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Resumen

El estudio morfolégico de las galaxias que albergan un nicleo activo en sus partes
centrales, caracterizadas por presentar un espectro de emisién en el Gptico muy
particular, es de gran importancia cuando se comparan con galaxias que carecen de
actividad nuclear.

Esta comparacion sirve para encontrar diferencias y similitudes entre galaxias activas y
galaxias catalogadas como normales, brinda informacion que podria ser de gran utilidad
al tratar de encontrar una explicacion para el origen de la actividad no térmica, tipico de
las galaxias activas, siendo este atn un problema abierto y un campo de estudio
relativamente nuevo.

En este trabajo’ se -estudi6 por primera vez la estructura de la galaxia activa
SBS 0748+499 en la region del Optico y se propuso una clasificacion morfoldgica segin
las caracteristicas fisicas que presenta.

La metodologia usual para el estudio de la morfologia de galaxias consiste en adquirir
imdgenes (ej. BVRI) dpticas, aplicar un método estandar de reduccién de datos para
posteriormente realizar un estudio cuantitativo de la estructura global de la galaxia
usando la fotometria superficial, que consistié principalmente en obtener la intensidad
de la galaxia SBS 0748-+499 en funcién de una cierta distancia.

Se construyeron perfiles radiales de brillo superficial y de parimetros geométricos,
definidos por elipses que modelan las isofotas de SBS 0748+499. El anilisis detallado
de estos perfiles permitié extraer diferentes parametros fisicos, como la luminosidad de
cada una de las componentes principales y las magnitudes integradas de la galaxia.

Una vez que se estimaron los parametros fisicos y geométricos, y al realizar una
inspeccion visual de las imagenes, se propone que la galaxia SBS 0748+499 presenta en
su estructura un bulbo que predomina sobre el disco, unos brazos espirales de bajo brillo
superficial y se sugiere la posible existencia de una barra. Con estas caracteristicas la
clasificacion morfoldgica propuesta para la galaxia subyacente al niicleo activo SBS
0748+499 es: una espiral de tipo temprano Sa o SBa. El tipo morfologico aqui sugerido,
concuerda con estudios previos realizados a galaxias Seyfert donde se encuentra que
estadisticamente son galaxias de tipo temprano.

El objetivo de estudiar morfologicamente a la galaxia subyacente de SBS 0748+499 fue
el tratar de encontrar evidencia para el origen de la actividad nuclear, como por
ejemplo: plumas, puentes de material o perturbaciones en el potencial producidas por la
presencia de una barra. En este caso la presencia de plumas, distorsiones y/o puentes no
se manifiesta en las isofotas de la galaxia. Sin embargo, de nuestro estudio de
fotometria superficial concluimos que posiblemente existe una barra, la cual puede
servir como un mecanismo que favorece la acrecion de material a las partes centrales y,
por ende, “encender” el niicleo activo en esta galaxia.




Indice de abreviaturas

AP
BLR
BLRG
BLL
CCD
cD E

FWHM

Irr
NAG
NLR
:NLRG‘V‘
NLSI
ovv.
Qso

SO -
SBS.
Syl -
Sy2
SyG- ‘

uT

o Galaxm irregular:

Galaxia eliptica

Angulo de posncnén

Reglén de li’neas anchas

: ;Radlo galax:a de lineas anchas

"Nucleo (s) actlvo(s) de galaxla(s)

Reglén de nyneas éngostas

Radlo gala‘ua de llneas angostas

" Galaxia Scyfen 1 de lineas angostas

Objétos violentamente variables en el 6ptico
Objetos cuasi-estelares o cudsares

Galaxia espiral

Galaxia lenticular

Segundo survey de Byurakan

Galaxia Seyfert 1

Galaxia Seyfert 2

Galaxia Seyfert

Tipo de Hubble

Tiempo universal

Corrimiento al rojo




Capitulo 1

1.1 Clasificacién de Galaxias,

Las galaxias son una vasta coleccion de estrellas, gas y polvo que se mantienen unidas
debido a la atraccién gravitacional.-Las componentes principales de una galaxia son en
general: un bulbo esferoidal, un disco y un halo. Aunque no todas tienen disco como
las elipticas. En esta seccion se describirdn brevemente las componentes de una galaxia
y se hablara de los esquemas de clasificacion de galaxias mas usados en la actualidad: el

esquema de clasificacion de Hubble y de de Vaucouleurs.
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Fig. 1.1 Esquema ‘qvq_e njhe'str'a_las‘bdife'reme's c‘oniporrientes de una galaxia (Via Lactea).

