -43:50:11 16.02 17.04 9014 9183  Interacting 0.390 4
1401-324  14:04:15 -33:01:28 14.80 — 10321 10426 Sb 0.355 3
1448-262 14:51:14 -26:37:49 14.14 15.61 2576 2738 (R?)SB(rs)0/a 0.676 2
2030-303 20:33:60 -30:22:24 15.18 17.05 12465® 12474 G Trpl 0.299 3
2058-381 21:01:39 -38:05:00 15.16 17.34 123833 12460® S? 0.219 3
2105-332 21:08:04 -33:13:19 13.98 15.50 5449 5810 SBO? pec 0.396 2
2229-735 22:33:43 -73:40:51 < — — 17535 17342  SO? 0.159 4
2238-575 22:41:37 -57:36:22 13.96 16.79 10838 10659  SAB(rs)bc 0.087 1
2306-721 23:09:43 -72:00:05 14.76 15.90 8916 9069 G 0.130 4
2322-821 23:26:29 -81:54:42 13.23 — 3680 3424 SA(r)be 0.782 4
2330-451 23:33:14 -45:01:38 12.34 14.65 3137 3551 SB(s)0/a? sp  0.063 2
@ kms—!
2 DP97

Tabla 9.2: Filtros de banda angosta utilizados para observar el continuo y la linea de

emision Ha.

Galaxia Filtro Centro FWHM Trans | Filtro Centro FWHM Trans
Arp Cont. [A] [A] (%] Linea [A] [A] [%0]
1256-433 | 6606/75 6608 70 84.30 | 6781/78 6785 7 78.98
1401-324 | 6649/76 6650 7 87.49 | 6781/78 6785 7 78.98
1448-262 | 6477/75 6448 7 83.20 | 6606/75 6608 70 84.30
2030-303 | 6693/76 6693 92 87.93 | 6826/78 6832 81 82.32
2058-381 | 6693/76 6693 92 87.93 | 6826/78 6832 81 82.32
2105-332 | 6520/76 6530 71 81.09 | 6693/76 6693 92 87.93
2229-735 | 6781/78 6785 7 78.98 | 6961/79 6967 90 84.46
2238-575 | 6649/76 6650 7 87.49 | 6781/78 6785 7 78.98
2306-721 | 6606/75 6608 70 84.30 | 6781/78 6785 7 78.98
2322-821 | 6477/75 6448 77 83.20 | 6649/76 6650 7 87.49
2330-451 | 6477/75 6448 77 83.20 | 6649/76 6650 7 87.49




Tabla 9.3: Datos fotométricos: Observaciones

Galaxia Fecha B \Y I Ha FWHM

Exposicién [s] [”]
AM1256-433 14/7 1x1200 1x800 1x800 1x1800 1.2
AM1401-324 30/7 1x1000 1x700 1x700 1x1200 1.2
AM1448-262 13/7 1x900 1x500 1x500 1x1200 1.3
AM2030-303  13/7 1x900 1x500 1x500 1x1200 1.1
AM2058-381  14/7  1x1200 1x800 1x800 1x1800 1.4
AM2105-332 30/7 1x1200 1x900 1x900 1x1500 1.2
AM2229-735  13/7 1x900 1x500 1x500 1x1200 1.3
AM2238-575  31/7  1x1000 1x900 1x900 1x1500 1.3
AM2306-721  14/7  1x1200 1x900 1x900 1x1800 1.1
AM2322-821  30/7  1x1200 1x900 1x900 1x1500 1.2
AM2330-451 30-31/7 1x1200 1x900 1x900 1x1500 14

133
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Tabla 9.4: Estrellas estdndar de calibracion: Datos fotométricos

