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CAPITULO 1. 

1.1 INTRODUCCION. 

Las galaxias son sistemas f"ormados por millones de estrellas y 

por materia interestelar (gas, polvo y partlculas de alta energla). 

Hubble (1926) propuso un sistema de claslflcac16n de tipos 

morfol6glcos de las galaxias que ha sido el más usado por el hecho de 

ser el más natural y más simple. 

Esta claslflcac16n distingue cuatro tipos principales: las 

galaxias eliptlcas (E) cuya población estelar es vieja (estrellas 

amarillas y rojas) y se distribuye de manera elipsoidal aumentando la 

densidad de estrellas hacia el centro de la galaxia, no contienen 

estrellas Jóvenes y presentan poca .o ninguna evidencia de polvo y gas 

interestelar. Las galaxias lenticulares (SO) que son elipsoides 

parecidos a una galaxia E (respecto a su forma y población estelar) y 

un disco sin ninguna estructura espiral que además de estrellas 

contiene polvo y gas. Las galaxias espirales sin barra (S) y con barra 

(SB). son sistemas estelares compuestos de un sistema esferiodal y un 

disco muy aplanado que contiene brazos espirales delineados por gas 

ionizado y estrellas Jóvenes que se mezclan con las estrellas más 

viejas. gas neutro y polvo del resto del disco, sus núcleos son más 

densos y parecidos a una galaxia E. Las galaxias 58 presentan además 

una barra central que las caracteriza. Finalmente, las galaxias 

irregulares (Irr) que no muestran una estructura bien definida, son 



ricas en material interestelar y estrellas Jóvenes y viejas 

distribuidos irregularmente. 

Como la clasificación de Hubble se basa en la aorfologla de 

las galaxias, hay algunas que se clasifican como galaxias peculiares, 

es el caso de las eU.pticas enanas, las compactas azules y las 

galaxias lnteractuantes, entre otras. Esto ha llevado a establecer 

criterios de clasificación que involucran caracterlsticas flslcas coao 

la luminosidad, color y contenido estelar, etc., y caracterlstlcas 

espectrosc6plcas de las galaxias. Por lo cual ha sido necesario 

dlseftar diversas técnicas para buscar galaxias con caracteristlcas 

especificas. Uno de los grupos más interesantes está constituido por 

las galaxias que presentan exceso en el UV, lineas en e•is16n 

permitidas de H y He y lineas "'prohibidas" de elementos pesados como 

el O, N, Ne, etc. 

1.1.1 Las galaxias H ll. 

Alrededor de los af\os 50' s se inició la búsqueda sistellAtlca 

de objetos que presentaran excesos UV utilizando t6cnlcas fotoétrlcas 

como las empleadas por Humasen y Zwicky (1947} y por Raro (1956)¡ en 

ésta illtlma se hace una triple exposlc16n sobre W\a •i&aa placa del 

objet'' problema en varios filtros (por eJe•plo UBV) y en ella se 

comparan directamente las lllágenes en los tres colores, detectando los 

objetos más azules. Otro survey fotométrico ElY !•portante ha sld.o 

realizado en el observatorio de Jaso en Japón (Takase y Klyauchl-lsobe 

1988) , donde se han encontrado aás de 4500 galaxias con excesos UV. 
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El empleo de técnicas fotométricas se utiliza con éxito 

actualmente (Cozlol et al. 1992) ampliando asi el número de objetos 

descubiertos con estas caracteristicas. 

Otra técnica muy importante en la búsqueda de estas galaxias. 

es el uso de placas con prisma objetivo para obtener espectros de 

galaxias en las zonas espectrales azul y verde, en los que se buscan 

excesos en el flujo del continuo ultravioleta con respecto a otros 

objetos CMarkarian 1967; Harkarian, LipovetskU y Stepanian 1981). Con 

esta técnica se han catalogado mfls de 1500 objetos entre los que se 

encuentran las muestras más estudiadas de galaxias activas. Para la 

búsqueda en las placas con prisma objetivo se usa también como 

criterio de selección la existencia de lineas en emisión (Sm!th 1975), 

fijándose sobre todo en las lineas [O 111) A:\4959, 5007 y [O 11) 

i\i\3726, 3729. De los objetos clasificados con este criterio de 

selecc16n hay muchos ejemplos: el Survey Tololo (Smith, Agulrre y 

Zemelman 1976 y las referencias que ahl se dan), el Survey de la 

Universidad de M!chigan (MacAlplne y \l1111ams 1981 y las referencias 

que ahl se dan). el Survey Calán-Tololo (Maza et al. 1989) y el 

Catálogo Espectrofotométrico de Galaxias H II (Terlevich et al. 1991) 

entre otros. 

Dentro de estos grandes surveys se ha encontrado una gran 

variedad de tipos de galaxias, entre ellas se encuentran algunas de 

lo.s galaxias más luminosas conocidas pero también un gran número de 

galaxias de muy baja luminosidad. Según una estimación de Markarian 

por lo menos el SY. de las galaxias presentan excesos ultravioleta y 

Wla alta fracción de ellas muestran lineas en emisión. Al hacer un 

estudio espectroscópico de estas galaxias se pueden clasificar dentro 
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de varios tipos: cuasares, estos objetos presentan lineas en eaisi6n 

intensas con grandes corrimientos al roJo, las lineas pe~itidas son 

muy anchas y las lineas prohibidas son más delgadas, tienen adellAs una 

fuerte emls16n en Rayos X e infrarrojo; galaxias Seyfert 1 que son 

objetos con núcleos muy brillantes, sus espectros presentan lineas en 

em1s16n slmllares a los cuasares aunque menos intensas¡ galaxias 

Seyfert 2, que son generalmente galaxias espirales oon núcleos auy 

brillantes que auestran lineas en emisión delgadas (tanto las 

permitidas como las prohibidas)¡ LlNERs que son galaxias de muy baja 

luminosidad y lineas en emisión de iones de bajo grado de ionlzac16n y 

las galaxias que presentan brotes estelares violentos (galaxias H 

11), que generalmente son de baja luminosidad, tipo irregular (la 

mayorla de las veces compactas) y que también presentan lineas en 

emisión de iones de al to o bajo grado de ionización. 

En los surveys fotométricos y los que usan como criterio de 

selecc16n la presencia de lineas en ealsl6n, una buena parte de los 

objetos que ahl se descubren son clasificados coao galaxias R 11 

(Smith et al. 1976, HcAlpine et al. 1977, Ka.za et al. 1991, Terlevicb 

et al. 1991). Los espectros de estas galaxias auestran lineas en 

emls16n intensas con un continuo débil que tiende a crecer hacia 

longitudes de onda en el a;rul, estos espectros son U.picos de zonas 

fotoionlzadas por cúmulos de estrellas auy calientes. 

El estudio espectroscópico detallado de las galaxias con brote 

estelar fue iniciado por Sargent y Searle (1970), quienes encontraron 

que los espectros de estos objetos eran muy parecidos a los espectros 

de las grandes reglones H 11 que se observan en los brazos de las 

galaxias espirales, con lo cual determinaron que el gas de estas 
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galaxias era ionizado por grandes cúaulos de estrellas CE y que por lo 

tanto estas galaxias se encuentran en una fase activa de f'oraaclón 

estelar; ellos llamaron a estos objetos •reglones R II extragalé.cticas 

aleladas•, ahora se les conoce como galaxias H II, noabre propuesto 

por ca.pbeU, Terlevich y Helnick (1986) y que ha sido adoptado para 

los objetos observados en el presente trabajo. 

Algunas de las galaxias compactas catalogadas por Zwicky en 

1971 representan tlpicuente a este tipo de objetos, por ejemplo I ZW 

18 y I ZW 36. Las galaxias H 11 tienen coao propiedades observables 

una coaponente estelar joven y una pequefia o ninguna evidencia de 

población estelar vieja subyacente, lo cual se deduce de los indices 

de color (U-B)o • -0.4 y (B-V)o • +0.5, calculados por varios autores 

para este tipo de objetos. Para Zwlcky resultaben de aucbo interl!s 

estos objetos compactos azules ya que la aayoria de las galaxias 

COllJ)actas eran aás bien rojas. 

Los análisis espectroscópicos establecen que la aayoria de 

estas galaxias son slateaas deficientes en metales pesados respecto de 

las abWldanclas solares (Searle y Sargent 1972, French 1980, IC.\D"lth y 

Sargent 1983, Lequeux et al. 1979, Pella et al. 1991!; aua 

metallcldades tlplcas se concentran en el intervalo de 1/3 a 1/30 de 

la abundancia deteralnada para la vecindad .Otar. de hecho J 2v 181 

cuya aetallcidad es cerca de 40 veces menor respecto de la 11etallcldad 

solar, es la galaxia H 11 con 1tenor .etal1c1dad que se conoce. 

Muchas de las galaxias H II tienen apariencia caal eatelar y 

cuando se pueden resolver son aorf"ol6glca1tente galaxl- lrreaularea. 

De los estudios en el radio (observaciones en la llnea de 21 ca) de 



estos objetos, se ha establecido que tienen grandes cantidades de 

hidrógeno neutro (s:::s 108 
- 109 H

0
1. lo que da un cociente masa de gas a 

aasa total (>15%) aayor que para las galaxias esplráles ( <10%) y 

el1pt1cas (<llO (Thuan y Hartln, 1981). 

Desde los estudios hechos por Sargent y Searle (1970) se sabe 

que \llla fracción importante de estas galaxias se encuentra fonsando 

estrellas masivamente. Las consideraciones sobre la tasa de fonaac16n 

eatelar de ea~as galaxias (entre = 0.1 a 1 masas solares por a.fto), 

aucho mayor que la tasa proaedlo (en el disco de la Vla Uctea es de "' 

5 x 10-9 M"' allo-1 pc-1, Gallagher y Hunter 1984) y la baja metal1c1dad 

que se les determina, hicieron sugerir a Searle y Sargent (1972) que 

podrlan ser galaxias muy Jóvenes, o que su formación estelar ocurre en 

brotes intensos intermitentes, separados por periodos de menor 

actlv1dad. 

Para una galaxia la masa es un parámetro fislco muy importante 

en la detenainacl6n de su historia de foraac16n estelar; en el caso de 

las galaxias H 11 su baja usa y las grandes tasé!-s de conversión de 

gas a estrellas llevan a pensar que estos objetos no pueden aantener 

eete rltao de formación estelar de manera constante a lo largo de toda 

su vida. SUponiendo que estas galaxias se formaron con las demás hace 

10
10 

aftos, el gas que necesitan coao combustible en los brotes se 

agotarla antes de transcurrir ese tiempo. 

Sin embargo, la pregunta de si estos objetos son galaxias 

jóvenes f'ormando sus priaeras generaciones de estrellas o si son 

galaxias viejas que yu han formado estrellas y sintetizado elementos 

antes del brote actual, sigue abierta. Desde el punto de vista de la 
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metalicidad. dadas las altas tasas de formación estelar y suponiendo 

que no hay pérdidas de metales en las reglones donde se producen. se 

encue,ntra que la cantidad de metales producidos a lo largo de unos 10
8 

alios (edad tipica de un brote evolucionado). es inferior a las 

metallcidades determinadas para estos objetos por lo que se podria 

pensar que ya formaron estrellas anteriormente (Scarle 1972; Davidson 

y Kinman 1985; K.unth y Sargent 1986); aunque el usar la metalicidad 

como parámetro para estimar la edad de los brotes de formación estelar 

de las galaxias H 11 no es estrictamente útl 1 sl se toman en cuenta 

procesos de pérdida de metales debido a los vientos galácticos o 

acrec16n de material pregaláctico. 

Las propiedades qulmicas y grandes cocientes de masa de gas a 

masa total parecen indicar que estas galaxias han tenido a lo largo de 

su vida, muy baja eficiencia en los procesos de formación estelar. 

Tratando de encontrar evidencias sobre la verdadera edad de 

las galaxias H 11, se han observado grandes muestras de ellas en el 

cercano infrarrojo comparándolas con modelos de sintesis estelar, los 

cuales parecen indicar la presencia de población estelar vieja 

(estrellas G y K.l subyacente en estas galaxias (Searle et al. 1973; 

Huchra 1977; Larson y Tinsley 1978; Viallefond y Thuan 1983; Thuan 

1983). Esto parece apoyar la idea de que estos objetos experimentan 

brotes temporales intensos de formación estelar entre los que hay 

periodos de menor actividad. 

Otros resultados encaminados a resolver la controversia apoyan 

la idea de que algunas de las G H 11 son verdaderas galaxias jóvenes 

formando su primera generación de estrellas, sobre la base de que no 
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encuentran evidencias de poblac16n estelar vleja subyacente en estos 

objetos (Slllc 1982: Gondhalekar et al. 1984: Terlevlch 1987). 

Hasta la fecha aún no se conocen los posibles procesos fisicos 

capaces de provocar los intensos brotes de for•ac16n estelar que 

presentan estos objetos ni cómo evolucionan de manera que haya 

periodos de baja actividad. Algunos autores han hecho modelos de 

for1Dac16n estelar estocástica tratando de explicar estos brotes dado 

que su baja masa no les permite sostener una onda de densidad que 

induzca la formación estelar (Gerolla et al., 1980; Thuan y Martln 

1981: Hatteuccl y Chlosl 1983). 

Todas las caracteristicas fislcas que se han mencionado para 

las galaxias H II. las colocan c::omo el tipo de galaxia menos 

evolucionada que se conoce, con una gran importancia desde al punto de 

vista cosmol6glco, ya que representan la oportunidad de estudiar 

observac1onalmente c6tno se forlDall y cómo evolucionan las galaxias: 

sobre todo sl se sup<me que algunas de ellas podr1an estar fonaando su 

primera generación de estrellas a partir de gas protogaláctlco. Por su 

baja metalicldad resulta interesante su estudio para analizar la 

evolución qulmlca de galaxias Jóvenes en los que resulta interesante 

determlnar las abundancias de hello pregaláctico y eleaentos prlaarios 

como el oxigeno (Lequeux et al. 1979, Freneh 1980. Kunth y Sargent 

1983, V1groux et al. 1987, Torres-Felmbert et al. 1989), adeaás 

ofrecen la oportunidad de esllldiar las propiedades de la función 

Inlclal de Masa y la evolución de estrellas masivas en condlclonea de 

baja tietalicldad. 

Se ha publicado un estudio reciente sobre las propiedades en 
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el lejano inf'rarrojo de las galaxias H lI (Dul tzln-Hacyan et al. 

1990), en el que se analiza una muestra grande de objetos cuyos datos 

se han recopilado de varias fuentes como Terlevich et al. 1991; Thuan 

y Hartin (1981), entre otros y del IRAS Polnt Source Catalogue (1987) 

(flujos en 12, 25, 60 y 100 µm). Los principales resultados de este 

estudio son: a) la mayoria de los objetos compactos de baja 

metalicldad no han sido detectados por el IRAS (Infrared Astronomical 

Satelllte), b) el cociente í
25

/f
100 

(flujo en 25 µm I flujo en 100 µm) 

es un excelente indicador de eventos de formac16n estelar reciente, c) 

la em1si6n en 25 µm puede deberse a polvo caliente cercano a cúmulos 

de estrellas OB (ix 100 Kl y d) la emisión en 12 µm coincide con las 

predicciones del modelo de emisión de moléculas grandes PHA 

(Polycyclic Aromatic Hidrocarbures) en el medio interestelar. 

Otro estudio de éste estilo fue publicado por Campos-Aguilar y 

Moles (1991 ), en el que se analizan para una muestra de 71 galaxias H 

11 las posibles relaciones entre la morfologia, la metallcldad, los 

colores IRAS, el ancho equivalente de H,B y el posible mecanismo de 

encendido de los violentos brotes de formación estelar. Ellos 

encuentran que los objetos con mayor metallcidad son galaxias normales· 

que experimentan un brote de formación estelar que no involucra la 

mayor parte de la galaxia y que el probable mecanismo de encendido del 

brote sean interacciones galaxias-galaxia, por otro lado las galaxias 

con menor metallcidad presentan cocientes r
25
/f

100 
altos y en ellas el 

brote domlna la mayor parte de la galaxia. 