'Enel A,pébﬂ;di'ce 3’se muestran las"lvmida'dés

factores de conversion usados cn este trabajo.




El disco esta formado por gas y estrellas. Por ejemplo, nuestra galaxia presenta un disco
delgado, el cual contienen el 95 % de las estrellas jovenes y el resto de ellas se
encuentra en un disco mas grueso. El radio del disco es de aproximadamente 15 kpc y
tiene un espesor aproximadamente de 0.5 kpc donde yace el sistema solar. Las Orbitas
de las estrellas en un disco se consideran casi circulares y con pequefios movimientos
aleatorios. La luminosidad de un disco como el de la Via Lactea es de 15-20 x 10° L, y
la masa es de alrededor 60 x 10° M, . Para el bulbo se tiene que la luminosidad es de 5 x
10° M, mientras que la masa de las estrellas es de 20 x 10° M, .

El halo esta formado por gas, polvo y estrellas viejas, este se expande sobre un enorme
volumen y envuelve a toda la galaxia. Las estrellas del halo contribuyen sélo en una
pequeiia fraccion a la masa total de la galaxia (10° M, para nuestra galaxia).

Esquema de clasificacion de Hubble

E. Hubble (1926) propuso un esquema de clasificacién de galaxias basado en su
morfologia. De esta manera, existen cuatro tipos principales de galaxias: elipticas (E),
lenticulares (S0), espirales (S) e irregulares (Irr). En la Fig. 1.2 se muestra el diagrama
de clasificacion de Hubble. A continuacion se presenta una breve descripcion de estos
cuatro tipos principales de galaxias.

B0 B3 B E7,50,
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\  smBoy $B0;, SD0JSBa  SBa sab sBe

Fig. 1.2 Esquema de la secucncia de Hubble (1936) en donde sc sitiia a las galaxias lenticulares
SO entre las clipticas y las cspiralces.
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Galaxias éﬁptied& (E)

Las"galaxias elipticas se sitan en el extremo izquierdo del diagrama de Hubble. Ver
Fig. 1.3 a). Difieren entre si solo por la forma del bulbo, que puede variar desde una
forma circular a una altamente alargada. Una galaxia eliptica se designa como En donde
el nimero n describe la razon axial aparente (b/a) por la formula: n=10 [1-(b/a)]. Por
lo tanto, una galaxia que aparece circular en el cielo es designada como E0 y una
aparentemente muy “ahuevada” se designa con E7. Cabe notar que en esta clasificacién
no se toma en cuenta la inclinacién que muestra la galaxia respecto al observador.
Hasta hace unos cuantos afios, estas galaxias eran consideradas como objetos carentes
de gas y polvo con poblacién estelar vieja. Sin embargo, en investigaciones recientes se
encontr6 que las galaxias elipticas si contienen gas y polvo (Schweizer, 1987,
Kormendy & Djorgovski 1989 y referencias ahi citadas). Para explicar la existencia de
gas se proponen dos mecanismos:

1) Acrecién :
2) Pérdida‘de masa durante la evolumén de las estrellas contenidas en la galaxia

(Faber & Gallaghe

Por otro Iado S

gala‘uas Ientlculares S0~ ‘Estas"se subdwnden en SBO o SO dependlendo de si
presentan ‘o no una ‘barra. Las ' galaxias lenticulares presentan un bulbo similar al de las
galaxias " elipticas’ con’ poca materia interestelar (gas o polvo), un disco aplanado
formado prmcnpalmente de estrellas y un halo que envuelve a estas componentes. En la
regién del disco no se‘observan trazas de estructura. La familia de las galaxias SO se
subdivide en tres clases: S0y, S0, y S0;, donde el subindice se refierc a la presencia de
polvo. Asi, las. S0, no muestran ning(in signo de absorcién por polvo, las SO, contienen
una cantidad intermedia y las SO3 presentan una banda oscura debida a la absorcién
provocada por el polvo presente en la galaxia,

Las galaxias lenticulares barradas también se subdividen en tres tipos: SB0,, SB0, y
SBO0;. En este caso la divisidn esta hecha tomando en cuenta la prominencia de la barra
mas que la presencia de polvo en la galaxia. En las galaxias SB0, la barra se muestra
s6lo en dos regiones realzadas por su brillo a cada lado del bulbo central, por el
contrario en las galaxias SB0O3 la barra es angosta y bien definida mientras que las SBO0:
tienen una barra de prominencia intermedia. Un ejemplo de las galaxias lenticulares sin
y con barra se muestra en la Fig. 1.3 b) y ¢) respectivamente.