Estrella A. R. Dec. A% B-V V-1
(J2000) (J2000)
CD-329927 14:10:53  -32:59:02 10.440 +0.342 +0.333
PG1525-071A 15:28:11 -07:16:27 15.053 -0.198 -0.168
PG1525-071B  15:28:12 -07:16:33 16.301 +0.564 -+0.757
PG1525-071C  15:28:13 -07:15:54 13.509 +0.757 +0.869
PG1525-071D 15:28:14 -07:16:08 16.403 +0.730 +0.808
PG1525-071A 15:28:16 -07:14:21 13.530 +1.109 +1.104
LTT6248 15:38:05 -28:32:40 11.798 +0.490 +0.679
EG274 16:22:33 -39:11:45 11.008 -0.127 -0.266
PG1633+099 16:35:24 +09:47:50 14.397 -0.192 -0.212
PG16334+099 16:35:26 +09:47:53 15.256 +0.873 +1.015
PG16334+099 16:35:34 +09:46:22 12.969 +1.081 +1.090
PG16334+099 16:35:38 +09:46:16 13.229 +1.134 +1.138
PG16334+099 16:35:40 +409:46:43 13.691 +0.535 +0.650
PG16574+078 16:59:32 +07:43:31 15.015 -0.149  -0.100
PG16574+078  16:59:32 +07:42:11 14.721 +0.708 +0.838
PG16574+078 16:59:33 +07:42:25 14.033 +1.069 +1.133
PG16574+078  16:59:35 +07:42:26 15.225 +0.840 +0.967
LTT7379 18:35:21  -44:19:24 10.219 +0.607 +0.715
LTT7987 20:10:01 -30:15:45 12.206 +0.063 -0.149
Mark A2 20:43:54 -10:45:32 14.540 +0.666 +0.751
Mark Al 20:43:58 -10:47:11 15.911 +0.609 +0.740
Mark A 20:43:59 -10:47:42 13.258 -0.242 -0.241
Mark A3 20:44:02  -10:45:39 14.818 +0.938 +1.098
PG2213-006C 22:16:18 -00:22:15 15.109 +0.721 +0.830
PG2213-006B 22:16:22 -00:21:49 12.706 +0.749 +0.829
PG2213-006C 22:16:24 -00:21:27 14.178 +0.673 +0.808
PG2213-006 22:16:28 -00:21:51 14.124 -0.217 -0.203
LTT9239 22:51:53 -20:40:15 12.065 +0.608 +0.769
LTT9491 23:18:48 -17:10:24 14.100 +0.026 +0.071
LTT377 00:41:03 -33:44:06 11.219 +0.477 +0.588
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Tabla 9.5: Magnitud B, exceso de color, colores integrados B-V y V-I, magnitud
absoluta Mp, didmetro mayor (D) y didmetro menor (d) de cada componente y la
separaciéon angular (Af) de los centros galdcticos.

Galaxia B E(B-V) B-V VI Mg D[] d[’] Ae]"]
Principal
AM1256-433W  15.04 083  0.47 0.58 -20.76 83.5 174 32
AM1401-324N 14.32 — 0.43 1.25 -21.90 58.0 56.0 36
AM1448-262NE  14.14 — 1.07 1.50 -19.35 100.8 87.2 52

AM2030-303SW  15.25 043  0.73 1.13 -21.27 436 40.2 50
AM2058-381N 14.91 0.69 0.60 0.80 -21.38 &85.7 322 53
AM2105-3328E  14.22 096 0.96 1.75 -20.55 659 414 86
AM2229-735E 1598 034 0.73 1.18 -21.06 46.0 23.3 20
AM2238-575W  14.47 — 1.17 157 -21.49 1202 799 73
AM2306-721S 14.07 032 024 055 -21.48 853 472 92
AM2322-821SE 13.35  0.25 081 091 -20.98 113.8 859 139

AM2330-451NE  14.47 — 1.17 1.57 -18.70 1275 &3.5 41
Secundaria
AM1256-433E 16.41 — 0.61 0.83 -19.48 184 16.7
AM1401-324S 17.45 — 0.77 1.18 -18.69 15.0 12.0
AM1448-262SW  15.35 0.35 0.68 1.26 -18.18 53.6 27.7
AM2030-303NE  16.37 — 0.71 1.22 -20.15 334 275
AM2058-381S 16.24 — 0.40 0.59 -20.07 334 18.2
AM2105-332NW  16.06 — 0.85 1.77 -18.85 29.3 19.2
AM2229-735W 17.36 0.58 0.63 1.02 -19.69 172 11.5
AM2238-575E 16.77 — 1.53 1.77 -19.11 40.1 18.0
AM2306-721N 14.47 — 0.18 0.44 -21.11 555 27.3

AM2322-82INW  15.41 0.11  0.69 0.66 -18.87 37.7 223
AM2330-451SW  16.77 — 1.53 1.77 -16.67 64.6 27.3
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Tabla 9.6: Regiones HII: Posicion, radio equivalente, magnitud, colores, luminosidad
(£), ancho equivalente (EW) y edad