1.1.2 El Survey Calán-Tololo. 

Dentro de los surveys en los que se emplea un prisma objetivo 

9 



en la detección de objetos con lineas en emisión en el Healsferio sur, 

esté. el Survey Calán-Tololo realizado por astrónomos de la Universidad 

de Chile 1 cuyos procesos de búsqueda y á.reas del cielo cubiertas se 

describen en Maza et al. (1989), Maza y Ruiz (1989), Pel"ia et al. 

Cl 989, 1990, 1991). El survey se compone de cientos de objetos con 

lineas en emls16n entre los que se encuentran distintos tipos de 

galaxias como Galaxias Seyfert, LINms, y Galaxias H 11. 

Haza et al. (1991) escogieron las galaxias H 11 aAs brillantes 

detectadas en el survey, con el fin de hacer un estudio 

espectrofotométrico confiable de ellas, encontrando 42 objetos, la 

mayorla de los cuales no hablan sido reportados antes. Los resultados 

de este estudio se reportan en Pef\a et al. (1991) donde se presentan 

las condiciones flslcas, las abundancias de He, N, Ne, y O de las 

zonas ionizadas de las galaxias y sus pará.metros de lonlzación. Las 

metallcidades deteralnadae para los objetos (dadas por el cociente 

O/H) estén entre 0.25 y O.OS respecto de las abundancias solares. 

Por el hecho de ser objetos recientemente descubiertos, en el 

presente trabajo se pretende continuar el estudio de la aueetra de 

galaxias H II del Survey Calá.n-Tololo, detenolnando las aagnltudea 

absolutas con filtros de banda ancha (BVRI) para la aayoria de los 

objetos y algunas otras escogidas de la literatura. Estos datoa se 

utilizan para analizar la existencia de una relación entre la 

znetalicidad y la magnitud absoluta azul; coaparando después nuestros 

resul lados con los reportados para otras galaxias (Lequeux et al. 

1979: Vlgroux et al. 1987 y Sklllman et al. !989b). Asl11limo se 

analiza el comportamiento de los colores deterainados para estas 

galaxias relacioncindolo con su población estelar actual. 
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CAPITUl...O 2. 

2.1 LA FOTOMETRIA. 

En esta sección describiremos de una manera general las 

técnicas fotométricas que se emplearon durante la reducc16n de los 

datos y el detector empleado para obtener los datos que forman parte 

de este trabajo. 

2.1.1 Ecuacionea básicas de la fotometría. 

La 1nformac16n sobre las caracteristlcas fislcas de los 

objetos celestes se obtiene del estudio de la distribución de energia 

de la radiación que de ellos llega a la superficie de la Tierra, pues 

la producc16n de esta radiación está. directamente relacionada con las 

condiciones flslcas de la fuente. La fotometrla es una herramienta 

astronómica que involucra la medición y callbrac16n del flujo de 

energla transportada por la radlacl6n electromagnética en distintas 

bandas del espectro; se acostumbra usar una escala de magnitudes para 

la medición de este flujo. 

El sistema de magnitudes se estableció desde la época de los 

griegos. Hiparco clasificó a las estrellas de acuerdo a su brillo 

aparente en una escala de 1'~ hasta 64 magnitud. Esta escala fue 

cuantificada con respecto al flujo de radiación en el siglo XIX. y se 
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obtuvo una ley logaritmlca. pues esta es la respuesta del ojo hwaano a 

la luz visible; de hecho este órgano es aás sensible a long! tudes de 

onda cercanas a 5 500 A, decreciendo su sensitlvidad hacia longitudes 

de onda más cortas o más largas, la magnitud correspondiente a esta 

sensitividad se conoce como magnitud visual (my). 

La magnitud aparente es un número que representa la energla 

recibida de una fuente de radiación, por unidad de tiempo por unidad 

de área, sobre la superficie de la Tierra, en un cierto intervalo de 

longitud de onda y se puede definir exacta.mente en tér•inos del flujo 

de energia observado, F. Al observar una fuente de radiación, medimos 

la energia colectada por el detector, esto es, el flujo integra.do 

sobre el área de recolección de radiación del instrumento usado, en un 

intervalo de tiempo. Se establece la convención de asignar magnitud 

igual a cero para un flujo preseleccionado Fo. Por lo que cualquier 

otra magnitud estará definida por la ecuación: 

m = - 2.5 log (F /Fo) 2.1 

y la relación entre las 11agnitudcs m1 y • 2 de dos estrellas con f"luJos 

Ft y F2 respectivamente es: 

m1 - • 2 = - 2.5 log (F1 / F•l 2.2 

Las magnitudes aparentes dependen del lnstrwaento usado para 

medirlas, pues la sensibllidad de los detectores es distinta para 

long! tudes de onda diferentes y cada detector sólo se puede usar en un 

intervalo de frecuencias o long! tudes de onda restringido, adeaás los 

detectores tienen otras caracteristlcas impartantes, por eJe•plo su 

capacidad de registrar y almacenar la radiación incidente: el ojo 
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humano no tiene capacidad de "memoria" por lo que no puede detectar 

fuentes de radiación débiles. Entre los detectores usados, se 

encuentran las placas fotográficas que pueden registrar 

permanentemente objetos muy débiles, a pesar de tener muy baja 

eficiencia de registro de fotones, pero no pueden abarcar grandes 

diferencias de iltiminación en la misma placa y los detectores 

optoelectr6nicos que miden de una manera más precisa la luz emitida 

por los objetos celestes pues llenen una mayor eficiencia de registro 

de los fotones recibidos. 

El flujo de radiación recibido en la superficie de la Tierra 

debe ser corregido por la extinción causada por la atmósfera terrestre 

que absorbe la radiación selectivamente dependiendo de su long! tud de 

onda. Esta extinción depende del grosor de atmósfera que tiene que 

atravesar la radiación, este parámetro se determina conociendo la 

posición del objeto observado respecto del cenit del observador 

(distancia cenl tal). Si esta distancia z no es muy grande se usa 

generalmente un modelo de atmósfera plano paralelo, en el cual se 

supone una atmósfera de espesor constante igual a uno, homogénea e 

lsotrópica. Una represen_tación simplificada de este modelo se presenta 

en la figura 2.1, en la cual se deduce que la distancia que atraviesa 

la radiación a través de la atmósfera. llamada masa de aire X, se 

define como: 

X e sec z 2.3 

En esta aproximación se puede demostrar que la magnitud 

aparente de un objeto observado sobre la superficie de la Tierra, 

m(z), se relaclona con la magnitud aparente fuera de la atmósfera, 
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m(O), a traves de la expresión: 

m(O) = m(z) - k X + PC 2.4 

donde k se llama coeficiente de extinción que depende de la longl tud 

de onda y PC es un pá.rametro de callbración determinado a partir de 

estrellas estándares, que fija el cero de la escala de aagnltudes 

(Karttunen et al. 1987). 

Considerando que la ata6sfera es estable en el tie•po, se 

hacen varias medidas de la aagnltud de un objeto a diferentes 

dlutanclas cenitales y en una grá.flca magnitud vs. masa de aire se 

obtiene una recta cuya pendiente da el valor de la k, La aagnltud 

fuera de la atmósfera, m(O), se determina extrapolando el 

comportamiento de estos paré.metros hacia masa de aire igual a cero. 

Figura 2.1 Modelo de atlll6sfera plano-paralela en el que se 
muestra la definición de la aasa de aire X, en 

·función de la distancia cenital, z. La altura H de 
la atmósfera tiene valor igual a 1. 
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2.1. 2 Sistemas f'otométricos. 

Como ya se menc1on6 antes, el registro de energia de los 

detectores depende de la cantidad de fotones que recibe y que puede 

almacenar y del intervalo de longitud de onda a que es sensible. Esta 

senslbilldad se puede controlar y variar por medio de filtros de 

colores que aislan reglones especificas del espectro electromagnético. 

Un sistema fotométrico queda definido por un conjunto de filtros que 

cubren un intervalo especifico de l~ngltudes de onda llamado ancho de 

banda, un detector y un grupo de estrellas estándares que definen una 

escala de magnitudes. Estos filtros no son igualmente sensibles a 

todas las longl ludes de onda del ancho de banda (Ai\) que cubren, por 

lo cual es lmpdrtante conocer no solo A;\ sino la curva de respuesta 

espectral o curva de transmls16n para cada filtro y su longitud de 

onda efectl va. 

Se han establecido distintos sistemas fotométricos con 

distintas aplicaciones especificas¡ se puede hacer una clasificación 

de estos s ls temas de acuerdo a su ancho de banda Ai\: 

ti~ < 50 A 

50 < ~ < 150 A 

A;\ lil cientos de A 

banda angosta 

banda intermedia 

banda ancha 

La longitud de onda a la cual un filtro tiene una transmisión 

mayor se llama longitud de onda efectiva i\or y depende del uso que 

tiene cada sistema fotométrico, para los filtros de banda angosta ~er 

está generalmente centrada en alguna linea en emisión importante, 
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mientras que para los filtros de banda ancha e intermedia A•r se 

escoge a manera de resaltar o reducir algunas caracteristlcas de los 

espectros estelares. 

2.1.3 Sistema f'ot096trlco UBVRI. 

El sis~ema fotoaétrico que se usó en este trabajo es tm 

sistema de banda ancha conocido como sistema UBVRI o de Johnson, fue 

establecido por Johnson y Horgan (1953) y se usa con detectores 

sensibles a longitudes de onda cortas (foto•ultlplicador 1P21). 

Originalmente era un sistema de s6lo 3 filtros: el filtro B que cubre 

la parte azul del espectro y que tiene la caracteristica de reducir 

los efectos del continuo de Salmer en las magnl tudes azules con él 

medidas; el filtro V que esta centrado en la parte amarilla del 

espectro y el filtro U que cubre la parte ultravioleta. Míos después 

el sistema se completo con dos filtros má.s; el R cubriendo la parte 

roja del espectro y el 1 que cubre la parte cercano-infrarroja. En la 

tabla 2.1.1 se presenta la long! tud de onda efectiva, /\et' y el ancho 

de banda M para los filtros usados en nuestras observaciones. Las 

curvas de transmisión de estos filtros se encuentran en Bohlgas 

(1991). 

Para cualquier slsteaa fotollltétrlco aulllcolor se usan 

frecuentemente las diferencias entre pares de aagnltudes medidas con 

distinto filtro; son los llaaados indices de color. Estos indices 

tienen usos muy especlficos. En el caso del slsteaa UBVRI, el flujo 

preseleccionado Fo para definir su escala de aagnltudes (ec. 2.1), es 

tal que los indices de color B-V y U-8 son cero para es_trellas de tipo 

espectral AO. Los indices de color más usados en este slsteaa son B-V, 
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U-B, V-R y R-1; el B-V por ejemplo se usa como indicador de la 

temperatura efectiva de las estrellas. 

TABLA 2.1.1 Loh';lltud de onda el'ectlva y ancho de banda 
para lo• ('1 ltroa ('ot.om6trlco• del OAH, 

Filtro ;..., CA! 

u 3540 

B 4330 

V 5750 

R 6340 

I - 8040 

llA 

600 

950 

1400 

400 

1660 

2.1.4 Estrellas estándares de calibración. 

Para poder comparar las magnl ludes observadas con magni ludes 

medidas por otros astrónomos en el mismo sistema fotométrico, se 

calibran las magni ludes con respecto a la magnitud observada de 

estrellas definidas como estándares de callbraclón del sistema 

fotométrico, de manera que sean referidas a la misma escala de 

magnitudes. 

Los grupos de estrellas estándares de cualquier sistema 

fotométrico deben cumplir una serle de requisitos: 

al no deben ser estrellas variables, 

b) deben distribuirse sobre una amplia zona del cielo; regiones 

que scon accesibles para la mayorla de los observatorios, 

c) tienen que incluir estrellas de todas las clases de luminosidad 

(enanas blancas, superglgantes, secuencia prlnclpal 1 etc.), para las 
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que se deben conocer sus magnitudes, colores , tipo espectral y clase 

de luminosidad. 

d) deben cubrir grandes intervalos de magni ludes y colores. 

Para el caso especifico del sistema fotométrico UBVRI se han 

publicado numerosas listas de estrellas estAndares con distintos 

intervalos de magnitudes, por ejemplo: Johnson y Horgan (1953), 

Landolt (1973, i983, 1992), Christian et al. (1985) entre otras. 

2.1.4 El detector CCD. 

Las cámaras CC0 (Charge Coupled Device) son WlO de los 

detectores de radiación más modernos, está.n compuestos de mlles de 

capacltores independientes que son detectores ópticos construidos de 

materiales semiconductores metal-óxido (HQS) llamados plxeles donde se 

acumula carga inducida por los fotones que sobre ellos inciden. 

Estos plxeles son generalmente cuadrados cuyos taaa.fios var1.an 

entre 6 y 30 micras, se colocan muy cercana.mente en arreglos 

rectangulares de manera que al ser expuestos a la luz acuaulan un 

patrón de carga correspondiente al patrón de llumlnacl6n sobre la 

superficie del CCD; la carga electrónica resultante se colecta en una 

imagen bidimensional. El tamafio del arreglo coapleto depende del uso 

al que finalmente se destina la cámara ceo. 

Estos detectores tienen caracteristlcas que los colocan por 

sobre otros instrumentos usados en la adquls1c16n de laágenes 

directas, aunque su uso se ha general izado para auchas otras 

aplicaciones astronómicas. Son sensibles a un intervalo amplio de 
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la detección de fotones es práct lcamente lineal dentro de sus llmi tes 

de saturación. El tiempo de exposición puede controlarse 

electrónicamente por medio de un obturador, de manera que se pueda 

exponer con tiempos desde fracciones de segundo hasta varias horas. 

La calidad de registro de electrones de cualquier detector 

depende entre otras cosas del cociente sen.al a ruido (S/N) que se 

obtenga al usarlo. En el caso de los ceo. que tienen varias fuentes de 

ruido, éste se reduce enfriando el detector con nitrógeno l iquldo para 

alcanzar temperaturas entre -130 y -90 ºe disminuyendo asi la 

corriente obscura, para lo cual se confina al detector dentro de una 

botella crlogénlca al vacio, además se trata de equipar al detector 

con la mejor electrónica, disminuyendo asl el ruido de lectura propio 

de todo circuito. electrónico, ésto hace que los detectores eco tengan 

un cociente S/N muy al to. 

Los detectores CCD tienen normalmente una mejor respuesta a la 

luz roja y existe la posibilidad de aumentar su sensibilidad a la 

radiación de menor long! tud de onda. Esto se logra con detectores CCD 

adelgazados, o recubriendo un CCO normal con una sustancia que lo haga 

sensible a la luz azul, aumentando asl la eficiencia cuántica de 

detección a longitudes de onda cortas. 

Además de la eficiencia cuántica que se alcanza con las 

coimaras CCD, el resto de sus propiedades permite hacer observaciones 

más ré.pldas, comparando eflciencla y tiempo de otros detectores 

electr6n1cos, y almacenar esta información en forma digital en una 

computadora o algún otro dispositivo de manejo relativamente fácil. 
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2.2 OBSERVACIONES. 

2.2.1 Adquisición de imágenes. 

El programa de observación se compone 35 galaxias HII del 

Survey Calán-Tololo (Maza et al. 1991) con ascensión recta entre 10h y 

tSh, que representan la mayor la de los objetos analizados 

espectrosc6plcamente y 9 galaxias H I 1 tomadas de la muestra 

presentada por Vlgroux et al. (1987) que contiene datos para varios 

tipos de galaxias. Para los objetos del Survey Calán-Tololo no se 

tienen datos previos sobre su magnitud integrada o sus colores, por lo 

cual este trabajo resulta importante. 