La presencia de polvo confunde la distincion entre las galaxias elipticas y lenticulares.
Esto forma parte de un problema prictico en la clasificacion de galaxias. Aunque
también ¢s dificil distinguir entre las elipticas de las SO que presenten un disco muy
débil (Kormendy, 1982). Lo que ha dado lugar a que un gran niimero de galaxias hayan
sido clasificadas de manera errénea en la literatura.
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Galaxi&s ‘Espirales (S)

- Las galaxias espirales®se encuentran después de las galaxias SO en el diagrama de
Hubble, Estas galaxias estdn constituidas por un bulbo en la regién central, un disco
donde se observan concentraciones de estrellas jovenes que forman los brazos espirales
-y un halo. La posicién de las galaxias dentro de la secuencia de clasificacién de Hubble
se basa’ prmmpalmente en el tamaiio del bulbo y que tan “apretados™ se encuentran los
brazos espirales, con este criterio se definen las galaxias espirales de tipo temprano y las
- de tipo tardio.-

Las galaxias de tipo temprano son aquellas cuyo bulbo es grande respecto al disco y los
brazos espirales se encuentran muy juntos, estas galaxias espirales se designan con Sa o
SBa“dependiendo si son barradas (SBa) o no (Sa), un ejemplo de cada una de estas
galaxias se muestra en la Fig. 1.3 f) y d) respectivamente.

Las espirales de tipo tardio son aquellas que tienen un bulbo central pequeiio y brazos
bien definidos y muy abiertos, son designadas como Sc o SBc. Entre las espirales de
tipo temprano y las de tipo tardio se encuentran las galaxias espirales Sb y SBb. Las
galaxias que presentan estados intermedios en el tamaiio del bulbo y lo separado de sus
brazos son clasificados como Sab, Sbc y asi sucesivamente. La Fig. 1.3 d), e¢) y 1)
muestra ejemplos de galaxias espirales,Sa,'Sc y SBa respectivamente.

Los casos de transmén entre gala‘uas lentlculares y espirales son designados como
S0/a. ;

Gal&kiiési }rr'eglllare (rr)

orma ‘bien deﬁmda fueron clasﬁ'cadas por Hubble
as galaxias se dwlden en-¢ : e

-Irregulares de tlpo 1 (Irr.1)
-lrregulares de tipo ll (Irr ll)

Las lrr I son obJetos que carecen de simetria o brazos espirales bien definidos y
presentan regiones brillantes que contienen estrellas jovenes. Las Irr 11 son galaxias que
frecuentemente presentan bandas de polvo. Un ejemplo de estas galaxias se muestra en
la Fig. 1.3 g) y h), respectivamente.

En la Tabla 1.1 se presentan las caracteristicas de los diferentes tipos de galaxias, en la
col. (1)se muestra el tipo de galaxias segiin la clasificacion de Hubble, en (2) la masa de
la galaxia en masas solares y en (3) la luminosidad caracteristica en luminosidades
solares.




h) Irr 11

Fig. 1.3. Se muestran diferentes tipos de galaxias™: a) M87 eliptica; b) M86 lenticular; c) NGC
4596 lenticular barrada; d) M94 espiral temprana; €) M101espiral tardia; f) M95 espiral de tipo
temprano barrada; g) UKS14 irregular tipo | y h) M82 irregular tipo II.
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http://casswww.ucsd.edu/public/tutorial/Galaxics.html



Tabla 1.1 Masa y luminosidad caracteristicas de las galaxias.