R X Y 1o B BV VI L(Hat|NI) &W Edad
"l pd [mag] ferg 7] ®) [10° yr]
AMI1256-433W
1 37 -42 13152 19.28+0.27 0.69 1.26 (4.10£0.05)x10% 19 6.3+0.7
2 .30 -28 10521 10.574£0.27 0.81 128 (5.65£0.08)x10% 2.1  6.3£0.7
327 -21 10524 10.30£0.27 0.76 128 (5.47+0.07)x10% 2.0  6.0+0.7
4 18 - 12 13152 18.66+£0.27 0.76 1.31 (7.4340.01)x10% 1.9 5.9+0.8
5 0 0 15783 18.04+0.27 0.77 143 (L7940.02)x10° 2.0 6.1+0.7
6 39 31 23669 17.86+£0.27 0.81 1.38 (1.80£0.02)x10° 1.9 6.4+ 0.7
786 31 10520 19.714£0.27 0.62 105 (3.06£0.03)x10% 2.0 4.2+0.8
AM1256-433E
b -9 56 2688.6 15.64+£0.27 1.61 1.96 — 0.6 13.1+1.1
a 0 0 15424 18.73£027 111 1.73 — 14 7.0£0.8
AM1401-324N
N 0 0 21025 15894030 055 0.74 (7.67£0.08)x10% 1.1 10.2+10
1 6 16 12045 18.96+0.30 031 0.66 (2.224£0.02)x10° 1.9  6.240.7
2 15 6 21025 17.33£0.30 033 0.70 (1.1940.01)x10 2.0 6.24+0.7
3 .11 -6 22383 15914030 047 0.62 (6.74£0.07)x10% 1.1 10.1£L0
4 23 8 17815 18.57£0.30 047 0.72 (1.89£0.02)x10° 1.6  6.6+0.8
5 -43 -13 12045 21.714£0.30 0.4 0.16 (8.30£0.10)x10% 2.3  5.740.7
6 -26 38 12045 21.01£0.30 035 0.39 (5.20£0.20)x10% 2.1  6.0£0.7
AM1401-3248
N 0 0 15211 18404030 0.71 0.92 (6.00£0.10)x10% 1.3  7.5+0.9
AM1448-262NE
N 0 0 4509 16.95+ 040 1.31 1.63 — 0.5 13.7+1.2
AM1448-262SW
1 0 0 11983 16.2040.40 0.76 1.30 — 1.6 7.140.7
2 3 2 6684 17.36£0.40 0.85 1.42 — 1.8 7.1£1.0
3 4 -10 357.3 18.69+0.40 0.75 1.25 — 1.7 7.0£0.7
4 10 -4 2397 19544040 0.67 1.11 — 1.6 7.140.8
AM2030-303SW
1 0 0 31496 17332040 0.53 1.05 (S.40£1.00)x10%® 1.9  6.540.7
2 17 -7 10910 20.50£0.40 0.61 1.02 (8.40£0.80)x10% 1.9 6.5+0.7
AM2030-303NE
1 0 0 27206 18414040 084 130 (L60£0.20)x10% 1.7  6.4+0.7
2 -8 21 34527 17.4940.40 0.60 115 (1.40£8.00)x10% 2.1  6.0+0.7
3 .24 18 25215 18124040 0.61 117 (1.10£0.20)x10% 1.7 6.440.7
4 34 19 10918 24.3640.40 1.30 0.95 (6.60£2.00)x10% 2.7 4.740.5

D EW=Log(EW (Ha+[NII])) £0.1 [A]
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R X Y 1o B BV VI L (Hot+NL]) &W Edad
Pl 1 pd [mag] ferg 7' &) [10° yr]
AM2058-381N
N 0 0 18064 17.91£0.27 0.99 1.14 (8.00£0.10)x10% 1.1 7.5+1.0
18 16 14452 20.9640.27 0.32 0.67 (2.39+0.03)x10% 2.2 5.0£L0
2 12 55 14452 20.74+0.27 041 047 (3.13£0.05)x10% 2.4 5.6+0.6
3 14 47 14452 20.69+£0.27 0.31 0.62 (2.454£0.05)x10% 2.2 5.0+1.0
423 -8 26549 17.95+0.27 0.33 0.65 (2.26£0.03)x10% 2.0 6.2+0.7
5 -4 -22 1087.1 18.29+0.27 041 075 (L41£0.01)x10° 1.9 6.3+0.7
6 27 -28 14452 20.68£0.27 0.44 050 (2.37£0.05)x10% 2.1 5.1+1.0
7022 8 18064 18.97+0.27 044 0.70 (7.90£0.10)x10% 1.9 6.3£0.7
8§ 15 20 17974 18.75£0.27 046 0.75 (7.10£0.10)x10%® 1.7 6.5+0.7
9 5 22 17974 18.68£0.27 0.50 0.77 (7.90+£0.10)x10% 17 3.7+1.1
10 2 13 18064 18.53+0.27 0.58 0.87 (8.30£0.10)x10% 1.6 3.6+1.1
119 5 14452 18.994£0.27 058 0.86 (4.1540.06)x10% 1.5 4.0+1.0
AM2058-381S
N 0 0 34536 16.86£0.27 027 047 (7.20£0.10)x10° 1.6 6.6+0.8
AM2105-332SE
N 0 0 15808 15614030 092 1.65 (5.60+£0.04)x10% 0.6 8.4+1.4
AM2105-332NW
N 0 0 20271 165540.30 0.63 1.57 (4.36+£0.06)x10%® 1.6 6.5+0.8
AM2229-735W
N 0 0 41720 17.35+0.40 0.66 1.21 (2.01£0.01)x10* 1.8 7.140.8
14 19 28022 19.0240.40 0.76 1.28 (5.53+0.02)x10% 1.8 6.940.9
2 212 14 3837.0 19.53£0.40 055 1.06 (9.84£0.03)x10° 2.4  6.5+0.9
3 .36 34 20464 20.66£0.40 0.71 1.18 (4.50£0.10)x10% 1.5 7.24+0.4
4 14 31 3060.6 19.46+£0.40 0.70 1.17 (4.35+£0.02)x10° 1.9 6.840.9
5 1 10 26087 18.88£0.40 0.72 1.24 (5.95£0.03)x10% 1.8 6.9+0.9
6 1 -11 27669 18.40+£0.40 0.61 1.16 (5.36£0.02)x10* 1.6 7.0+0.8
AM2229-735E
N 0 0 50507 18.13£0.40 0.56 1.12 (1.89£0.01)x10" 21 6.4=0.7