Los objetos elegidos de la muestra de Yigroux et al. (1987) se 

incluyeron dentro de nuestro programa de observación por dos razones: 

para ampliar la muestra observada con objetos conocidos y porque en el 

amHlsls que hicimos en el mismo sentido de la relación 

metallcidad-lumlnosidad absoluta azul (previo al presente trabajo), 

estas galaxias (sobre todo Hark 67 y 1 Zv 36) presentan un 

comportamiento interesante. El estudio de esta relacl6n es uno de los 

objetivos de este trabajo y aunque ya existen algWlOS datos 

fotométricos de banda ancha para estos objetos. fueron reobservados 

para tener datos fotométricos homogéneos. 

Las observaciones fotométricas de las galaxias H I I del Survey 

Calán-Tololo y de los objetos de la 11 teratura. se realizaron durante 

dos temporadas en los meses de febrero, marzo y abril de 1992 (en. un 
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total de nueve noches) en el Observatorio Astronómico Nacional de San 

Pedro Mártir, B.C.N., con la cámara directa y el detector CCD-MIL. 

instalado en el telescopio reflector de 2.12 m. El detector es un eco 

Thompson TIIX31156 con un recubrimiento especial CME:TACHROHE II UV) que 

extiende su sensibllidad hacia la luz azul; está compuesto de un 

arreglo de 1024 x 1024 pixeles de 19 x 19 micras cada uno; este 

arreglo de pixeles 1 combinado con el telescopio y equipado con la 

cámara directa, tiene una escala de placa de 0.26" por pixel, lo que 

hace un campo total de 4.5' x 4.5'. La descripción del equipo y su 

operación se presenta en Pel\a y Torres-Pelmbert ( 1992). 

Al iniciar cada noche de observación y a lo largo de la misma, 

se obtenlan imágenes de calibración como la de ruido lntrlnseco (bias) 

y corriente obscura (dark) 1 para comprobar que la cámara eco estuviera 

operando normalmente, ya que si para estas imágenes el eco se saturaba 

o presentaba gradientes de llumlnaclón importantes, ésto seria indicio 

de que la cámara no estaba debidamente instalada o que no estaba lo 

suficientemente fria. Estas imágenes son utilizadas posteriormente en 

la reducción de los datos. La descripción general sobre las imágenes 

de calibración se hará en la siguiente sección. 

El tiempo de exposición usado en cada imagen depende del 

filtro usado y de la magnitud del objeto mismo, las imágenes azules se 

expusieron alrededor de 15 min .• con el fll tro V se usó un tiempo de 

exposición del orden de 10 min. y para los filtros R e I alrededor de 

5 mln. Estos tiempos de exposición permitieron obtener imágenes con un 

buen cociente sei\al a ruido (más de 1000 cuentas por arriba del 

fondo), excepto para los objetos más débiles. 
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imft.genes de estrellas estándares para calibración UBVRI de las listas 

de Landolt (1992). para los aisaos filtros que las galaxias: se 

escogieron campos en los que hubiera varias estrellas en una aisaa 

imagen. Además se us6 un campo estándar BVRI en el cúaulo globular 

NGC 4147 (Christian et al. 1985). Esto perait16 observar un pro.edio 

de 14 estrellas estándares por noche. 

En el programa de control del CCO-HIL existe la posibilidad de 

prf?medlar las cuentas de pixeles vecinos, con el objeto de awaentar la 

seftal recibida, disainuyendo el ruido(opci6n blnnlng). lo que hace que 

el cociente S/N de las cuentas de los plxeles proaediados sea aayor 

respecto de las cuentas normales; aunque el uso de esta opción reduce 

la resoluc16n espacial. En las imágenes obtenidas durante las noches 

del 28 de febrero y las del mes de abril se uso esta modalidad 

promediando las cuentas de 4 pixeles en uno solo, en virtud de que 

para este trabajo la resolución espacial no es auy laportante. 

Las imágenes co•pletas de 1024 x 1024 plxelee, tienen una 

resolución espacial teórica de 0.26"; mientras que para las iaágenes 

con pixeles 11 comprlmldos 11 (512 x 512 plxeles) la resoluc16n espacial 

teórica es de O. 52•. En princlplo, el detector CO>-MIL tiene la 

capacidad de resolver objetos del orden de O. 26". sln e•bargo esta 

resoluc16n espacial se ve ll•ltada por factores C090: el •seelng" 1 el 

guiado y el enfoque del telescopio. etc. l?tJrante las observaciones 

para este trabajo, las imágenes obtenidas de las estrellas catá.ndares 

se distribuyen en c1rculos de dihetro entre t .3" y 2.6· en el caso de 

las imágenes con pixeles "normales" y entre 3.1• y s.7• para las 

lmflgenes con plxeles "promediados". 
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2.3 REDUCCION DE DATOS. 

Las imé.genes obtenidas se procesaron en el Instl tuto de 

AstrOnomia de la UNAM, usando el paquete de· reducción de imágenes 

astronómicas obtenidas con cámara CCD: Image Reductlon and Analysls 

Faclllty • IRAF. Para la callbraclón fotométrica f"lnal se utlllz6 un 

paquete de programas en FORTRAN para PC, desarrollado por S. Ayala y 

M. Pel\a. 

2.3.1 Correcciones a la respuesta instrumental. 

El traba:Jo de reducción de las imágenes adquiridas comenzó 

completando los encabezados de cada imagen con los datos necesarios 

para su procesamiento, ésto se puede hacer con la subrutina 

CCDRED/CCDHEDJT. Para este trabajo se utlllz6 el programa CCDHEADER.CL 

desarrollado por L. A. Mart1nez. 

El siguiente paso fue corregirlas por los efectos causados por 

las fuentes de ruido que acompaJ\an a todo detector. Las cámaras CCD 

son generalmente muy estables y tienen bajos niveles de ruido, pero 

cada pixel dentro del arreglo tiene caracteristicas propias de 

sens1bll1dad y registro a la luz que sobre él incide, ésto causa 

variaciones de sensibilidad sobre la superficie detectora que afectan 

la imagen obtenida. 

Para hacer las correcciones a la respuesta instrwnental del 

CCD se necesl tan tres tipos de imágenes de callbraclón, adquiridas en 
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las mismas condiciones que el resto de las imágenes a lo largo de cada 

noche de observación: la imagen bias que mide el ruldo lntrlnseco del 

detector, la imagen dark que mide la corriente obscura del eco y la 

imagen f'lal-Cield o campo plano para cada filtro usado. que determina 

la senslbllidad de los plxeles del detector. En seguida se harlL una 

descripción un poco más detallada de cada una de estas imágenes y de 

los términos en que fueron adquiridas. 

El bias o imagen de ruido lntrinseco se obtiene con el 

obturador de la cálll.ara ceo cerrado y un tiempo de expos1cl6n cero, con 

lo cual se determina el ruido lntrinseco del detector; se tomaron 

muchas imágenes de este tipo por noche a lo largo de las te•poradas. 

El programa de control del CCD-MIL permite tomar una serle sucesiva de 

e>cposlciones de bias, dark, Clat.-field o lmágenes directas. que tienen 

la ventaja de aumentar la sen.al a ruido de la imagen flnal, esta 

imagen resultante es el promedio de la serle sucesiva de imágenes. 

Usamos esta opcl6n tomando promedios de 2 a 10 exposlclones de las 

imágenes de callbrac16n de corriente obscura y ruido lntrlnseco. El 

dark o imagen de corriente obscura peralte deteralnar la carga 

espontánea o corriente obscura del detector; se obtiene también con el 

obturador de la cámara cerrado y un cierto tleapo de exposlcl6n 

seleccionado previoente, que puede ser de algunos segundos o alnutos, 

en nuestro caso estas imágenes se toaaron con tieapos de expos1c16n de 

1 a 10 minutos. 

El número de cuentas que se obtienen en estas laágenes es auy 

parecido: alrededor de 260 cuentas para una exposición de corriente 

obscura de 5 minutos y un número ligeramente menor de cuentas para una 

exposición de ruido lntrinseco (256). 
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Un flal-field o campo plano es una imagen tomada con el 

detector ilwninado lo más uniforme y homogéneamente posible durante un 

cierto tiempo de exposición, esta imagen permite determinar la 

respuesta de cada pixel del arreglo a la luz incidente. Como el 

detector no tiene la misma sensibilidad a las distintas longitudes de 

onda y los filtros pueden tener variaciones espaciales de transmisión, 

se toman varias imágenes f'lat-field para cada filtro usado en cada 

noche. Los tiempos de exposición de estas imé.genes son de varios 

segundos, má.s largos para el filtro B y decreciendo los tiempos de 

exposición hacia el filtro l¡ el hecho de usar distintos tiempos de 

exposición para cada filtro se hizo con el fin do obtener un buen 

número de cuentas por pixel (más de 1000 cuentas por pixel), 

generalmente se ~rat6 de conseguir al menos una imagen de campo plano 

para cada filtro por noche y en algunos casos se tienen hasta cuatro 

campos planos para un mismo filtro por noche. 

Se obtuvieron dos tipos diferentes de campos planos: 

iluminando una pantalla lo má.s uniformenente posible (dome-f'lat) y 

exponiendo al amanecer sobre una parte del cielo "vacla de estrellas11 

que se vea iluminada homo~éneamente (sky-flat). Nuestros resultados 

muestran que los campos planos sobre del cielo son superiores a los 

campos planos sobre la pantalla, porque es dificil conseguir una 

1luminac16n uniforme sobre la pantalla. 

Los dark, bias y flat-field para cada noche se combinaron con 

las rutinas ZEROCOMBINE, para las imá.genes de ruido intrlnseco, 

DARK.COMBINE para las imá.genes de corriente obscura y FLATCOMBINE para 

los campos planos, esto dentro de la subrutina IRAF/CCDRED, 
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obteniéndose un dark, un bias y un f'lal-f'ield para cada filtro por 

noche. 

Para corregir las imágenes de los objetos probleaa y los 

campos de estrellas estándares por la respuesta instrumental se 

procede como sigue: la corrección por ruido intrinseco y corriente 

obscura se hace restando la imagen promedio de corrección de ruido 

lntrinseco y la 'tmagen promedio para corregir la corriente obscura al 

resto de las imágenes (incluidos los cB..11.pos planos); para la 

corrección por variaciones de senslbi lldad se clasifica a las laágenes 

por filtro y cada conjunto de imágenes es dividido por el ca11po plano 

del filtro correspondiente. Todas estas correcciones se hicieron con 

la subrutina CCDPROC dentro del paquete NOAO/CCDRED. Con esta rutina 

además de calibrar las imágenes se cortan los bordes para reducir el 

ruido. Finalmente tenemos imágenes "aplanadas .. de 990 x 990 pixeles 

para las iC1.ágenes adquiridas en la primera temporada y de 500 X 500 

pixeles para las imágenes con plxeles "comprl11ldos•. 

2.3.2 Magnitudes Instrumentales. 

La magnl tud instrumental m
1

, se calcula de la ecuación: 

m
1 

= -2. 5 log F + magzero 2.5 

donde F es la suma de las cuentas en los pixeles dentro de la apertura 

definida en torno al centro del objeto y magzero el cero de la escala 

de raagni tudes. 

Para el cálculo de la magnl tudes lnstruaentales de las 

galaxias Hl I y las estrellas estándares de callbraclón observadas, se 
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us6 la subrutina PHOT dentro de NOAO/DIGIPHOT/APPHOT. que emplea 

varios parámetros criticos: criterios de centrado del objeto a medir. 

criterios para calcular el valor del cielo, apertura dentro de la cual 

medir la magnitud del objeto, ancho a potencia media del objeto, 

d1strlbuc16n empleada para estimar el ruido de fondo y punto cero de 

la escala de magnitudes; algunos de estos parámetros fueron calculados 

para cada imagen por medio de la subrutina IHEXAMINE en NOAO/PROTO. Es 

el caso del ancho a potencia media (F\llil-t}, de las aperturas y de las 

cuentas del cielo cuando el campo en torno al objeto está. muy poblado 

y no se puede obtener un buen valor para el cielo. 

El algoritmo de centrado que se us6 dentro de la lista de 

parámetros de PHOT fue ccntroid, que determina x e y centrales del 

objeto problema usando la media pesada del perfil de intensidad. 

Se usaron aperturas circulares definidas para cada objeto a 

partir del ancho a potencia media (FWHM) determinado y de los limites 

de su imagen por arriba del cielo de fondo. Se procuró que las 

aperturas contuvieran todo el objeto tratando de incluir la menor 

superficie del cielo posible. Para cada objeto- se usó la misma 

apertura en todos los filtros. El intervalo de aperturas usadas para 

las galaxias varia entre S. 2'1 para los objetos más compactos, hasta 

26" para los más extendidos. Para las estrellas estándares se usaron 

aperturas de radios 5.2" ó 7.B" dependiendo de la calidad fotométrica 

de la noche. 

El cielo se sustrajo con 2 procedimientos: 

1) tomando un valor promedio de cuentas por pixel en una superficie 

anular en torno al objeto, o 
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2) tomando este valor promedio en zonas seleccionadas de la las.gen. 

Este último procedimiento se empleó en el caso de caapos muy 

poblados o contaminación de luz en la vecindad del objeto. El valor 

promedio de cuentas por pixel se multiplica por el ttrea de la 

apertura para la sustracción final del cielo. 

Las lnce_rtidumbres se determinaron tomando en cuenta el ruldo 

del cielo, el ruido de la imagen del objeto y el ruido de lectura, 

usando una distribución de Poisson (este es el criterio aás 

recomendado por el manual de PHOT). La constante magzero utilizada por 

PHOT es 25. 

Por último, usando la subrutina SETAIRHASS dentro de 

NOAO/ASnITIL se calculó la masa de aire efectiva de la observación 

para cada imagen. 

Una vez que se calcularon todos los parámetros cr1 tlcos 

necesarios de PHOT, se aldleron las magni ludes lnstnmentales de 

estrellas y galaxias, los resultados de estos procesos y los criterios 

empleados en ellos son registrados autoinátlcaaente por APPllJT en un 

archivo de salida para cada imagen medida. Oe los resultados 

registrados nos interesa: el nombre de la imagen, las coordenadas 

centrales x, y de los objetos medidos, el tiempo de exposlcl6n, el 

filtro, la masa de aire, la apertura empleada, la aagnitud. 

instrumental calculada y su error. 

Una vez que se tienen las magnl ludes lnstruaentales de 106 

objetos observados se termina el procesamiento de las laágenes usando 

el paquete IRAF. 
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2.3.3 calibración de la magnitud instnnnental. 

Para el cálculo de las magnitudes aparentes de los objetos a 

partir de los datos en los archivos de salida obtenidos con APPHOT, se 

desarrollaron tres programas en FORTRAN para PC. que facilitan Y 

agilizan los cálculos. El procesamiento de los datos se presenta 

esquemáticamente en la figura 2. 2. El primer programa: LECTURA.FOR se 

aplica directamente a los archivos de salida de APPHOT (tanto los de 

estrellas estándares como los de galaxias) para recopilar los datos de 

nuestro interés, mencionados en la sección anterior. En seguida se 

edl tan los archivos que se obtienen de LEC'IURA. FOR (uno para cada 

imagen), registrando los nombres de los objetos, en el lugar del 

nombre de las imágenes, hecho importante sobre todo para las imé.genes 

que contienen varios objetos medidos. 

El siguiente paso en el procesamiento fue conjuntar los datos 

en dos archivos para cada noche, uno sólo con estrellas estándares y 

otro con las galaxias observadas, después se aplicaron por separado 

los programas: PCSU.FOR al conjunto de estrellas estándares y 

HAGNinm. FOR a las galaxias observadas, enseguida se hace la 

descripción de las funciones de los programas. 

El programa PCSU. FOR se aplica 

estándares medidas en cada noche, 

al grupo de estrellas 

corr lge sus magnl tudes 

instrumentales por extinción atmosférica lec. 2.4) y calcula loa 

puntos cero para cada estrella de la noche. Para ésto, se usan los 

coeficientes de extinción promedio calculados por el Dr. W. Schuster 

para San Pedro Mártir a lo largo de varios af\os y los datos 
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Magnitudes lnstrumentaies 
de las 

estrellas esté.ndares. 