Tipo de galaxia M (M) Luminosidad (L) -~ -

1) (2) (3) o
E 108-10" 10510

S0 1010" 10%10"
Sb 10%10" o*10"

Sc 10%10" 10%10"

Irr 10%10" 10%10"

Esquema de clasificacion de de Vaucouleurs i
de Vaucouleurs (1959) extendié la clasificacion morfoldgica de Hubble introduciendo
un esquema de clasificacion basada en tres parametros principales. El primer parametro
es el llamado tipo T de Hubble que indica la posicién a la largo de la secuencia E-SO-
Sa-Sb-Sc-Sd-Sm-Im. El valor de este parimetro segin el tipo de galaxia y la
correspondencia entre los esquemas de Hubble y de Vaucouleurs (de Vaucouleurs et al.
1976) se definen en la Tabla 1.2, donde se aprecia que la clase Sdm, segtin el esquema
de de Vaucouleurs, se traslapa con la clase Sc de Hubble y contiene objetos que fueron
clasificados como galaxias Irr I segiin la clasificacion de Hubble. En la clase Sm se
encuentran galaxias espirales débiles y en la clase Im se encuentran galaxias del tipo
Irrl e Irrll.

Tabla 1.2 Tipo T de Hubble.

Hubble E E- SO S0/a Sa Sab Sb Sb-c Sc  Sc- Irrl
SO Irr
de
Vaucouleurs|E~ SO° S0° S0 Sa Sab Sb  Sbc Scd Sd- Im
Sm.
T 5 -3 2 0 1 2 3 4 6 8 10

El segundo parametro se relaciona con la presencia o ausencia de barra. Asi, las que
carecen de barra son designadas con SA, aquellas con barras débiles SAB y aquellas
con barras bien definidas SB.

El tercer parametro distingue entre objetos que presentan anillos (r), estructuras
intermedias con anillos y brazos espirales (rs) y brazos espirales puros (s).

TESIS CON s
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De esta manera, actualmente se pueden identificar los diferentes tipos de galaxias
dependiendo de sus - caracteristicas morfologicas, ya sea usando el sistema de
clasificacién de Hubble o el de -de Vaucouleurs.

1.2 Caracteristicas generales de los NAG

Existen galaxias que presentan caracteristicas diferentes a las mencionadas en la seccién
anterior, por lo que se ‘les conoce como galaxias peculiares. Dentro de estas galaxias se
encuentran las qué presentan un nicleo con alta actividad, lo que produce una fuerte

- emision de origen no térmico. Esto significa que la radiacion producida en la parte
central de la galaxia no se atribuye a la luz de las estrellas presentes o a la emision del
“gas calentado por ellas. Estos objetos son conocidos como niicleos activos de galaxias
(NAG, de aqui en adelante en esta tesis). Los NAG emiten desde el radio a rayos X y
algunos también llegan a emitir en rayos y. En el espectro ultravioleta, dptico y cercano
infrarrojo de los NAG se detectan lineas de emision muy intensas de alta excitacion o
prohibidas y también lineas permitidas. En algunos casos, estas ultimas llegan a ser muy
anchas.

Las lummos:dades nucleares de los NAG, en la regién del dptico, varian desde 10*° a
10¥ erg s° dependlendo del tipo que se estudie, y por lo tanto son la fuente de energia
mds poderosa que se ha encontrado hasta ahora en el Universo. Sin embargo, aun no
existe una teoria unica que explique las luminosidades tan altas en las partes centrales
de estas galaxias (ver p. ej. Peterson, 1997) Por ejemplo, el modelo estdndar para
NAG, que se explica en la siguiente seccion, requiere la acrecion de gas probablemente
de la galaxia huésped, hacia un agujero negro muy masivo (Malkan, 1983). Por otro
lado, existen modelos alternativos, cuyo fin es reproducir las luminosidades de los NAG
por ejemplo, utilizando modelos de brotes de formacidn estelar (Terlevich et al. 1992,
T92 de aqui en adelante).