D EW=Log(EW (Ha+[NII])) £0.1 [A]
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Tabla 9.6: Continuacién

R X Y 1o B BV VI L (HatNl]) &W  Edad
T XY [mag] [erg s7] ® 106 y1]
AM2238 575W
1 0 0 20586 18.87+0.30 1.03 1.91 — 1.7 6.420.7
2 6 -103 1800.2 20.76+£0.30 0.82 1.87 — 1.9 6.240.7
3 43 83 31577 18.38£0.30 0.78 1.70 — 21  6.1+0.7
4 64 -63 1571.0 20.57+£0.30 0.93 1.86 — 21  6.1+0.7
5 70 54 1655.9 20.12+£0.30 0.78 1.76 — 1.9 6.240.7
6 -58 22 27347 18514030 1.03 1.97 — 1.9 6.240.7
7 61 15 12631 20.34+0.30 0.89 1.78 — 1.9 6.240.7
§ 49 49 1578.7 10.49£0.30 0.99 1.80 — 1.9 6.3£0.7
9 27 61 18140 19.15£0.30 0.85 1.85 — 1.8 6.440.7
~ 3 6 9986 20.30+0.30 1.04 1.80 — 1.7 6.5+0.7
~ 86 34 12631 21.06+£0.30 0.85 143 — 1.8 6.3+£0.7
~ 39 53 1814.0 19.07£0.30 0.96 1.87 — 18 6.3£0.7
AM2238-575E
N 0 0 18659 17.69+0.30 1.24 1.9 — 0.7 12.8+1.1

AM?2306-721S

N 0 0 17875 17.75+0.27 0.62 1.28 (3.9840.04)x10% 1.4  7.440.9
1 -22 23 1398.6 19.14+0.27 048 0.85 (1.7740.02)x10% 1.9 6.5+0.7
2 -3 18 766.1 20.23+£0.27 0.50 0.97 (5.12+0.08)x10%* 1.7  6.7+£0.8
3 32 25 766.1 20.86+0.27 0.43 0.66 (3.26+£0.05)x10* 1.9 6.7+£0.8
4 36 20 766.1 20.92+0.27 0.43 0.63 (3.504£0.06)x10% 2.0  6.6+0.8
5 39 12 766.1 20.8840.27 0.44 0.70 (3.2540.04)x10%* 1.9 6.7£0.8
6 25 -19 22982 18.1340.27 0.49 0.93 (4.2340.04)x10* 1.8 6.6+£0.8
7 11 -20 1276.8 19.1240.27 0.48 0.92 (1.3740.02)x10* 1.7 6.6+£0.8
8 -7 -23 1021.4 19.96+0.27 0.48 0.91 (9.5540.08)x10% 1.9 6.5+£0.8
9 -9 -16 1021.4 19.6240.27 0.48 0.91 (9.2240.08)x10* 1.8 6.6+=0.8
10 -28 -5 1021.4 19.7540.27 0.48 0.88 (5.2340.07)x10%* 1.6 6.7£0.8
AM2306-721N
1 0 0 2149.6 16.91+£0.27 045 0.83 (4.75+£0.07)x10** 1.9 6.840.8
2 9 9 15876 17.2540.27 0.50 1.00 (2.714£0.01)x10* 1.8 6.7+£0.8
3 19 23 24251 16.864+0.27 0.42 0.59 (5.1740.08)x10" 2.0  6.6+=0.8

) EW=Log(EW (Ha+[NTI])) +0.1 [A]
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R X Y 1y B B-V V-I L (Ha+[NII) &W Edad

1 ] [pc] [mag] lerg s™'] ® [10° y1]