Datos 
fotométricos de 
las estándares. 

PCSU.FOR 

Puntos de 
callbrac16n. 

Magnl tudes instrWQentales 
de los 

objetos problema. 

HAGN ITIJD. FOR 

Kagnl tudes aparentes 
de las galaxias, 

(corregidas por 
extlnc16n atltOsC~rlca) 

Figura 2.2 Diagrama de flujo del proceso de callbrac16n de las 
magnl tudes instrumentales. 
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fotométricos para la cal1.brac1ón de las estrellas observadas, que se 

suministran al programa PCSU.FOR dentro de un archivo auxiliar que 

contiene estos datos. En la tabla 2. 3.1 se presentan los coeficientes 

de extlnclón usados para cada filtro, tomados de Schuster (1982). 

TABLA 2.3,1 Coortctont.o• de ext.lncldn promodlo para 
Sa.n Pedro MArt.lr B.C. (Schu•t.or 1982) 

filtro 

B 
V 
R 
l 

extlnc16n media 

0.232 
0.141 
0.078 
o.oso 

El progr~ma termina calculando un promedio de los puntos ceros 

de las estrellas y la desviación estándar del promedio que son 

escritos en un archivo de salida. Los resultados se presentan en la 

tabla 2. 3. 2, donde se enllstan los siguientes datos: la fecha de las 

noches de observación, los puntos cero promed1o calculados para cada 

noche, donde el error que se da es la desviación estándar del 

promedio; el número de estrellas usadas en el cálculo del punto cero 

promedio para cada filtro: Ne, Nv, etc.; además de un comentarlo 

adicional sobre la calldad de la noche. 

En esta tabla se observa que los puntos cero correspondientes 

a cada fU tro a lo largo de las temporadas son muy parecidos para la 

mayorla de las noches. En el caso de las dos primeras noches donde se 

tienen dispersiones mayores debido a las pocas estrellas empleadas en 

el cálculo, se usó un punto cero obtenido como el promedio de todas 

las noches de observación para los f1ltros B y V, estos puntos cero 
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TABLA 2.3.2 Puntos cero y mlmero de estrellas para calcularlos durante las noches de observación. 

FErnA Ne PCe Nv PCv Na PQ¡ NI PCI Comentarlo1 

19.Feb.92 2 -5.39:!:0.48 1 -4.16 -- ----------
20.Feb.92 7 -4.99:!:0.13 4 -4.62:!:0.44 -- ------ - ------- alquna• nubos 

21.feb.92 14 -5.07:!:0.13 17 -4.22±0.01 -- -------- -- ---------- nubecll le.s tenues 

22.Feb.92 14 -4.93:!:0. IO 14 -4.26:!:0.13 -- --------- 11 -4.08:!:0.05 nubecll las lenue9 

28.Feb.92 10 -4.88:!:0.06 10 -4. lll:0.04 8 -3.68:!:0.0Z 10 -3.95:!:0.04 

19. Abr. 92 7 -4. 79:!:0.15 16 -4.17±0.09 10 -3. 77:!:0.05 16 -4.0Zl:0.07 •l SHlng 

"' ZO.Abr.92 9 -4.92:!:0.08 36 -4.19±0.06 22 -3.77±0.05 18 -4.02:!:0.04 nubect l lea lenuea 

"' 21.Abr.92 10 -4.95:!:0.09 20 -4.16:!:0.02 16 -3.70:!:0.0Z 17 -4.00:!:0.06 

22.Abr.92 26 -4.96:!:0.07 19 -4.25:!:0.04 22 -3. 78:!:0.03 Z5 -4.03:!:0.05 nuboct l IH y vlea.lo 

P~IO 8 -4.94:!:0.07 8 -4.19:!:0.05 5 -3. 74±0.04 6 -4.02:!:0.04 

1 C:O.Ont.arto• .otir• la callded. rot09ttrlca de 1• noche. 



adoptados aparecen en el último renglón de la tabla 2.3.2 donde ahora 

el error presentado es la desviaci6n estándar de este promedio. Se 

presenta también el número de noches involucradas en ~l cálculo (N). 

2. 3. 4 Magnitudes aparen les de los objetos problema. 

El programa HAGNiruD. FOR se hizo en base a un programa 

proporcionado por el Dr. J. Echevarria. Este programa usa el archivo 

de salida de PCSU.FOR que contiene al punto cero promedio calculado 

para cada filtro y a los coeficientes de extinción promedio de la 

tabla 2. 3.1, para calibrar la magnitud instrumental (m1) del conjunto 

de gala>eias observadas durante la noche correspondiente segón la 

ecuación 2.4., escribiendo en un archivo la magnitud aparente de los 

objetos medidos. 

Los resultados de la aplicación de estos programas se 

presentan en la tabla 2.3.3, que contiene los datos observacionales de 

la muestra de galaxias, ordenados de la siguiente manera: 

Columna 1: Nombre del objeto. 

Columna 2: Código de las fechas de observación: 1 a 19. feb. 92, 2 !! 

20.feb.92, 3 • 21.feb.92, 4 • 22.feb.92, 5 a 28.feb.92, 6" 19.abr.92, 

7 • 20.abr.92, 8" 21.abr.92 y 9 a 22.abr.92. 

Columna 3: Radio de la apertura empleada en la medición de la magnitud 

instrumental en segundos de arco. 

Columna 4: Tiempo de e>eposicl6n en min., usado en la imagen azul (B). 

Columna 5: Magnitud aparente azul (m
9

) y su error. 

Columna 6: Tiempo de exposición en min., usado en la imagen visual (V). 

Columna 7: Magnitud aparente visual (mv) y su error. 
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'!1"" 
TAll!A 2.3.3 Magnitudes aparentes y datos de las observaciones. 

obJ dla
2 

Ap3 

'• .. '• •, '• .. '• •, 
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (6) (9) (ID) (11) 

F27.22 2 5.2 8 18.13!0.52 7 17.3310.26 
IZw 18 3 10.4 20 16.31±0.10 10 16.17±0,02 
J0!.02 6 10.4 10 16.78±0.07 5 15. 7010.02 5 15.11:!:0.01 5 14.68±0.01 
J03. 03 5 13.0 10 15. 61!0. 01 5 15.25±0.01 5 14.83±0.01 5 14.56±0.01 
HOl.06 5 5.2 15 17.4Zí0.01 8 16.82.±0.01 8 16.70±0.01 8 16.59±0.02 

J03.15 6 10.4 10 16.50:!:0.07 5 15. 75:!:0.03 5 15.5510.01 5 15.17±0.02 
J03.09 9 10.4 15 18.28±0.25 8 17.2810.05 5 17.00:!:0.04 5 17.05±0.14 
H02.14 7 7.8 10 18.1510.22 10 17.6010.09 10 17.58!0.06 8 17 .37±0.18 
H02.13 7 13.0 -- ---- 10 18. J.L+o. 43 10 17.39±0.16 e 16.67±0.21 
H03.13 8 13.0 10 17 .4310.20 5 17 .46±0.11 5 17.44t0.09 5 16.45!0.28 

H02.12 8 13.0 15 17.95±0.11 10 18.26!0.23 10 18.27±0.14 10 18.01±0.55 
H02.03 6 13.0 - ----- 10 17.09±0.14 -- --- 10 16.97±0.20 
HOJ.02 9 10.4 12 18.29±0.26 8 17.44±0.06 5 17.35!0.06 s 17.20!0.01 
J04.07 5 7.8 10 16. 86±0. 02 3 16.31.t0.01 s 16.23!0.0l 5 15.90±0.01 
J04.06 6 15.6 15 16.56±0.15 5 15.68!0.08 10 15.30!0.05 10 14.87:!:0.0S 

~ 
J04.0S 8 13.S 15 18.01:!:0.40 10 17.S0:!:0.11 10 17.61±0.09 10 17.43!0.27 
K15.01 8 15.6 12 16. 28±0. 06 8 15.25±0.05 s u. 73±0.01 5 14.29±0.01 
HS.13a 9 7.8 IS 16.23±0.02 10 15.89!0.0l 5 15.57!0.01 5 15.37:10.01 
MS.13b 9 9.4 15 15.62±0.01 10 15.15±0.01 5 14.82±0.01 5 14. 41t0. 01 
KS.13• 9 26.0 15 14.60:!:0.01 10 14.16±0.01 5 13.83±0.01 5 13.51±0.01 

Hark 36 3 7.8 15 15.65±0.02 10 15.51:!:0.01 
C1116+51 4 6.5 IS 16.96±0.06 10 16.63.±0.03 - --- 10 16.63±0.03 
J07.0l 5 15.6 10 15.48:!:0.01 5 15.ZO:t0.01 5 15.07:!:0.01 5 15.12!0.02 
rox 36 5 18.2 10 14. 59±0. 01 5 14.47±0.01 5 14.06±0.01 5 13.82!0.02 
HOB.08 6 15.6 10 15. 84±0. 11 5 14. 73±0.04 5 14.37±0.01 5 14.16:!:0.06 

L02.02 8 13.0 10 15.17±0.03 5 14.85±0.02 5 14.52±0.01 s 14.31:!:0.02 
L02.0l 6 7.8 to 18. 47±0. 32 5 17.67%0.13 5 17.6010.02 5 16. 99±0. 02 
lZw 36 4 10.4 20 14. 76±0.02 10 14.47!0.01 - --- 5 14.SOt0.02 
POX 105 5 7.8 IS 17.78±0.03 8 17.57±0.03 5 17.34±0.02 5 17.25-+o.04 
H12.07 8 13.0 10 16.92±0.21 7 17.23±0.26 5 17.20±0.17 5 16.30~.18 



TABLA 2.3.3 (Contlnuaclón) 

obj dla2 Ap3 t •• t, •• tR "a ti '"1 B 
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (lD) (11) 

M13.14 8 15.6 12 17.0910.54 10 16. 7810.33 5 16.2310.13 5 15.3710.14 
Ml3.16 9 10.4 15 17.5910.13 10 17.5210.08 5 17.3110.06 5 16.5510.02 
Mark 67 4 6.5 15 16.191D.D3 ID 15. 7710.02 -- ------- 10 15.2510.D2 
ICD9.09 9 lD.4 15 17. 77±0.29 lD 18.18±0.30 lD 17.46±0.16 lDº 17.22±0.55 
Jl3.ID 1 3.7 15 17.661D.11 15 17.261D.D5 -- ---------
Tol 65 6 lD.4 ID 16.9710.16 5 16.401D.11 5 16.2510.10 5 15. 7710.10 
ll!.10 6 10.4 15 16.3610.22 15 15. 7!±D.14 ID 15.1610.06 ID 14.85±0.11 
IIZll 7D 9 18.2 10 15.D810. ID 5 14.541D.D2 5 14.1610.01 3 13.5D10.0I 
Ml8.02 2 7.8 15 18.461D.87 ID 15.94±D.27 -- ---------- -- --------
MlB.13a 7 6.2 12 15.6!±D.DI lD 14.951D.Dl 7 13.17±0.DI lD 14.6D1D.D1 

MIB.13b 7 4.2 12 17.D41D.D3 ID 16.3510.01 7 14.1410.01 10 14.0610.01 
M18.13• 7 15.6 12 15.0910.02 10 14.2010.01 7 11.3810.01 10 13.8110.01 

u Jl8.02 8 13.0 10 16.3110.18 8 16.041D.15 5 IS. 7610.08 5 14. 78±0.08 
'" Jl8.03 8 13.0 10 17.9710.96 5 16.66±0.36 5 16.6510.55 5 16.2310.49 