La posible conexion entre la actividad en un NAG y la actividad por brotes de
formacién estelar no ha obtenido hasta ahora una respuesta satisfactoria, aunque se han
propuesto varias explicaciones. En el modelo de T92, el fendmeno de los NAG radio
callados se debe a la formacion estelar y a la consecuente evolucién de remantes de
supernovas en un ambiente denso. Un brote de formacion estelar puede encender la
actividad NAG facilitando la disipacién del momento angular del gas que es acretado al
centro :de :la: galaxia, aumentado asi la eficiencia en la acrecion (Weedman 1983;
_ Norman & Scoville 1988). Por otra parte, las manifestaciones del fenémeno NAG
(como eyecciones a grandes velocidades “jets” o vientos) pueden disparar la formaci6én
estelar (Rees 1989; Daly 1990). Puede ser que ambos tipos de actividad, la estelar y la
~'de NAG, tengan un mecanismo de encendido com(in: como interacciones o fusion de
galaxias (Heckman, 1990). Sin embargo a la fecha, ninguno de estos modelos explica
por completo el fendmeno NAG.

Finalmente, los esquemas de evolucidn ligan a las galaxias que son muy luminosas en el
lejano infrarrojo con los brotes estelares o con niicleos activos de galaxias (Sanders et
al. 1988; Heckman ct al.1989; Hutchings & Neff 1991).



La clasificacién de los NAG se basa fundamentalmente en sus caracteristicas
observacionales en el 6ptico. Otra forma de dividirlos consiste en separarlos de acuerdo
a su luminosidad en radio: Objetos radio fuertes (radio-loud) y objetos radio callados
(radio-quiet). La definicién-que se utiliza para distinguir entre estos objetos es la de
Bridle y Perles (1984) quienes dan la luminosidad especifica de transnclon entre los
objetos radio callados y los rad|o fuertes como Ly (1.4 GHz)=10"erg s™

Algunos ejemplos de estos tlpos de NAG son:

e Galaxias Seyfert (SyG) (radlo callados)

e Cuasares (QSO) (90_? 1 dps y 10% radio fu¢rtes)

e Radio galaxias (radio fuertes).

e Blazares (radio fuefies)"

Tabla 1.3 Luminosidadéé ‘en el dptico devarlas é‘lasésidé NAG.

" Clase log L (ergs™)

o @
Seyfert 1 42-44
Seyfert 2 41-43

Qso 44-48
BLL 44-46
ovv 44-48

A continuacion se describen de manera breve las caracteristicas principales de los
diferentes tipos de NAG que se muestran en la Tabla 1.3

Schmidt & Green (1983) introdujeron un criterio para distinguir entre las galaxias
Seyfert (SyG) y cuasares (QSO, de aqui en adelante). Aquellos que tienen una
magnitud absoluta en el filtro B Mp < -23 son QSO y los que tienen Mg > -23 son SyG.
El caso en el que Mp =-23, corresponde a una luminosidad de aproximadamente
10% erg s™! . Aunque existen unas cuantas SyG con magnitudes absolutas en el dptico
mayores al limite propuesto (Stocke et al. 1982). Por lo que, esta division en



luminosidad es completamente artificial y no muestra la diferencia fisica entre los
objetos (Stepanian et al, 2003).

Para el caso de las SyG se observa que la energia total emitida a longitudes de onda en
el visible por la fuente nuclear es comparable a la energia emitida por todas las estrellas
en la galaxia. Para los QSO la fuente nuclear es mas brillante que todas las estrellas por
un factor de 100 o més.

Las SyG son el tipo de NAG mas abundante en el universo, constituyen
aproximadamente el 1% de los niicleos de las galaxias espirales luminosas (Osterbrock,
1989). También son:las.de mas baja.luminosidad y las mas cercanas. Las SyG se
caracterizan porque Ia’ galaxia: subyacente se detecta claramente. Al observar una SyG
con un telescopio se obtlene una galaxia espiral distante con un nicleo extremadamente
brillante en su centro. ‘Su‘clasificacion se basa en criterios espectroscépicos y en la
morfologia que present S

Existen dos qlases,de_‘Sde(Kh_achikvian y Weedman, 1974);

spécirb lineas de emisién anchas permitidas (lineas
I1: 24686y Fe II etc.). El ancho de estas lineas se
rd Opico del gas, es decir, ancho Doppler. Este
espera de un gas ionizado que se mueve a una velocndad
‘ ¢, con-una: ‘densidad electrénica de Ne = 10® —10'2 ¢cm™ y
temperaturas de 5] ~10 K Tamblen se detectan lineas de emision prohibidas ([O I]
A6300, [O 111 )\,3727 o1y A2 4959, 5007, [N ] A A 6548, 6583, etc.) de algunos
- cientos. de km's™ YN 103 106 cm 3. En las Sy2 sélo se observan lineas de emision
angostas de unos: ctentos‘ ;'km sy la emisién del continuo es menos prommente que
en las Syl. Como se muestra en la Tabla 1.3 las Syl son generalmente mas luminosas
que las Sy2,