AM2322-821SE
N 0 0 9928 16.46+0.30 1.18 1.22 (1.6140.03)x10° 1.5 7.3+0.8
1 11 8 5368 18.714+0.30 1.15 1.20 (2.25+0.03)x10% 1.6 6.141.2
2 20 9 4832 19.21+0.30 1.07 1.05 (1.864+0.03)x10% 1.8 6.1+1.1
322 3 3719 19.84+0.30 1.06 1.10 (8.904+0.10)x10% 1.7 6.6+1.0
4 27 -6 5905 18564030 0.92 0.88 (2.35+0.04)x10% 1.7 5.8+1.2
5 25 -15 4832 19.0740.30 0.93 0.89 (1.43+0.03)x10% 1.7 6.2+1.0
6 19 -22 4522 19.5740.30 0.89 0.85 (1.28+0.03)x10% 1.7 6.1%1.0
7 13 -57 436.1 20.08+0.30 0.86 0.84 (1.2040.01)x10% 2.1 6.2+0.8
8 16 -61 426.1 20.08+0.30 0.95 0.84 (1.264+0.01)x10% 2.1 6.1+0.9
9 4  -63 3221 20.76+0.30 0.82 0.74 (7.5040.30)x10% 2.2 6.2+0.7
10 8 -32 5905 19.01£0.30 0.97 094 (1.41£0.03)x10% 1.7 6.3%1.0
11 -24 -29 6168 19.0440.30 0.95 0.89 (1.93+£0.03)x10%* 1.8 6.041.0
12 -49 -59 5832 18.8740.30 0.93 0.87 (1.43+£0.03)x10% 2.0 5.7+1.1
13 -76 -6 803.5 18.64+0.30 0.74 0.71 (3.44+0.06)x10%° 2.1 5.441.2
14 -41 4 5905 19.06+0.30 0.91 0.87 (1.61£0.03)x10%° 1.8 6.141.0
15 -37 18 4832 19.4440.30 0.93 0.86 (1.35+0.01)x10% 1.9 6.140.9
16 -34 30 4295 20.06+£0.30 0.98 0.99 (8.3040.10)x10% 1.8 6.540.9
17 -22 52 4295 20.26+£0.30 0.96 0.89 (7.6040.10)x10% 2.0 6.440.7
18 -45 72 4295 20414030 0.84 0.84 (9.40+0.10)x10% 2.1 6.240.7
19 4 92 4523 18.7740.30 0.87 0.82 (1.43+0.03)x10%° 1.8 6.041.0
20 4 35 7202 18.78+0.30 0.99 1.03 (2.1040.03)x10% 1.7 6.0+1.2
21 29 138 588.1 19.93+0.30 0.73 0.60 (2.0740.03)x10% 2.4 5.5+1.0
22 37 129 480.2 20.30+0.30 0.71 0.65 (1.2540.01)x10% 2.3 5.940.6
23 49 134 590.5 19.7940.30 0.63 0.63 (2.23+0.04)x10% 24 5.9+1.0
24 95 109 7202. 19.57+0.30 0.68 0.68 (1.8440.03)x10% 22 6.1+1.0
25 101 101 429.5 20.47+0.30 0.62 0.58 (6.00+0.10)x10% 2.1 6.4+0.7
26 135 -20 6442 20224030 0.71 0.66 (1.4040.03)x10% 2.3 5.8+0.7
27 105 -85 644.2 20.6240.30 0.86 0.60 (1.51+0.03)x10%° 24 5.7+0.8
AM2322-821NW

1 0 0 811.6 17.78+0.30 0.67 0.76 (1.34£0.01)x10%* 1.3 7.3+0.8
2 9 1 5607 18324030 0.87 0.96 (3.74+0.04)x10% 1.6 5.8+1.4
3 18 -11 599.4 189840.30 0.77 0.81 (2.65+0.03)x10% 1.6 6.0+1.2
4 15 4 4686 184940.30 1.04 1.08 (1.40+0.01)x10% 1.7 6.5+1.0
5 41 15 4995 19.5440.30 0.68 0.77 (L.77+0.03)x10% 1.7 6.2+1.0
6 31 29 6921 18.3540.30 0.68 0.66 (2.62+0.03)x10% 2.3 5.6+1.0
720 18 399.6 18.90£0.30 0.78 0.85 (1.4040.01)x10% 2.0 6.3%1.0

D EW=Log(EW (Ha+[NII])) £0.1 [A]
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R X Y 1o B BV VI L (Ha+NI]) W  Edad
] ] [pe] [mag] ferg 7] ™ [10° y1]
AM2330-451NE
N 0 0 6645 15214030 0.80 1.48 — 0.2 15.3+1.4
AM2330-451SW
1 0 0 5180 10514030 0.84 1.12 — 15 6.940.8
2 18 -17 567.5 18.9240.30 0.75 1.05 — -
3 6 34 6714 18504030 0.74 1.04 — 15 6.840.8