A2!.29 17.43 1 

B2.!.D3 >18.DD 1 

822.06 17.36 1 

825.07 16.98 1 

C30.D9 15.96 1 

F27.25 >18.DD 1 

AD5.03n 14.00 1 

DI.toa obt•ldol del Sarvey llont.rHl-CaabrtdQe-Tololo (0..n et. al. 1986~ 

C6cUgo de Cecbu d• obHr.,.cl6n: 1•19.tob.92, 2;::120. rob. 92, 3ir21.teb.92, 

~~~~~-~~-~~-~~-~~~ 
3 lladll• de la apert.ara, dadai en •evundo• de arco. 

..... ltud e.leal_. para todo ol objeto. 



Columna 8: Tiempo de exposlcl6n en mln. , usado en la imagen roja (R). 

Columna 9: Hagnltud aparente roja (mR) y su error. 

Columna 10: Tlempo de exposlcl6n en m1n., usado en la imagen 
infrarroja ( Il. 

Columna 11: Magnitud aparente inf'rarroja Cm1) y su error. 

Las aagnltudes de los últimos 7 objetos de la tabla 2.3.3 

fueron obtenidas de placas calibradas del Survey 

Hontreal-Callbrldge-Tololo cuyas caracterlstlcas y métodos de 

calibración se presentan en Dem.ers et al. (1986). 

Los errores que aparecen en esta tabla, son los que la rutina 

APPHOT calcula, segün se aencion6 antes usando una dlstribuc16n de 

Poisson para el ruido y no necesariamente representan el error en la 

medición, pues aqul no so han incluido otras fuentes como el seelng, 

la colimac16n y enf'oque del telescopio, los problemas de guiado, etc. 

De las magnitudes aparentes que aparecen en la tabla 2. 3. 3. 

deducimos que en nuestra muestra de galaxias, la magnitud limite 

observada para cada color fue como sigue: en m
0 

:s 18.47, en mv :s 

18.10, en mR :s 18. 27 y en m1 :s 18.01. Por otro lado el promedio de las 

magnitudes aparentes de las galaxias de la muestra en cada filtro y la 

desviación eat~dar del promedio, se presentan en la tabla 2.3.4. 

Los datos de esta tabla nos indican que las galaxias de 

nuestro programa de observación son objetos débiles en su aayorla y 

que la combinación detector-telescopio empleada puede detectar objetos 

con aagnitudes tan dbblles coao 18.5 en el filtro B, si se emplean 

tiempos de integración del orden de 20 minutos. 
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Ka9nt t.udo• •parent.e• prOllllOd lo obserYada• y 
•u de•vlacl6n e•tAndar. 

Fltt.ro Valor Proiaedlo 

me 16. 7411.14 

mv 16. 25%1.63 

mR 15.8111.55 

m, 15.56±1.25 

Las magnl tudes aparentes que aparecen en esta tabla no están 

corregidas por la presencia de lineas en emls16n, son magnitudes 

integradas que llenen como componentes el continuo estelar, el 

continuo nebular y las lineas en emisión. En la figura 2. 3 presentamos 

dos espectros tiplcos de las galaxlas H I I, proporclonados por la Dra. 

M. Pef'la, en los que hemos marcado los anchos de banda de los filtros 

empleados para medir las magnHudes aparentes, a fln de tener una idea 

de las lineas en emlsl6n que contlene cada aagnltud medida. Las lineas 

más intensas son to lll]AS007 y ll« (A6563 A); ambas lineas estan en el 

intervalo de longl tud de onda de los filtros B y V, y Ha. queda 

contenida también en los filtros R e I. 
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Figura 2.3 Espectros tip1cos de galaxias H 11, en los que se muestran 
los intervalos de long! tud de onda que cubren los filtros 
empleados para medir las magnitudes aparentes. 
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CAPITU..O 3 

3.1 ANALISIS DE DATOS. 

3. t. t lla¡¡nltudes absolutas. 

Las aagnl tudes aparentes medidas de los objetos, no reflejan 

la verdadera lumlnosldad eml tlda por la fuente de radlac16n, ésta se 

ve disminuida por las siguientes razones: 

a) por la distancia a la cual se encuentra la fuente y 

b) porque el espacio entre la fuente y nosotros no esté. completamente 

vacio y hay absorción de la radlac16n debida al medio interestelar. 

El efecto de la distancia se corrige por coaparac16n de las 

magnitudes aparentes de varias fuentes de radlac16n, obteniéndose lo 

que se conoce como magnitud absoluta, H, que no es a!s que la magnitud 

aparente que tendrla el objeto observado sl estuviera a una distancia 

convencional de 10 pe, esta aagnl tud queda definida por la ecuación: 

a - H • S log(r / 10 pe) 

donde r es la distancia al objeto en pe. 

Por el hecho de haber un medio no vacio entre la fuente y el 

observador. parte de la radiación emitida por el objeto es dispersada 

o absorbida y reemitlda en otra longitud de onda distinta de la 
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original. esta pérdida de radlaclón es la llamada extlncióQ, que 

además es un efecto selectivo: la radiación de longitudes de onda más 

cortas es preferentemente dispersada o absorbida, lo que hace mAs 

11 r0Ja" la radiación f'lnalmente reclblda de lo que es en realidad 

(enrojeclmlento). Para corregir éstos efectos el m6dulo de distancia 

queda expresado por la ecuación: 

m - M • 5 lag (r / 10 pe) + A 3.2 

donde A es la correcc lón en magnl ludes por efectos de extinción 

interestelar. 

Las distancias de los objetos del SUrvey Calán-Tololo se 

determinaron a partir de sus velocidades radiales (Pef'ía et al. 1991) • 

usando la ley de Hubble y adoptando un valor Ho = 75 Km s-1 Mpc-1 

para ln constante de Hubble. Para el resto de los objetos, sus 

distancias se recopilaron de la literatura y se recalcularon en los 

casos para los que f'ueron determinadas con un valor de Ho distinto 

del adoptado, con el fin de tener datos más homogéneos. 

La corrección por absorción interestelar se hizo de dos 

formas: 1) tomando en cuenta sólo la absorción galáctica y 2) 

considerando la absorción total de cada objeto. 

1) La absorción galáctica se debe a medio interestelar dif'uso 

Y nubes d~ gas molecular pertenecientes a nuestra galaxia, que se 

localizan en la dirección de la linea de visión del objeto observado. 

Para el cálculo de la absorción galáctica se hizo una estimación para 

el valor del exceso de color ECB-V) en la reglón del cielo donde se 

localiza el objeto observado, usando los mapas de extlnc16n galáctica 
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publicados por Bursteln y Helles (1982) que se derivaron de 

observaciones de Hl en la Galaxia. 

Los valores de la corrección por absorción en los filtros B y 

V, A
8 

y Av, se calcularon aplicando la deflnlclón del exceso de color 

y el cociente conocido entre éste y la absorción visual, que adoptamos 

igual a 3.20, es decir: 

E(B-V) a A8 - Av 

Av / E(B-V) = 3. 20 

3.3 

3.4 

Para loé 'filtros R e 1, el valor del cociente entre absorción 

y exceso de color: ~ / E(B-V) = cte., se determln6 a partir de la ley 

de extinción interestelar publicada por 5eaton (1979), usando para 

ello la longitud de onda efectiva de cada filtro, obteniéndose las 

ecuaciones: 

AR = 2. 66 E(B-Vl 

A
1 

a l. 84 E(B-V) 

3.5 

3.6 

2) En el caso del cálculo de los parámetros para corregir por 

absorción total (absorción galáctica + absorción lntrlnseca del 

objeto) se usó el coeficiente de enrojecimiento logarltaico de la 

linea HtJ, c(J-ij3), determinado para cada objeto. Este coeficiente alde 

el enrojecimiento cualquiera que sea su origen: absorción galáctica, 

de la que hemos hablado antes y polvo y/o gas perteneciente al brote 

de formación estelar mismo. Para todos los objetos del 

Calá.n-Tololo sus coeficientes de enroJeclalento han sido deten.inad.oe 

por Peri.a et al. (1991), mientras que para los nueve objetos restantes 

se buscaron determinaciones de c(HIJ) en la 11 teratura. no se encontró 

este coeficiente para Mark 36, C1116+51 y Mark 67. 
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El cálculo de la ·· corrección por absorción usando el 

coeficiente de enrojecimlento tiene una fuente grande de 

incertidumbre: la ley de extlnc16n adoptada, pues ésta sólo se conoce 

para nuestra Galaxia y no se sabe si existen diferencias en las zonas 

extragalácticas que se estén considerando. Para este trabajo adoptamos 

la ley de extinción de Seaton¡ existen otras versiones para la ley de 

extinción galáctica (\lhitford 1958, Costero y Peimbert 1970; Savage y 

Mathls 1979), sin embargo las diferencias entre ellas son pequen.as 

(Masegosa 1988). Las ecuaciones para calcular las correcciones por 

absorción total, expresadas en términos del coeficiente de 

enrojecimiento, que se usaron para cada color son: 

A
8 

= 2.86 c(ll,6) 

Av = 2.18 c(ll,6) 

A
8 

= !.81 C(ll,6) 

A
1 

= 0.37 c(ll,6) 

3.7 

3.8 

3.9 

3.10 

Aplicando las ecuaciones 2.4 y 3.2 y los datos resultados de 

los cálculos de distancias y correcciones de extinción, se calcularon 

las magnl tudes absolutas para las galaxias de la muestra. Estas se 

presentan en la Tabla 3.1.1 en la que las columnas están ordenadas de 

la siguiente forma: 

Columna 1: Nombre del objeto. 

Columna 2: Distancia en Megaparsecs, 

75 km s-1 Mpc-1
• 

calculada usando Ho 

Columna 3: Exceso de color debido sólo a extinción galáctica, 
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estimado sobre los aapas de enrojecimiento de Burstein 

y Helles ( 1982). 

Colunma 4: Exceso de color total, calculado con el coeficiente de 

enrojecimiento c(Hj3) (Peri.a et al. (1991) y referencias en 

las notas de la columna 14). 

Columna 5: Magnitud absoluta azul corregida por absorción galáctica. 

Columnas 6, 7 y 8: Colores lntrlnsecos B-V. V-R y R-1 

respectivamente, corregidos por absorción galflctlca. 

Columna 9: Magnitud absoluta azul, corregida por absorción total 

(estimada con al coeficiente de enrojecimiento cUl¡J) ) . 

Columnas 10, 11 y 12: Colores lntrinsecos 9-V•, V-R• y R-t• 

respectiva.1Dente, corregidos por absorción total. 

Columna 13: Hetalicidad dada por el cociente de abundancias de 

oxigeno e hidrógeno, escalado ,:omo 12 + log (N(O) / N(H) l 

(Pefia et al. (1991) y referencias en las notas de la 

columna 14). 

Columna 14: Notas referentes a las fuentes de distancia, metalicldad 

y coeficiente de enrojecialento para los objetos que no 

pertenecen al Survey Calán-Tololo, también se presentan 

algunas observaciones sobre los colores presentados en la 

tabla. 

Generalmente las magnitudes absolutas y los colores de las 

galaxias se corrigen no sólo por absorción interestelar, se hace 

también una corrección por efectos de inclinación y otra par el 

corrimiento al rojo de sus colores: sin embargo para las galaxias de 

nuestro programa de observación. estas úl tiaas correcciones no se 
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TABLA 3.1.1 Hagnltudes absolutas azules e indices de color para los objetos de la muestra. 

OBJETO D El-Y E ,_, H, e-v V-R R-1 .... e-v• V-R• R-1• O/H notas 

q•I· 1.otd 

{tJ {2! Pl {41 !SI {61 Fl ~Sl {9l {tO! !111 U~! !PI {141 
FZ7.22 245.2 0.06 0.31 -19.06 +0.74 --- ----- -20. 10 +0.49 ----- --- 8.00 
lZw 18 lt.2 O.OJ 0.07 -14.07 +0.11 -0.14 ---- -14.23 +0.07 ---- ---- 7.12 s. 10 
JOl.02 129.3 0.03 0.48 -18.90 +t.05 +0,57 +0.40 -20. 77 +Q.61 +0.3J -O.SS 7.82 
JOJ.03 53.7 0.06 0.48 -21.29 +O.JO +0.39 +0.22 -23.07 -0.12 +0.15 -0.75 8.37 
HOt-06 48.S 0.06 0.41 -16.26 +0.54 +0.09 +0.06 -11. 73 +0.19 -o. 10 -0.76 ~-JO 

J03.15 44.0 0.06 0.01 -16.96 +0.69 +0.17 +0.03 -16. 74 +O. 74 +0.20 +0.36 8.41 
JOJ.09 105.6 0.06 0.19 -17 .08 +0.94 +0.25 -0.10 -17 .63 +0.81 +0.18 -0.46 ---
H02.14 233.9 0.06 0.01 -18.94 +0.49 -0.01 +0.16 -18.72 +0.54 +0.02 +0.19 7.98 
HOZ.13 47.5 0.06 o.os -15.23 ----- +0.92 +0.67 -15.JO ----- +0.91 +0.54 7.81 
H03. 13 139.9 0.06 0.04 -18.54 -0.09 -0.0t +0.94 -18.46 -0.07 0.00 +0.90 8.36 

HOZ. 12 140.S 0.06 0.15 -18.03 -0.37 -0.04 +0.21 -18.41 -0.46 -0.09 -0.06 8.23 
H02.03 154.5 0.06 0.01 -19.04 ----- ----- +0.04 -18.87 ----- ----- +0.10 7.92 t.2 
H03.02 265, 7 0.06 o. 11 -19.08 +0.79 +0.06 +O. 10 -19.20 +0.74 +0.03 -o.os ----.. J04.07 49.3 0.03 0.20 -16.73 +0.52 +0.06 +O.JO -17.46 +0.34 -0.0J -0.01 8.38 .. J04.06 54.3 0.03 0.07 -17.23 +0.85 +0.36 +0.40 -17.39 +0.81 +0.34 +0.29 8.04 

J04.05 54.J 0.03 0.07 -15.78 •0.48 -0.13 +0.15 -15.94 +0.44 -0.15 +0.04 7.96 
K15.0l 52. l 0.09 o. 31 -17. 68 +0.94 +0.47 +0.37 -18.62 +O. 71 +0.35 -0.22 8.14 
H5.1Ja 51.1 0.06 0.32 -17. 55 +0.28 +0.29 +O. 15 -18.64 +0.02 +0, 15 -0.48 
HS. lJb 53.S 0.06 0.22 -18.27 •0.41 +O.JO +0.36 -18.93 +0.26 +0.21 -o.os 
HS.139 52.3 0.06 0.26 -19.23 +0.38 •0.30 +0.27 -20. 11 +0.17 +0.18 -0.25 

Hark 36 B.O 0.09 ---- -14.24 +O.OS -0.03 ----- ------ ----- --- ----- 7.78 6, 10 
C1116+51 18. 7 0.03 ---- -14..53 +O.JO -0.09 ----- ------ --- ----- --- 7.56 6, 10 
J07.0l 47.9 0.03 0.07 -18.05 •0.25 +0.11 -o.os -18.23 +D.21 +0.09 -0.21 7.95 
POX 36 16.3 0.03 0.55 -16.60 +0.09 +0.39 +0.Zl -18.79 -0.43 +0.11 -0.93 8.14 
HOB. 08 23.6 0.09 0.22 -16.40 •1.02 +O.JI +0.14 -16.96 +0.89 +0.24 -0.27 8.30 

L02.02 27.2 0.09 0.28 -17.38 +0.23 +0.28 +0.14 -18.17 +0.04 ~O.ta -0.38 8.41 
L02.0l 69.2 0.03 o. 15 -15.86 +0.77 +O.OS +0.58 -16.36 +0.65 '~"01 .. _+0.29 '\7 .ffl .. 
1Z11 36 ----- 0.03 0.28 -13.80 +O.ZJ ----- -o. 11 -14.72 +-0.01 ---- ·-o;77· - 1.93 2,6 
POX 105 43.S 0.03 0.78 -15.54 +o.te +0.21 +0.06 -18.70 -0.57 -0.20 ' -1~57 .7.81 1 
H12.07 141. 7 0.06 0.53 -19.08 -0.37 0.00 +O.SS -21.06 -0.84 7t.27 f +0.79 ~.42 
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TABLA 3.1.1 (contlnuac16n) 

OBJETO Es-v E ... "· B-V V-R t\-1 H' • a-v• V-R• R-I• OIH notas 

V•I. loUl 
(1) {2} 131 !41 (5) (6) (7) (8) (9) (\O) Cq) (121 (1Jl (14) 

HlJ.14 57. 7 0.06 0.01 -16. 96 +0.25 +0.52 +O.Sl -16. 74 +0.30 +O.SS +0.84 8.25 
H13.16 \78.3 0.06 0.15 -18.91 •0.01 +0.18 +0.71 -19.29 -0.08 +0.13 +-0.44 8.23 
Hark 67 JJ.J O.OJ ---- -14.56 +O.J9 -0.0J +o.47 --- ---- ---- -- 8.19 2,6,10 
X09.09 SS.O 0.06 0.33 -16.29 -0.39 +0.38 +1.25 -17.41 -0.65 +0.23 +0.61 8.36 
JlJ.10 62.4 0.06 0.09 -16.56 +-0.34 ---- --- -16.68 +0.31 --- -- >8.15 

TOL 65 37.6 0.03 0.61 -16.04 +0.54 +0.13 +0.45 -18. 71 -0.09 -0.22 -0.93 7.48 B 
Pí.11.10 89.7 0.06 0.10 -18.65 +0.59 +O.SZ •O.Z6 -18.83 +O.SS •0.49 +0.09 >8.11 
JIZ1o1 70 17.6 0.06 0.34 -16.40 +0.48 +0.35 +0.61 -17.SS +0.20 +0.19 -0.06 8. ll s. 6 
Ht8.02 113.9 0.06 0.01 -17.07 +2.46 --- --- -16.BS +2.69 --- ----- 8.01 
H!B. 13" 69. l O. !S 0.33 -19.22 •0.51 +l.70 -1.ss -19.96 +0.34 +l.60 -2.lZ B.22 

Hl8.13b 70.0 O. tS 0.24 -17.81 +0.54 +2. lJ -0.44 -18.18 +0.45 •2.08 -0.42 7.92 
HJB.139 69.5 0.15 0.28 -19.75 +0.74 +2.74 -2.ss -20.31 +0.60 +2.67 -3.03 8.07 
JIS.02 83.1 0.12 0.20 -18.78 1-0.15 +0.22 +0.88 -19.11 +0.07 +0.17 +0.57 8.21 
JIS.03 263.3 0.12 0.28 -19.63 +l.19 -o.os +0.32 -20.30 +l.03 -0.14 -0.17 --
AZl.2.9 549.5 º·ºº 0.33 -21.22 -- -- --- -22.59 --- ---- ---- 7.98 

821.0J 69.2 O.DO 0.16 >-16.20 -- -- -- >-16.89 
___ ... ---- ---- 7.90 3 

622.06 191.9 º·ºº 0.22 -19.05 -- --- -19.99 ---- --- -- 8.30 3 
B25.01 300.4 O.DO 0.20 -20.40 --- -- -- -21.23 --- --- -- 7.99 J 
CJ0.09 83.3 0.00 0.01 -18.64 --- -- -- -18.67 -- --- -- S.17 J 
F27.ZS 166.1 O.DO O.O! >-18.13 -- -- -- >-18.10 --- --- -- 7.83 3 
AOS.OJn 75.S 0.03 0.20 -20.47 ---- -- -- -21.20 -- ---- ---- 8.15 J 

En I• col- d• Ha •• o:r.. HT. 
tn i., coJu.n.. R-1 •• da V-1 por DO con.lar con HR. 

ObJelo. recoptlados d•I SQr'f11)' lfontred.c.brldq ... ToJ~}º· -l 
DIUflr¡cl" o;:•1t1.1l..S.e por ley de ffllbtll• (ffo.,75 b • Jfpc J. 
Llliqueia e\. •l. U9'?9). 
fl9~tor •t •I· Uf67J, 

l:untb r Sar'llU!.t 09831. 
fJoi.atlr.I •t •l. 1\971). . Maqrlltfold d•I obJ•to Comf!l•to • 

\O Y-R nporl•do por rrllfteh U990J, 
~lllld •bHll.IL• • lniUc•• de color corr9'ldos por •Horcldn tot.e.I. 



hicieron, pues la mayoria son objetos compactos y en el caso de los 

que se pueden resolver son de forma irregular. por lo cual no se puede 

definir una inclinación en estas galaxias. En lo que respecta al 

corrimiento al rojo, los objetos de la muestra no tienen grandes 

corrimientos (z :s 0.13). 

La incertidumbre en la determinación de las magnitudes 

absolutas tiene varias contribuciones: la incertidumbre en las 

magnitudes aparentes, la incertidumbre en la absorción galáctica y las 

incertidumbres involucradas en la determinación de la velocidad radial 

que se emplea en el cálculo de la distancia. Esta última no incluye 

las correcciones usuales que se hacen por el movimiento del Sol 

alrededor ·de la Galaxia y las correcciones por la velocidad del 

centroide del Grupo Local. Se estima que el error tipico en las 

magnitudes absolutas es de ±0.5 magnitudes. 

De los datos referentes a la absorción galáctica y total que 

se presentan en la tabla 3.1.1, observamos que en cuanto a la 

absorción galáctica, la mayorla de las galaxias de la muestra tienen 

un exceso de color: CE8_vl < 0.10, mientras que el exceso de color 

calculado para absorción total con el coeficiente de enrojecimiento 

c(HIJ), es siempre mayor que 0.10; de hecho en la mayoria de los 

objetos de la muestra, el valor total de su exceso de color está entre 

0.10 Y O. SO. Al aplicar la corrección por absorción total se obtienen 

magnitudes má.s azules para los objetos, respecto de las obtenidas 

únicamente corrigiendo por la absorción galáctica, lo cual se ve 

claramente al comparar las magnitudes calculadas con ambas 

correcciones (columnas 5 a 8 y 9 a 12). Esta diferencia, grande en la 
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mayoria de los casos, entre ambos excesos de color indica que las 

galaxias observadas tienen una contribución auy grande de absorción 

intrínseca, probablemente debida a la presencia de polvo en la reglón 

ionizada. 

Haciendo algunos análisis estadlstlcos con los datos de la 

tabla 3. 1.1, encontramos los valores promedios para las aagnltudes 

calculadas en los cuatro fll tros , estos datos aparecen en la tabla 

3. 1.2, donde se presentan la aagnltud absoluta azul y los colores 

promedio para la auestra coapleta, además de la desvlac16n est6.ndar de 

los promedios. 

TABLA 3.1.2 ll&aqnllude• 7 colore• promedio para 111• 
911laxla• de la •Ue•tra. 

corregido por corregido por 
Color abs. galáctica abs. total 

< H > 
• o 

-17.41±1.80 -18. 43:1:1. 84 

< e-v > +o.49:1:0.52 +0.34:t0.61 
o 

< V-R > +o. 41:1:0.60 +0.27:t0.66 
o 

< R-I > +O. 20:!:0. 66 -0.23:t0. 78 
o 

< v-r > +0.59:t0.47 +0.02:t0. 70 o 

En esta tabla observaaos que efectivamente los colores 

corregidos por absorción total son aá.s azules que los colores 

corregidos sólo por absorción galáctica, especlalaente en el color R-1 

Y V-I. En ambos casos la dispersión en los valores de aagnltudes y 

colores para la muestra completa es considerable y un poco mayor para 
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el caso de los colores corregidos por absorción total. 

La dlstribuci6n de las magnitudes azules de los objetos de la 

muestra, corregidas únicamente por absorción galáctica, se muestran en 

la figura 3.1, en la cual se grafica el número de galaxias dentro de 

los distintos intervalos de magnitud azul¡ en este diagrama observamos 

que el 75~ de los objetos tienen magnitud absoluta azul entre -16 y 

-20. Todos ellos excepto dos, pertenecen a las galaxias del Survey 

C8lá.n-Tololo. El resto de los objetos, que coprresponde a galaxias 

escogidas de la muestra de Vigroux et al. (1987), tienen magnitudes 

entre -13 y -16 magnitudes, esto lleva a establecer que las magnitudes 

de las galaxias del Survey CalA.n-Tololo son muy grandes (entre -15 y 

-21 magnitudes). algunas tan brillantes como Andrómeda y la Via Láctea 

CHv= -20.9 y -.20.3 respectivamente) y otras tan débiles como las 

galaxias eliptlcas enanas del Grupo Local (Hv " -15) (Al len). Las 

galaxias H 11 son objetos lntrlnseca.mente débiles durante su etapa de 

quietud, esto hace suponer que sus magnl tudes (especialmente la azul) 

están fuertemente dominadas por los violentos brotes estelares que 

estan presentes en este tlpo de objetos. 
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Mag B 

Figura 3.1 Dlstrlbuc16n de las magnitudes absolutas azules de 
la muestra de galaxias H 11 presentadas en este 
trabajo. 
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3.2 LOS COlORES DE LAS GALAXIAS H 11. 

3.2.1 Diagramas color-color. 

Como sabemos las galaxias se componen de estrellas y aaterlal 

Interestelar, estas componentes pueden presentar un gran variedad de 

propiedades que influyen directamente en la claslflcacl6n que se haga 

de las galaxias en función de su poblac16n estelar actual. El estudio 

directo de las poblaciones estelares de las galaxias solo es posible 

para aquellas galaxias que están lo suficientemente cercanas, de 

manera que se puedan resolver individualmente sus estrellas para aedlr 

de forma particular sus propiedades flslcas y quimlcas. Por ejemplo, 

en las Nubes de Hagallanes y Andrómeda (H31) 1 se pueden resolver 

algunas de sus estrellas má.s brillantes, pero en el caso de la aayorla 

de las galaxias no es posible estudiar directamente las propiedades 

f1.slcas de sus estrellas. por lo cual se tienen que usar parámetros 

integrados: masas. espectros y magnitudes. El estudio estadistico de 

estas propiedades integradas de las galaxias resulta de gran interés 

para conocer su estructura, origen y evoluci6n. 

Por razones hist6rlcas, a las galaxias eliptlcas y SO que 

contienen poblac16n estelar de tipo tardio (poblacl6n 11: estrellas 

de tipos espectrales K y H). se les llaaa galaxias teapranas; alentras 

que a las galaxias cuya poblac16n estelar contiene estrellas aaslvas y 

Jóvenes (estrellas O y B, población 1). es decir, galaxias espirales e 

irregulares. se les conoce como galaxias tard1.as. Dentro de este 
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contexto. los objetos de estudio en este trabajo son galaxias de tipo 

tardio. 

Los diagramas B-V contra U-B (colores observados), que se han 

hecho para galaxias espirales • ellptlcas, SO y cúmulos globulares, 

indican que los colores de los sistemas tempranos son má.s rojos que 

los colores de las galaxias de Upo tardlo. Todos los objetos se 

concentran en una banda angosta sobre este diagrama, del cual se ha 

deducido hay una progresión en la actividad de formación estelar de 

cada uno de los sistemas estelares CHuchra 1977 y Tlnsley 1988): las 

galaxias tardlas son muy activas en contraste con los sistemas 

tempranos, que tienen actividad de formación estelar prácticamente 

despreciable pues su población estelar es en su mayoria vieja y tienen 

un cociente de masa de gas a masa total muy pequefio (< lX). 

La evolución de una galaxia puede estudiarse desde varios 

puntos de vista, por ejemplo: su evolución dinámica (colapso y 

distribución final de masa y luminosidad), su evolución qulmlca y la 

evolución de sus propiedades fotométricas y espectroscópicas. 

Cualquiera de estos procesos depende directamente de las 

caracteristicas rle las estrellas que componen a la galaxia en estudio 

y de la historia de formación estelar, por lo tanto involucra a la 

Función lnlclal de Masa CFIH). la tasa de formación estelar (TFE), la 

etapa evolutiva, tiempos de vida, lwninosldad y composición quimica de 

las estrellas que la forman, etc. 

El estud1o de la evolución de los colores de las galaxias 

despierta un interés especial, pues se ha enfocado a estimar las 

edades de las galaxias lejanas para saber sl son más jóvenes respecto 

51 



de los sistemas más cercanos. Se hacen •odelos numéricos en los que se 

trata de reproducir y explicar los colores integrados observados en 

las galaxias, con el .fin de dar respuesta a preguntas como las 

siguientes: ¿qué tipo de estrellas están presentes en una galaxia 

actualmente?, ¿cuál ha sido su historia de .forra.ación estelar?, ¿cuáles 

fueron sus poblaciones estelares y sus propiedades fotollétrlcas en el 

pasado?, etc. 

Hay varios métodos para la construcción de estos aodelos: 1) 

la slntesls de población, donde no hay explicltaaente una evolución, 

en estos modelos se busca encontrar la mejor •ezcla de estrellas que 

pueda reproducir los colores o espectro de la galaxia en estudio. 2) 

La sintesls evolutiva, en la cual se modelan las trayectorias 

evolutivas sobre el diagrama H-R de las estrellas a sumar, para una 

FIM, una TFE y una composición quimica dadas. 3) Se han hecho también 

aproximaciones anallticas para algunos de los resultados de los 

modelos evolutivos, en los que se supone un solo brote de formación 

estelar, estas aproxlaa.clones se pueden aplicar solo a galaxias 

ellpticas en el mejor de los casos. Una descripción general de estos 

modelos se presenta en el trabajo de Tinsley (1988). 

En los llOdelos de sintesls de población para galaxias de tipo 

temprano (Bruzual 1983a, b, c, d; Bruzual y Kron 1980 entre otros), 

se hacen predicciones acerca de los colores y aagn.1 tudes Jntegradas de 

este tlpo de galaxias. Ar111oto y colaboradores han hecho aodelos de 

slntesis evolutiva para galaxias Upo te•prano (Arl11<>to y Yoshtl, 

1986: Artmoto y Blca, 1989) y algunos otros para cW.ulos y slsteaas 

con estrellas Jóvenes en los .filtros U, 8 1 V1 J y t: (Arlmoto y Tarrab 
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1990) calculando trayectorlas evolutivas, colores y espectros 

lntegrados. 

Para sistemas con brotes de formaclón estelar presentes 

(galaxias espirales e lrregulares) es más complicado hacer y aplicar 

modelos evolutivos, pues en estos slstema..s hay diferencia de 

poblaciones estelares de una reglón a otra sobre la superflcie de una 

•isaa galaxia, sus colores integrados están afectados por 

enrojecimlento interno (debido prlnclpalmente a la presencia de polvo) 

y por las lineas en emisión del gas lonizado en los brotes de 

foraac16n estelar¡ las estrellas O y B contribuyen de una manera tan 

importante a la luz lntegrada de la galaxia que resulta insensible a 

las contribuciones de estrellas de masas pequel\as e intermedias, esto 

sucede sobre todo con los colores UBV. 

Entre los modelos que se han aplicado a galaxias irregulares 

compactas mencionaremos los presentados por Huchra (1977) y Arimoto y 

Tarrab (1990). En los modelos de Huchra se considera la contribución 

del gas ionizado y la posibllidad de tener una mezcla de poblaciones 

estelares (incluyendo estrellas gigantes K y M), analizando el 

comportulento de los colores integrados U-8 y B-V para distintas 

pendientes de la FIH. Huebra encuentra que en este tlpo de galaxias, 

la contribución del gas ionizado representa a lo más el 20Y. de la 

emisión total, con colores que no alteran los colores azules de la 

componente estelar del brote; presentan ademi'l.s un alto enrojecimiento 

interno y se concluye que no son objetos jóvenes como se suponia, esto 

último lo establece porque es necesario sumar una componente estelar 

tardia (estrellas gigantes rojas) subyacente para reproducir la 
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distribución color-lwainosidad de las galaxias azules de su auestra. 

Los modelos de sintesis evolutiva presentados por Arlaoto y 

Tarrab (1990) se aplican también a galaxias compactas azules. tratando 

de explicar su composición qulmica y sus propiedades fotométricas 

actuales. Presentan una gran variedad de modelos, algunos de ellos 

consideran una formación estelar continua: al aplicarlos a una auestra 

de galaxias compactas azules, estos modelos explican las aetallcidades 

observadas pero no reproducen los colores observados (UBV). Otros 

de sus modelos, consideran una población vieja subyacente y múltiples 

brotes estelares, pero no reproducen los colores UBV y la alta 

fracción de masa de gas que existe en las galaxias co•pactas azulee. 

Consideran también modelos con un brote estelar único, donde los 

colores teóricos son mé.s azules que los observados y además no pueden 

reproducir la al ta metallcldad que presentan estas galaxias, lo cual 

indica que estos objetos no pueden estar formando estrellas por 

primera vez. Por último, los modelos con una pendiente de la FIH que 

se va aplanando con el tiempo. A juicio de los autores estos aod.elos 

son los que reproducen relativamente •ejor las observaciones 

fotométricas y de metalicidad que se conocen de las galaxias compactas 

azules, pero tienen el inconveniente de suponer que a .edida que pasa 

el tiempo, la cantidad de estrellas azules que se foraa.n es aayor, lo 

cual es contrario a la teoria can6nlca de fonaación estelar. 

De éstos Y otros modelos se ha concluido que las galaxias 

irregulares compactas no necesariamente son objetos jóvenes, 

encontrándose que la mayoria de ellos tienen población estelar 

subyacente de tipos K y H (Tlnsley 1968. Searle et aL 1973. Larson y 
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Tinsley 1974. Huchra 1977). Estas conclusiones se ven apoyadas por las 

observaciones de algunas galaxias azules en colores del cercano 

infrarrojo hechas por Timan (1983). quien detecta para las galaxias 

azules flujos en el cercano infrarrojo que pueden representar la 

contribución de estrellas gigantes tipos K y H; al comparar estos 

resul tadoe con las observaciones hechas para galaxias irregulares, 

el1ptlcas y SO (Thuan 1985). concluye que la diferencia entre todos 

estos sistemas son las tasas de formación estelar que presentan. 

En las secciones siguientes presentamos el análisis de los 

colores observados para las galaxias que se presentan en este trabajo. 

con el objeto de estudiar el comportamiento de las poblaciones 

estelares presentes en los objetos. Las magnitudes R e I son 

indicadores de la pablación estelar_ vieja presente en una galaxia. 

mientras que las magnitudes B y V son sensibles a la presencia de 

población estelar joven que es respansable de la ionización del gas 

nebular. 

Solo se presentan aqui los diagramas color-color corregidos 

por absorción galáctica. ya que el valor determinado para el 

coeficiente de enrojecimiento c(ff.6) usado en la corrección por 

absorción total, es aplicable sólo a la región de gas ionizado. 

El análisis de cada uno de los diagramas color-color que se 

presentan. se hace por comparación con otros sistemas estelares cuyos 

datos de magnitudes BVRI han sido recopilados de la literatura. En 

ellos se han incluido colores lntrinsecos de estrellas de secuencia 

principal (SP) de varios tipos espectrales. obtenidos de observaciones 

del cúmulo de las Hyadas, que se consideran como estrellas estándares 
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de SP asi como colores de estrellas gigantes rojas (tipos espectrales 

K y H),tomados de la publicación de Johnson (1966); colores de cW..ulos 

globulares galácticos (Ha.muy 1984): colores de galaxias de tipo 

temprano (espirales y SO), que se reportan en varias aperturas, por lo 

que para este trabajo usamos las aperturas aAs grandes registradas 

(Lauberts 1984). En el caso de los datos para cúmulos globulares y 

galaxias tipo te•prano no se usaron todos los datos disponibles en 

cada una de las fuentes de lnformaci6n, sino que se to-6 una auestra 

representativa de objetos, registrando en nuestros diagramas datos 

para 27 galaxias tempranas y 29 cúmulos globulares, todo ésto con el 

f'ln de no cargar con •uchos siabolos las grá.ficas presentadas. 

En los diagramas se incluyen también colores de algunas 