() EW=Log(EW (Ha+[NII])) £0.1 [A]
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Princial m, Y 1P bW 4, Secundaria  m, ™ 1 ;@ bW 4@
Arp B Arp
1256-433W — — 20.96 6.55 || 1256-433E — — 2199 5.14
1401-324N 20.65 2.86 22.65 10.9 || 1401-324S — — 2275 4.3
1448-262NE 2255 7.34 22.61 13.56 || 1448-262SW  — — 22.55 8.68
2030-303SW  21.1 1.1 21.22 5.3 | 2030-303NE — — 21.83 38
2058-381N 24 5.1 21 5.2 || 2058-381S — — 2227 5.7
2105-332SE 21 5 21.95 16.5 || 2105-332NW 19.65 1.2 21.75 6.2
2229-735E — — 20.54 3.2 || 2229-735W — — 23.3 6.6
2238-575W  24.1 12,5 21.45 13.37 || 2238-575E — — 20.71  2.67
2306-721S 23.5 6.5 20.3 7.2 | 2306-721N — — 20.81 491
2322-821SE 22.85 6.51 22.06 27.02 || 2322-82INW  — — 21.2 5.8
2330-451NE  22.67 27.52 21.12 5.83 | 2330-451SW  — — 21.06 6.82
Princial m, reff(Q) be®™  d4,®@ Secundaria  m,M reff(Q) bo™  d4,®@
Arp \Y% Arp
1256-433W — — 20.82 7.01 || 1256-433E — — 21.1  4.49
1401-324N 21.2 5.6 24.2  24.12 || 1401-324S — — 2212 4
1448-262NE  21.79 9.93 21.64 8.1 | 1448-262SW  — — 2199 9.25
2030-303SW  22.72 6.2 20.8 5 2030-303NE — —  21.83 4.7
2058-381N 22.55 5.1 2041 5.2 | 2058-381S — — 2217 6.53
2105-332SE 21 8.5 22 16 2105-332NW  19.65 1.7  21.75 7.6
2229-735E — — 19.84 3.26 | 2229-735W — — 2248 5.6
2238-575W  22.21 10 20.25 11.5 || 2238-575E — — 19.66 2.9
2306-721S 22.8 — — — 2306-721N — — 20.68 5.02
2322-821SE 21.65 5.5  21.02 21.3 | 2322-82INW  — — 21.07 6.6
2330-451INE  19.5 11 20.1  22.7 || 2330-451SW = — — 19.43 6.1
Princial m, (D reff(Q) b, Secundaria  m," reff(Q) b ;@
Arp I Arp
1256-433W — — 20 6.50 || 1256-433E — — 20.6  4.99
1401-324N 19.79 5 21.5 831 || 1401-324S — — 20.75 3.5
1448-262NE  20.75 12.63 19.51 5.73 || 1448-262SW  — — 20.45 845
2030-303SW  20.9 4.5  19.87 5.99 | 2030-303NE — — 20.44 5.00
2058-381N 21.7 4.5 18.9  4.40 || 2058-381S — — 21.22 6.50
2105-332SE 19.25  8.05 2045 20.0 | 2105-332NW 19.45 3.5 21.3  15.65
2229-735E — — 18.59  3.16 | 2229-735W — 21.38  5.90
2238-575W  20.35 7.26  19.15 10.52 || 2238-575E — — 18.09 3.15
2306-721S — — — — || 2306-721N — — 20.27  5.50
2322-821SE 20.6 6 20.12 21.60 || 2322-821NW ~ — — 20.1  5.60
2330-451INE 184  11.4 1873 22.88 | 2330-451SW  — — 184  5.72

Mmag arcsec™?]

@]
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Tabla 9.8: Regiones HII candidatas a Galaxias Enanas Tidales: Regién, galaxia
Arp, magnitud absoluta azul, colores integrados, luminosidad Ha, ntimero de fotones
ionizantes Ha, edad, tasa de formacion estelar.

Reg. Galaxia Mg B-V VI  L(Ha) N¢(Ha) Edad SFR(Ha)
[mag] [erg s7'] [Myr]  [Mo yr™']

AMI1256E  -19.80 1.61 1.96 — — 13.1 —

AM140IN  -19.80 0.55 0.74 6.13x10% 1.81x10% 10.2 3.9x10°!
AM140IN  -19.78 047 0.62 5.39x10% 1.59%10% 10.1 3.4x10°!
AM2229W  -19.49 0.66 1.21 1.60x10* 4.71x10> 7.1 1.0

AM2058S  -19.24 0.27 0.47 5.76x10% 1.79x10% 6.6  3.6x10°!
AM2030SW -18.77 0.53 1.05 6.72x10% 2.15%x10°* 6.5 4.2x10°1
AM2105SE  -18.70 0.92 1.65 4.48x10%7 1.16x10°® 84  2.8x10~*
AM2229E  -18.69 0.56 1.12 1.51x10* 4.50%x10°® 6.4  9.5x10°*
AM2030NE -18.61 0.60 1.15 1.12x10% 1.56x10% 6 7.1x1073
AM2306N  -18.55 0.42 0.59 4.13x10% 1.21x10°* 6.6 2.6

AM2306N  -18.50 0.45 0.83 3.80x10% 1.13x10°* 6.8 2.4

AM2229W  -18.44 0.61 1.16 4.28x10%* 1.27x10% 7 2.7x107!
AM140IN  -18.36 0.33 0.70 9.52x10% 282x10° 6.2  6.0x10°!
AM2058N  -18.18 0.99 1.14 6.40x10%° 1.96x10°2 7.5  4.0x1072
AM2306N  -18.16 0.50 1.00 2.16x10* 6.35x10% 6.7 1.4

AM2058N  -18.14 0.33 0.65 1.80x10% 5.53x10°2 6.2  1.1x1072
AM2238E  -18.07 1.24 1.90 — — 12.8 —

AM2030NE -17.98 0.61 1.17 8.80x10%° 3.41x10° 6.4  5.6x10°2
AM2229W  -17.96 0.72 1.24 4.76x10* 1.39x10°® 6.9 3x1071
AM2105NW  -17.90 0.63 1.57 3.48x10%® 1.16x10°2 6.5 2.2x1073
AM2330NE -17.90 0.80 1.48 — — 15.3 —

AM2229W  -17.82 0.76 1.28 4.42x10* 1.30x10°® 6.9 2.8x10°!
AM2058N  -17.80 0.41 0.75 1.12x10% 3.49x10°2 6.3 7.1x1072
AM2030NE -17.69 0.84 1.30 1.28x10% 3.49%x10°® 6.4 8.1x107*
AM2306E  -17.63 0.62 1.28 3.18x10%° 8.98x10°2 7.4 2%x107t
AM2058N  -17.56 0.58 0.87 6.64x10% 2.01x10°2 3.6  4.2x1072
AMI1256W  -17.54 0.81 1.38 1.44x10%* 4.20x102 6.4  9.1x1072
AM2058N  -17.41 0.50 0.77 6.32x10% 1.92x10°2 3.7 4.0x1072
AM2238W  -17.40 0.78 1.70 — — 6.1 —

AM2229W  -17.38 0.70 1.17 3.48x10%* 1.03x10>® 6.8 2.2x10°*
AMI1256W  -17.36 0.77 1.43 1.43x10%* 4.20x102 6.1  9.0x1072
AM2058N  -17.34 0.46 0.75 5.68x10% 1.71x10°2 6.5 3.6x1072
AM2229W  -17.31 0.55 1.06 7.87x10% 2.31x10° 6.5 5.0x107!
AM2238W  -17.30 1.03 1.97 — — 6.2 —

AM1401S  -17.30 0.71 0.92 4.80x10%° 1.44x10°2 7.5 3.0x1072
AM2306E  -17.25 0.49 0.93 3.38x10% 9.62x10°2 6.6 2.1x10°1
AMI140IN  -17.12 047 0.72 1.51x10% 447x10°2 6.6  9.5x1072
AM2058N  -17.12 044 0.70 6.32x10% 1.92x10°2 6.3  4.0x1072
AM2058N  -17.10 0.58 0.86 3.32x10% 1.01x10°2 4.0 2.1x10°2