galaxias tardlas: galaxias espirales normales cuyos datos fueron 

tomados de: Gallagher y Hunter (1987 l; Lauberts (1987); Kalloglyan y 

BBrngen (1983)¡ en los dos primeros recopilamos datos para 10 galaxias 

y colores BVR para 15 galaxias en el último. En estos diagramas s6lo 

se incluyen los datos de las galaxias H 11 para las cuales el error en 

sus magnitudes sea < O.SO. 

se han 1ncluldo tamblén dos tlpos de aodelos de loa 

presentados por Arimoto y Tarrab (1990) (en adelante AT): 

a) los modelos con °brotes múltiples y una población vieja subyacente, 

que han experimentado de 3 a 60 brotes estelares a lo largo de toda su 

vlda !15 x 10• al\os), y 

b) los modelos con Wla FIH que se va aplanando con el tleapo. 
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3,2.2 Diagrama (V-R, B-V). 

En la fig 3.2.1 se presenta el diagrama (V-R.B-V), la linea 

continua representa a las estrellas de secuencia principal (SP) con 

tipos espectrales desde 05-7 a H7¡ la linea quebrada represel!ta a las 

estrellas gigantes rojas (GR) de tipos espectrales GS-8, K y H. Los 

cllm.ulos globulares se representan como puntos pequenos, las galaxias 

tempranas con asteriscos, las galaxias espirales con triángulos 

abiertos y las galaxias HII con cuadrados negros. 

Los clunulos globulares se encuentran alineados en una banda 

muy angosta cuaslparalela a la linea representativa de secuencia 

principal y se acerca preferentemente a la linea de las estrellas 

gigantes en el extremo de los objetos con colores más rojos, lo cual 

indica la presencia de población estelar de tipo G a Upo M en estos 

objetos. Los cWnulos presentan los colores más rojos comparados con 

los colores de cualquiera otro de los sistemas estelares en el 

diagrama, cubriendo intervalos en los colores de +1.3 ;e V-R ;e +0.3 y 

+2.0 .e: B-V .e: +0,6. 

Las galaxias ellptlcas y SO se distribuyen a continuación de 

la franja de los cúmulos globulares. con una dispersión mayor hacia 

colores un poco más azules, en la zona de las estrellas G y K de la 

secuencia principal. Cubren intervalos de +l. O l: V-R z: +O. 2 y +t. 4 ;e 

B-V ;e +0.2, concentrándose en el intervalo de colores +O. 8 .e: V-R i: 

+0.4 y +1.2 2: B-V 2:: +0,8 que corresponde a estrellas de tipo K. 
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Las galaxias espirales se distribuyen hacia colores más azules 

respecto de los sistemas tempranos. cerca de las estrellas K y G de la 

secuencia principal. Muestran colores B-V má.s rojos que las estrellas 

de la SP. Presentan una mayor dispersión comparada con la que se 

observa de las galaxias E y SO, localizándose en intervalos de colores 

de +0.6 i!: V-R i!: O.O y +1.2 i!: 8-V i!'! +0.2. 

Las galaxias H 11 de nuestra muestra son los objetos aás 

azules del diagrama aunque muestran una gran dispersión, sobre todo en 

el color 8-V que va de +1.0 a -0.4 (colores tipicos de galaxias 

espirales), caracterlstlco de una población estelar 11uy Joven al •is.o 

tiempo que incluye la contribución del gas ionizado. Por otra parte, 

en el color V-R estos objetos cubren un intervalo angosto, +O. 7 z: V-R 

z: -0.2. Este intervalo corresponde a estrellas de tipos A, F y G de la 

secuencia principal. 

Las galaxias H 11 se encuentran dlstrlbuidas a ambos lados de 

la linea de la SP al igual que las galaxias espirales, las galaxias H 

II que muestran color V-R mayor que <V-R>SP son preferentemente 

objetos con metallcidad i!: 8.2 y de baja excitación: (0111) 5007~ < 

4.0 (Pena et al. 1991): lo primero puede deberse a un exceso de R 

respecto de v. Sln eabargo se debe hacer notar que algunas otras 

galaxias HII con metallcidades parecidas se localizan al otro lado de 

la linea de la secuencia principal. En todo caso estos son loe objetos 

más azules de toda la muestra en el indice de co.lor 8-V CM12.07 1 POX 

36, H13.14 y H13.16J. 

Los modelos de AT presentados siguen una secuencia paralela a 

la SP hacia el lado rojo, por la zona de las estrellas F y G. Estos 
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modelos cubren un intervalo muy pequef\o de colores que no representan 

a ninguno de _los sistemas estelares incluidos en el diagrama, (llenen 

colores mucho mas rojos que las galaxias H l I). 

3,2.3 Diagrama (R-1, B-Vl. 

La figura 3.2.2 muestra al diagrama (R-1, B-V) donde los 

slmbolos tienen el mismo significado que para el diagrama anterior y 

los que se presentan más adelante. 

Los cúmulos globulares nuevamente se encuentran alineados en 

una banda muy angosta, sus colores son los más rojos de todos los 

sistemas estelares representados en el diagrama, se localizan 

paralelos a la linea de la secuencia principal y la linea de las GR, 

con un intervalo +1.4 i!: R-1 ;e +O.OS (el intervalo en 8-V se citó en la 

sección anterior) que corresponde a estrellas tipos K y H. La,? 

galaxias elipticas se distribuyen a contlnuaci6n de la banda donde se 

localizan los cWnulos globulares hacia colores más azules, presentando 

una mayor dispersión y concentrándose en el intervalo +0.8 i!: R-1 i!: 

+0.5 que corresponde a estrellas K2 a KS. 

De las galaxias espirales podemos decir muy poco ya que en 

éste y los siguientes diagramas, sólo disponemos de datos para 10 

galaxias, aún asi su distribución se localiza en la misma franja, 

hacia colores más azules respecto de los sistemas tempranos, muy cerca 

de las estrellas G y K de la secuencia prlnclpal. 

Una parti.cularidad de los diagramas en que interviene el 
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indice de color .. R-1, con respecto al resto de los diagramas que se 

presentan es este trabajo, es que el conjunto de cümulos globulares, 

galaxias tempranas y galaxias espirales se localiza hacia colores aé.s 

rojos en el indice R-1 que las estrellas de la secuencia prlnclpal 

para un B-V dado, lo cual indica un exceso en el infrarrojo. 

Otra vez las galaxias H 11 son los objetos aAs azules del 

diagrama, la mayorla presenta indices de color R-1 correspondientes a 

estrellas F, G y K. También auestran una gran dispersión localiz.Andose 

a ambos lados de la linea de la SP y distribuyéndose en el intervalo 

+1.3 z: R-1 z: -0.2. Encontramos un grupo de objetos cuyos colores 9-V 

son muy azules y R-1 muy rojos. este grupo está constituido por los 

mismos objetos que ya se seftalaron en el diagrama anterior, es decir, 

MlZ.07, M13.14 y M13.16, agregl!.ndose ahora J18.0Z y H03.13. Estos 

objetos presentan excesos en R e l (sobre todo en 1), respecto del 

resto de las galaxias H ll, y colores R-1 del tipo de las galaxias 

ellptlcas o los los cúmulos globulares. 

Los modelos de AT en este diagrama tienen colores tlás rojos en 

R-1 para un B-V dado y no reproducen los colores de las galaxias Hll, 

se localizan en la zona de las galaxias espirales. 

3.2.4 Di~ (V-1, B-V). 

La figura 3.2.3 muestra el dlagraaa CV-1, B-V), donde ahora 

los cúmulos globulares, galaxias tempranas y galaxias espirales se 

acercan y cruzan la linea de la secuencia principal acercándose más 

hacla la llnea de las gigantes rojas. 
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El comportamiento es muy similar al mostrado en los diagramas 

anteriores, los cúmulos globulares son los objetos más rojos (cubren 

+2.6 z: V-1 z: +O.S).y las galaxias espirales los objetos más azules. 

Las galaxias tempranas se localizan a continuac16n de los 

cWaulos globulares concentrándose en la zona de las estrella K2-5 

(+1.0 ~ V-1 ~ +0.4 y +t.2 z: B-V z: +0.8) aunque el total de galaxias de 

éste tipo se localizan desde la zona de estrellas FO hasta las M3 a lo 

largo de la linea de la secuencia principal. 

L.as galaxias H I1 pre sen tan los colores más azules y se 

dispersan a ambos lados de la linea de la SP respecto a la 

dlstrlbuc16n que presentan en el resto de los diagramas. Los objetos 

más azules que hemos venido siguiendo desde los dos diagramas 

anteriores se encuentran alejados de los otros objetos con colores B-V 

más azules y V-1 más rojos, lo cual indica un exceso en la magnitud l. 

El intervalo en el indice de color V-1 que cubren las galaxias H 11 

está entre +1.6 y -0.2, que corresponde a estrellas tipos A, F y G. 

Los modelos de AT presentan otra vez paralelos a la linea de 

la SP, con colores más rojos que los sistemas estelares presentados en 

el diagrama, sus colores son s6lo un poco más azules que los 

correspondientes a las galaxias espirales, por lo que no reproducen 

los colores de las galaxias H 11. 

3.2.5 Diagrama (R-I, V-RJ. 

La flgura 3.Z.4 muestra el diagrama R-I contra V-R, donde todo 
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el conjunto de sistemas tempranos y tardios se localizan hacia colores 

R-1 má.s rojos, para un V-R dado, respecto de la linea de la secuencia 

principal y de las GR. 

Los cúmulos globulares está.n alineados y paralelos a la linea 

de la SP, de manera similar a los diagramas anteriores por la zona de 

las estrellas K. a M2¡ vuelven a presentar colores aá.s rojos que el 

resto de los sistemas estelares representados. 

Las galaxias eliptlcas y SO se comportan de una aanera si•ilar 

a las figuras anteriores: localizadas a lo largo de la franja de los 

cúmulos globulares y concentradas en la zona correspondiente a las 

estrellas K2-S. presentando por lo tanto colores má.s azules respecto 

de los cúmulos. Las galaxias espirales igualmente, presentan colores 

mAs azules localizá.ndose en la zona de las estrellas G y K.. 

Para las galaxias H II también su comportamiento es slmi lar a 

los diagramas anteriores: son los objetos más azules, cubren un 

intervalo angosto en V-R y presentan una gran dispersión en R-1, se 

localizan principalmente en la zona de las estrellas A, F y K. 

Es muy interesante en este diagraaa sena.lar que los objetos 

mAs azules en V-R, que además son los puntos ús alejados del conj\Dlto 

total de sisteaas estelares, son en su aayoria los objetos ús azules 

en B-V, los cuales hemos venido siguiendo desde el primer dia.graaa 

presentado. Algunos de ellos presentan un R-1 aás grande que el resto 

de las galaxias H I 1, lo cual significa que son los objetos con 

magnitud 1 más brillante. 

Los modelos de AT se localizan en la zona de las galaxias 
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espirales, paralelos a la secuencia principal hacia colores más rojos 

en R-1. No reproducen los colores que presentan las galaxl~s H , 11. 

3.Z.6 01"81'"""' (V-I. V-R). 

La figura 3.2.5 muestra el diagrama V-1 contra V-R, que 

resulta muy interesante, en el sentido de que en 61 los puntos para 

cada sistema estelar representado están menos dispersos con respecto a 

todos los diagramas anteriores, incluso para las galaxias H II. 

En el diagrama V-1 contra V-R que presentamos para nuestra 

muestra, se observa que todos los sistemas estelares estan alineados 

paralelamente a la linea de la secuencia principal y a la linea de las 

GR. con un V-I más rojo para un V-R dado, lo cual es indicativo de un 

exceso infrarrojo. Los objetos mé.s rojos son los cWnulos globulares 

que se localizan en la zona de las estrellas de tipos G a Ml, seguidas 

por las galaxias tempranas, que se concentran en la zona de las 

estrellas tipos GS a KO. Las galaxias espirales siguen la secuencia 

distribuyéndose en la zona de las estrellas tipo GO a KO. 

Las galaxias H 11 de nuestra muestra son claramente más azules 

que el resto de los objetos sobre este diagrama, incluso tienen 

colores mé.s azules que las galaxias con lineas en emisión de ZWlcky 

(ver siguiente pflrrafo) ya que se localizan preferentemente en la zona 

correspondiente a estrellas AO, F y GO. aunque también tenemos algunos 

objetos en las zonas correspondientes a galaxias espirales, es decir 

con colores más rojos. Aunque este es el diagrama donde las galaxias H 

11 está.n menos dispersas. hay algunos objetos claramente separados del 
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resto de los sistemas estelares a los cuales les conr.esponde un V-I 

mé.s roJo• JlB.02, H13.16, H03.13 y Hl2.07. Los ~os de AT se 

localizan preferentemente en la zona de las galaxias .es._pirales hacia 

colores mA.s azules en V-I, lo que no reproduce los 0:01.ores promedio 

que presentan las galaxias H 11. 

Un diagraaa de éste estilo en el que se han -registrado las 

galaxias azules coapactas del caté.lego de Zwicky ha Sido publicado por 

Moles et al. (1987) (f!g. 2). Dentro de los objetos ..de su auestra bay 

algunas galaxias con lineas en eaisi6n que se c1la11iC1car1an C090 

galaxias H 11. El coaportaalento de los objetos .de 2v1cky en eae 

dlagraaa es sl•ilar al de los objetos presentados en ·el nuestro. Laa 

galaxias con lineas en erdsi6n se localizan en !la zona de la• 

estrellas FO y K2 de la secuencia principal aunque ha,y algunas que se 

comportan de una aanera peculiar y se localizan en la zona de lo que 

corresponde a galaxias de tipo temprano (en la zona die ·1as estrellas 

KS y MOl. En este dlagraaa queda de aanlflesto que las galaxias de 

Zwlcky que solo presentan lineas en eals16n son objetos aAs azules que 

las galaxias ellptlcas y so. 

3.2.7 Dlac:u816n 110bre lo• 41....- color-co1or. 

A lo largo del an.illsls de los dlasr-s color-color 

presentados en este capl lulo encontraaos algunos COllJ)Ortaalentos 

generales: los ststeaas de tipo te•prano (c-0.ulos gldbulares. galaxias 

ellptlcas y galaxias SO) presentan colores ús rojos irespecto de los 

sistemas tardios (galaxias espirales y galaxias H !lll'.l- Los C\lmllos 
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globulares se encuentran fuertememnte alineados en una banda muy 

angosta paralela a la linea de la secuencia principal y muy cercana a 

la linea de las gigantes rojas, las galaxias tempranas se localizan a 

lo largo de la misma banda concentrándose preferentemente en la zona 

de las estrellas K. las galaxias espirales se localizan también sobre 

esta banda, cercanas a la zona de las estrellas G y K, es decir hacia 

colores más azules. 

Las galaxias H II son los objetos más azules y auestran una 

gran dispersión en los diagramas, ésto es probablemente por el hecho 

de que sus colores tienen contribución de las lineas en emls16n del 

gas ionizado en sus brotes estelares ademá.s del correspondiente 

continuo nebular 1 las contribuciones de estas componentes se ven 

ref"lejadas sobre todo en las colores B y V , sin embargo a11n en los 

colores R e I, siempre presentan colores más azules, respecto de 

galaxias espirales y elipticas. Hay algunos objetos dentro de la 

muestra de galaxias HII que resultaron ser los más azules en B-V y en 

V-R pero al mismo tiempo mostraron ser también los más rojos en R-1, 

todos estos objetos presentan una abundancia log O/H ~ 8.1 que es 

mayor a la abundancia promedio de las galaxias H II. Es probable que 

estos objetos hayan experimentado varios brotes de formación estelar 

previos, que hayan producido una alta fracción de estrellas rojas. Un 

estudio en el inf'rarrojo cercano CJHK) podrla ayudar a dJ lucldar esto. 

Finalmente los modelos de Arlmoto y Tarrab (1990) aplicados a 

los diagramas no reproducen los colores de las galaxias H 11 de 

nuestra muestra. localizándose prefc.-entemente en la zona de colores 

de las galaxias espirales. 

70 



CAPITU..O 4 

4.1 LA RELACION t.ETALICIOAD - Ll..t.11NOSIDAD. 

Para el estudio de la evoluc16n qulmlca de las galaxias. es 