Nk OoOZoNmo ok WO S Z R oaRr ZZawZeanZNoRr w22~ 22 w2
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—_
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Reg. Galaxia Mg B-V VI L(Ha) Ny(Ha) Edad SFR(Ha)
[mag] lerg s [Myr] Mg yr]
N  AM2322SE  -16.99 1.18 1.22 1.28x10%™ 3.83x10°2 7.3 8.1x10°2
1 AM2238W  -16.90 1.03 1.91 — — 6.4 —
4 AMI1256W  -16.74 0.76 1.31 5.94x10% 1.75x10°? 59  3.8x1072
1 AMI40IN  -16.73 0.31 0.66 1.77x10% 5.23x10°2 6.2 1.1x107!
X AM2238W  -16.70 0.96 1.87 — — 6.3 —
2 AMI1256E  -16.70 1.11 1.73 — — 7.0 —
9 AM2238W  -16.60 0.85 1.85 — — 6.4 —
1 AMI1448SW -16.52 0.76 1.30 — — 7.1 —
8 AM2238W  -16.30 0.99 1.80 — — 6.3 —
7 AM2306E  -16.26 0.48 0.92 1.09x10%* 3.11x10°2 6.6  6.9x1072
1 AM2306E  -16.24 048 0.85 1.41x10* 4.01x10°?> 6.5 8.9x1072
3 AM2229W  -16.18 0.71 1.18 3.60x10%* 1.05x10°? 7.2  2.3x1072
1 AMI1256W  -16.12 0.69 1.26 3.28x10% 9.62x10° 6.3 2.1x1072
3 AMI1256W  -16.10 0.76 1.28 4.37x10% 1.30x10°? 6.0 2.8x1072
2 AMI1256W  -15.83 0.81 1.28 4.52x10% 1.33x10°? 6.3 2.9x1072
9 AM2306E  -15.76 0.48 0.91 7.37x10%* 2.10x10°?2 6.6 4.7x1072
N  AMI448NE -15.73 1.31 1.63 — — 13.7 —
5 AM2238W  -15.70 0.78 1.76 — — 6.2 —
7 AMI1256W  -15.69 0.62 1.05 2.44x10% 7.13x10°% 4.2 1.5x1072
10 AM2306E  -15.63 0.48 0.88 4.18x10% 1.18x10°2 6.7 2.6x1072
2 AM2030SW -15.60 0.61 1.02 6.72x10%* 1.36x10°* 6.5 4.2x1072
1 AM2322NW  -15.52 0.67 0.76 1.07x10%* 2.71x10°?2 7.3  6.8x1072
X AM2238W  -15.50 1.04 1.80 — — 6.5 —
7 AM2238W  -15.50 0.89 1.78 — — 6.2 —
2 AMI1448SW -1545 0.85 1.42 — — 7.1 —
8 AM2306E  -15.42 048 091 7.64x10% 2.15x10°? 6.5 4.8x1072
6 AM2058N  -15.41 0.44 0.50 1.89x10%* 5.80x10°" 51 1.2x1072
3 AM2058N  -15.40 0.31 0.62 1.96x10% 5.93x10°% 5.0 1.2x1072
2 AM2058N  -15.35 0.41 0.47 2.50x10% 7.64x10°% 5.6 1.6x1072
4 AM2238W  -15.20 0.93 1.86 — — 6.1 —
2 AM2306E  -15.15 0.50 0.97 4.09x10%* 1.16x10°? 6.7 2.6x1072
1 AM2058N  -15.13 0.32 0.67 1.91x10% 7.24x10°% 5.0 1.2x1072
7 AM2238W  -15.50 0.89 1.78 — — 6.2 —
2 AM2238W  -15.00 0.82 1.87 — — 6.2 —
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SIMBOLOGIA y ABREVIATURAS

2dFGRS = Two Degree Field Galaxy Redshift Survey.
A2004 = Arribas et al. 2004.

arcsec = segundo de arco.

by = magnitud superficial central observada.

b§ = magnitud superficial central observada corregida por inclinacién y opacidad.
CCD = Charge-Coupled Device.

CTIO = Cerro Tololo Inter-American Observatory.

cz = redshift.

D = semieje mayor de la galaxia.

d = semieje menor de la galaxia.

d; = longitud de escala de disco en segundos de arco.
ds = longitud de escala del disco en kpc.

d = longitud de escala del disco en kpc corregido por inclinacién.
DP97 = Donzelli & Pastoriza, 1997.

EW = Equivalent Width.

e = excentricidad de la galaxia.

FWHM = Full Width at Half Maximum.

Giga = 10°.

Hy = constante de Hubble.

I, = intensidad central del disco.

1. = intensidad a un radio efectivo.

I(m) = intensidad de magnitud m.

IMF = Initial Mass Function.

IR = infrared.

IRAF = Image Reduction and Analysis Facility.

IRAS = Infrared Astronomical Satellite

K = correccion por opacidad.
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L = Luminosidad.

Myr = millén de anos.

mg = brillo superficial central.

m, = brillo superficial efectivo.

N¢(Ha) = nimero de fotones ionizantes Ha.

NED = NASA/IPAC Extragalactic Database.
PDB99 = Pastoriza, Donzelli & Bonatto, 1999.

rq = distancia a la galaxia.

refs = radio efectivo.

req = radio equivalente.

RC3 = Third Reference Catalogue of Bright Galaxies.
RHIT = regiones HII o regiones de formacién estelar
S(m) = area encerrada por la isofota de magnitud m.
S1998 = Surace et al. 1998.

SD2000 = Schwarzkopf & Dettmar 2000.

SF = Star Formation.

SFR = Star Formation Rates.

seeing = perturbacién atmosférica.

TDG = Tidal Dwarf Galaxy.

UGC = Uppsala General Catalogue.

ULIRG = Ultraluminous Infrared Galaxy.

UV = ultravioleta.

VLIRG = Very Luminous Infrared Galaxy.

V., = Velocidad radial

warp = deformacion en el extremo del disco.