necesario determinar la coaposlclón qu111.lca de estos objetos, que en 

el caso de las galaxias tardlas se determinan a partir de las lineas 

en erals16n de sus reglones H 1 l. Esta evolución depende de la Función 

Inlclal de Masa y de la Tasa de Formación Estelar. al mismo tiempo que 

del rendimiento efectivo de la producción de eleaentos pesados en cada 

galaxia a lo largo de su historia de formación estelar. La masa es 

otro de los parámetros importantes en la evoluc16n galé.ctlca, asl por 

ejemplo el cociente de aasa de gas a masa total lndlca el grado actual 

de la evolución de la galaxia, en el sentido que muestra qué tan 

eficientes han sido los procesos de foraac16n estelar en su aedlo 

interestelar. 

Los modelos evolutivos para galaxias ellptlcas Junto con las 

observaciones de su metalicldad y sus colores, establecen que la 

metallcidad afecta de manera importante sus colores integrados (faber 

1973, Tlnsley 1978). Se ha encontrado una relac16n eapirlca para este 

comportamiento de la forma: Z ex L
8
cto:, donde Z es la acta.licldad. 

Esta relac~6n se transformó en una relación masa-metallcldad usando la 

relación masa-luminosidad que existe para las estrellas. 
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La explicación flsica para esta relación se ha tratado de 

hacer por varios ca.minos, de los cuales se concluye que la relación es 

dependiente de la eficiencia de formación estelar como función de la 

masa de las galaxias, donde la eficiencia es la cantidad de estrellas 

que se forman en la galaxia en estudio por unidad de masa de gas. 

Tlnsley (1980) modela un sistema cerrado de estrellas, enriquecido de 

elementos pesados sólo a través de la producción nucleosintética de 

sus estrellas y deduce la existencia de una relación entre la 

metallcldad, el rendimiento (cantidad de masa estelar transformada en 

elementos pesados) y el cociente masa de gas a masa total de las 

galaxias (Pagel 1986): 

Z = p ln(m/g) 

donde p es el rendimiento, m la masa total y g la masa de gas. El 

valor de p en la vecindad solar es de 0.01, esta relación indica que 

la abundancia de elementos pesados se incrementa sistemá.ticamente con 

la masa total. 

Se sabe que las galaxias de tipo tardio tienen bajas 

metalicldades respecto de las galaxias de tipo temprano, y que entre 

las primeras, las galaxias irregulares tienen menores abundancias que 

las galaxias espirales (Pagel y Edlnunds 1981 J. 

Diversos autores han procurado estudiar el comportamiento de 

la metalicidad con la luminosidad en las galaxias irregulares, por lo 

cual han hecho muestreos entre las galaxias irregulares para encontrar 

objetos de bajas metallcidades dada la importancia cosmológica que 

representan. En los trabajos publicados por Lequeux et al. (1979), 

Talent (1980), Kinman y Davidson (1981) y Vlgroux et al. (1987) se han 
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reportado relaciones (para galaxias irregulares y azules compactas) en 

el sentido de que a las galaxias menos aasivas les corresponde una 

menor metalicidad. Se ha tratado de explicar esta relación en base a 

la mayor eflclencla de formac16n estelar de las galaxias 11aslvas que 

pueden retener mejor su gas y elementos pesados respecto de las 

galaxias menos aa.slvas. 

Sin embargo hay trabajos controverslales acerca de esta 

relacl6n 1 como el publicado por Hunter y Gallagher (1982), quienes de 

una muestra de 14 galaxias irregulares además de los datos presentados 

por Lequeux et al. (1979) y IClnaan y Davldson (1981 l. no encuentran la 

relac16n propuesta por los otros autores. 

Los trabajos mé.s recientes apoyando la controvertida relación 

han sido reportados por Sklllman et al. (1989a y b). quienes reportan 

una fuerte correlación entre M
8 

y la metalicidad para un grupo de 

galaxias irregulares, galaxias enanas compactas y galaxias ellptlcas 

enanas que ya antes hablan reportado una fuerte correlación en el 

mismo sentido. Estos objetos extienden la relacl6n reportada 

previamente hacia sistemas de baja lwainosldad. Es !•portante sel\alar 

que su muestra no incluye galaxias H 11. 

Sklllman et al. (1989b) proponen una apllcac16n para la 

relación metallcldad- lwalnosidad co•o método para estlaar aetallcidad 

conociendo la luminosidad, ya que éste último es un pará.ltetro ús 

accesible. 
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4.2 LA RELACION M:TALICIDAD - MAGNITUD ABSOLUTA. 

La relación para galaxias irregulares reportada por Sklllma.n 

et al. (1989b), que hemos mencionado en la seccc16n anterior, esté. 

dada en términos de la magnitud absoluta azul CH
8

) contra la 

abundancia total de oxigeno relativa al hidrógeno escalada de la 

siguiente manera: 12 + log (O / H). en esta escala a la abundancia 

solar le corresponde un valor de 8. 92 (Lambert 1978). 

El cociente O/H se usa como representativo de la metallcldad, 

ya que el oxigeno es uno de los elementos mejor observados en el 

visible, cuya atsundancla se mide mejor en las reglones H 11 y 

constituye cerca del SO:( por masa de los elementos mtis pesados que el 

helio, por lo que se puede constderar proporcional a la metallcldad 

total Z. 

El uso de la magnitud absoluta azul en éste tipo de relación 

donde se trata de involucrar la masa de las galaxias ha sido 

cuestionado por Pagel (1986), quien opina que si usando la masa 

dinámica de las galaxias se tienen grandes lncertldwnbres en su 

determinac16n, es mucho más peligroso usar las magnitudes azules, 

especialmente para las galaxias que tienen brotes de formación estelar 

importantes; ya que estas magnitudes están dominadas completamente por 

el brote estelar que no involucra toda la galil.Xla en el cnso de las 

galaxias espirales y muchas galaxias irregulares. Sin embargo, también 

puede argumentarse que para el caso especifico de las galaxias H 11 
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que son objetos azules. este es el color mtls dominante; además de que 

el brote de formación estelar involucra la mayor parte de la galaxia. 

En el presente trabajo usarelllOs todas las aagnltudes 

determinadas para estudiar el comportamiento metal icidad-lumlnosldad. 

4. 2.1 Diagramas -lalicidad - -Uud absoluta para laa 

galaxias de la 11Ueetra. 

La figura 4.2.ta,b,c y d auestra las gráficas de magnitudes 

absolutas 8, V, R e I contra el cociente O/H para las galaxias H 11 de 

nuestra muestra. El comportamiento de la metalicidad con cualquiera de 

las cuatro magnitudes presentadas es muy similar, la mayorla de los 

objetos se distribuyen en una banda delgada en el eje correspondiente 

al O/H, las magnitudes de los objetos van desde los poco luminosos 

(con M
8

e11-14) a los muy luminosos (con M
8
C11-2i). Los objetos con O/H 2: 

7. 8 no muestran ninguna correlación entre la lwalnosidad y la 

metalicidad. Los objetos con O/H < 7. 8 (desgraciadamente sólo hay 4) 

presentan bajas luminosidades CM
8 

2: -15.5). Es decir, ninguno de los 

diagramas muestra una relación metalicldad-magnitud absoluta evidente, 

sin embargo hay una tendencia de las galaxias con menor 11etallcidad 

(O/H < 7.8) a localizarse en la zona de bajas luminosidades de los 

diagramas. Esta tendencia no parece ser un producto de efectos de 

selección, por lo menos en lo que corresponderla a objetos auy 

brillantes con bajas metalicldades (zona inferior izquierda de los 

diagramas); objetos de éste tipo serla fácil detectarlos sl existieran 

por su alta luminosidad. En el caso de los objetos de alta aetallcldad 
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(0/H > 7. 8) y baja luminosidad no se puede decir lo mismo¡ ya que, si 

en realidad existen. seria muy dificil detectarlos, solo Mark 67 es un 

ejemplo. 

En los digramas M8, Mv y HR contra el cociente log O/H, loe 

objetos con menores metallcidades forman parte de las galaxias H II 

escogidas de la muestra presentada por Vigroux et al. (1987); el punto 

que aparece más hacia el extremo inferior derecho es I ZW 18, la 

galaxia H II con menor aetalicidad que se ha detectado. 

Para la gráfica que involucra la magnitud I no se tiene 

registrado el punto correspondiente a I Zw 18 y a algunos otros 

objetos con bajas luminosidades: CU 16+51, Mark 36 y Mark 67. Sin 

embargo, podemos esperar que el comportamiento de los objetos que 

mencionamos sea. similar al que presentan en los diagramas de las 

figuras 4. 2. la, b y c. 

En el diagrama 4.2.2 volvemos a presentar el diagrama M8 

contra log (O/HJ, en que se ha incluido la relación reportada por 

Sklllman et al. (1989b). La linea continua que aparece en el diagrama 

corresponde a esta relación calculada por Skillman et al. para 

galaxias irregulares y ellpticas enanas, las galaxias de nuestra 

muestra se distribuyen a ambos lados de esta linea de referencia con 

una tendencia a locallzarse en la zona de mayores luminosidades 

respecto de la linea. 

Suponiendo que la relación entre la magnitud absoluta azul y 

la luminosidad existiera y estuviera representada por la relación 

calculada por Skillman et al. (1989b). la posición de las galaxias que 

77 



Diagrama Magnitud Absoluta B vs. Hetalicidad 
9~~~~~~~~~~~~~~~~~~~~ 

8.5 
• ••• • -. 

•• • 

ªt 
• • @ • • • •• • • = •• - • • • .., 

.2 
.... ... • "' ~ 7.5 • 

+ • 
7 

6.5 
-22 -20 -18 -16 -14 

l1ag B 
' Fti;urn 4.1.2 Diu¡.;.ramn Magnitud Absoluta Azul contra Metalicidad. L.a línea continua 

repre11ent1t la relación entre ambos pará=etros reportada por Skt.llman et al. 
(l989b}. La m:aytlrfa de !<J¡¡ ga!Bxfas H Il se localizan hacia: mayores lumtnost-
Jade!\. 



ESU 
SAUR 

TESIS 
l}¡ Líi 

U9 DEBE 
(WjLJOTECA 

se encuentran por debajo de esta linea con mayores lualnosldades 

respecto a la relación adoptada (que son la rnayorla), se puede 

explicar por el hecho de que las luminosidades de estos objetos están 

fuertemente alteradas por la presencia de los intensos brotes 

estelares y que al pasar algunos millones de alias, cuando el brote 

disminuya su actividad de formación estelar y los alles de estrellas 

azules hayan evolucionado o desaparecido. la luminosidad de estos 

objetos disminuirá notablemente sobre todo en los colores B y V al 

desaparecer las estrellas azules y la emisión del gas ionizado, de 

manera que provocará que las galaxias H I 1 se locallzen en este •lsao 

diagrama hacia magnl tudes más dl!blles ya, que estos slsteus tienen 

bajas luminosidades intrinsecas en etapas de quietud. Todo este 

proceso haria que las actuales galaxias H ll se acercaran hacia la 

linea de la relación. Si también se toma en cuenta que a lo largo de 

este proceso hay una evolución qulalca y suponem.os que no hay pérdida 

de metales las galaxias se moverlan un poco hacia aetallcldades 

mayores. acercMdose asimismo a la relación de Sk.lllman. 

El problema lo presentan las galaxias que se localizan a la 

derecha en la parte superior respecto de la linea de' Sk.Ulaan et al. 

(1989b) (con baja luminosidad y al ta meta llcidad). las cuales 

experimentarán el misao proceso que heaos descrito antes; estas 

galaxias en vez de acercarse a la linea de la relación que suponemos 

válida, se alejarlan. Aunque estos objetos representan una ainorla y 

las barras de error podrian reubicar a algunas sobre la linea de 

Skillman o a la derecha de ella, consideraaos qua hay algwios objetos 

como Mark 67 y I Zw 36 que podrian poner en duda la exlstencla de una 

relación entre la luminosidad y la metalicldad en galaxias irregulares 
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y compactas de baja lumlnosldad. Esto hace que el problema contlnue 

abierto requlerlendo una revls16n posterior. 
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CAPITU.O 5 

CONCLUSIOl\ES. 

A lo largo de este trabajo se han obtenido aagnl tudes 

aparentes y absolutas BVRI para una muestra de galaxias H 11 del 

Survey Calán-Tololo (Haza et al. 1989), para las que se conocen sus 

distancias y composic16n qulmlca (Pena et al. 1991) pero no se hablan 

reportado datos fotométricos. se han incluido también algunos objetos 

escogidos de la muestra presentada por Vlgroux et al. ( 1987). 

se construyeron diagramas color-color (V-R, B-V; R-I, B-V; 

v-1 1 B-V¡ R-1, V-R y V-I, V-R), donde se incluyeron objetos 

representativos de otros sistemas estelares coao: cúmulos globulares, 

galaxias eliptlcas y SO y galaxias espirales. Del aná.llsls de los 

diagramas color-color (capitulo 3), encontraaos quo los slsteaas 

estelares presentados se localizan en una banda paralela a la linea de 

la secuencia principal (SP) y a la 11.nea de las gigantes rojas (GR). 

Los cúmulos globulares presentan los colores más rojos. se localizan 

cerca de la zona de las estrellas K y M de las GR. Las galaxias 

eliptlcas y SO se concentran preferentemente cerca de la zona de las 

estrellas K de SP y GR; hacia colores aás azules. sobre la alsaa 

franja. se localizan las galaxias espirales cuyos colores corresponden 

a estrellas G y K. de SP. 
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Los objetos má.s azules de los diagramas color-color analizados 

son las galrudas H 11, estos objetos presentan una mayor dispersión 

respecto del. resto de los sistemas estelares representados; ésto se 

debe a que sus colores están afectados por la contribución de las 

lineas en emisión del gas ionizado y el continuo nebular producidos 

por los intensos brotes estelares que se encuentran presentes en estas 

galaxias. 

Se anallz6 el comportamiento de la luminosidad absoluta con la 

metalicidad para las galaxias H 1 I estudiadas-, mediante diagramas de 

magnitud absoluta contra metallcldad (12 + log O/H) para los cuatro 

colores medidos. Del análisis de estos diagramas no encontramos una 

relación evidente entre ambos parámetros, sin embargo hay una 

tendencia en el sentido de que los objetos con metallcldad < 7. 8 

muestran luminosidades bajas (magnitud absoluta < -15). Se han 

descartado efectos de selección para los objetos muy brillantes con 

baja metallcidad, pues si éstos existieran serla fácil su detección, 

no asl para objetos con baja luminosidad y alta metallcidad (como 

ejemplo Mark 67). 

Al comparar los datos de nuestras galaxias en el diagrama M
8 

contra lag O/H con la relación reportada por Skillman et al. (1989b) 

para galaxias irregulares y eliptlcas enanas, se encuentra que la 

mayorla de las galaxias H II tienen mayores luminosidades que lo 

indicado por la relación. Esto se podria explicar por el hecho de que 

la magnitud absoluta azul de estos objetos está dominada por los 

brotes de formación estelar que experimentan, de manera que al 

extinguirse las estrellas azules disminuirá. su luminosidad acercando 
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la posición de los objetos a la relación de Skillman et al., pero se 

encuentran algunos objetos como Hark 67, 1 Zw 36 y MOL 06 entro otros, 

que se localizan hacia menores luminosidades para una metalicldad dada 

que lo implicado por la relacl6n de Sklllman et al. Dentro de algunos 

millones de afios también disminuirá la luminosidad de estos objetos, 

lo cual hará que se alejen aún más de la relación de Skillman et al. 

Todo ésto puede poner en duda la existencia de una relación entre la 

luminosidad y la metallcidad para galaxias irregulares y compactas de 

baja luminosidad requiriendo una revisión posterior. 
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