de Balmer, :H
explica ‘por:el.
ensanchamien

En estudios morfolégicos se ha encontrado que la mayorfa de las galaxias Seyfert son
galaxias espirales y presentan corrimientos al rojo pequefios, es decir, son galaxias
relativamente cercanas. En la seccién 1.2.2 se hablara sobre la morfologia que presenta
este tipo de NAG.

Las ‘diferencias observadas entre las Syl y Sy2 se tratan de explicar con el llamado
modelo unificado para NAG, en el que se afirma que las caracteristicas intrinsecas de
todos los NAG son las mismas y lo tnico en lo que difieren es en el dngulo en el que se
-les observa (para una revision mas detallada ver Antonucci, 1993).

Existen tipos intermedios de galaxias Seyfert, Osterbrock (1981) introdujo la notacion
de Seyfert 1.5, 1.8 y 1.9. En las Sy 1.5 la intensidad de la componente ancha y angosta
en la linea de Hp es comparable. En la Sy 1.8 las componentes anchas son débiles pero
se detectan en las lineas Hgy Hq. En las Sy 1.9 s6lo se detecta la componente ancha en
He y no en las demas lineas de Balmer de mayor orden.

También se hallan otros objetos que se encuentran en medio de las Syl y de las Sy2, los
cuales poseen las mismas caracteristicas que las Syl pero solamente muestran lineas de
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emision angostas y una fuerte emisién en Fe Il en el ptico. Estos objetos son llamados:
galaxias Seyfert 1 con lineas de emision angostas o NLS1, de aqui en adelante. Los
criterios de clasificacion para las NLS1 son los siguientes:

-L.ineas permitidas angostas tan s6lo un poco mas anchas que las lineas permitidas.

-Lab componente ancha de las lineas de Balmer menor a 2000 km s™' (Osterbrock &
Pogge, '1985)

-La razén [OIII] A5007/Hp < 3 (Goodrich, 1989)

“Las NLS1:generalmente son objetos radio callados, aunque se han encontrado algunas
“radio- intermedias™ y radio fuertes pero son pocas. Este tipo de NAG presenta también
-rdpida variabilidad en rayos X. Ya que su intensidad puede cambiar en un factor de 2-3
en’ 100 s (Singh, 1999).

Se debe de tomar en cuenta que la separacion entre las galaxias Seyfert con lfneas
anchas y las NLSI es arbitraria. Ya que la division que se establece es tinicamente para
facilitar el estudio de los diferentes regimenes dentro de la distribucion de las galaxias
Syl (Turner etal. 1999). Se han encontrado objetos que tienen'lineas angostas con débil
emision en Fe Il y fuerte emision en [O III], as{ como “objetos con lineas anchas, fuerte
emisién en Fe Il y débil [O 111] (Grupe et al. 1999)

En la Fig. 1.4 se muestran los espectros que presentan las galaxnas Syl, Sy2 y NLSI
respectivamente. PR L
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Fig. 1.4 Se observan las caracteristicas espectrales de las diferentes galaxias Seyfert. La galaxia
NGC 5940 es una Syl en su espectro se ve que una de las lineas de Balmer (Hy) es muy ancha,
mientras que Mkn 270 es una Sy2 y se puede apreciar que las lineas de emisidn en su espectro
son angostas. Las NLS1 son parecidas a las Sy2 en el ancho de las lineas, sin embargo, estas
galaxias son mas parecidas a las Syl ya que también presentan emision en Fe, aunque carecen
de lineas permitidas anchas. Esto se aprecia en el espectro de la galaxia SBS 1359+536. En el
eje X se tiene la longitud de onda en amstrongs y en el Y se grafica el flujo en unidades de 107
erg s cm? Los espectros de Syl y Sy2 fueron proporcionados por el Dr. J. Stepanian. El
espectro de la galaxia NLS1 sc obtuvo de Stepanian et al. (2003).
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Los cuasdires 0 QSO son los NAG mas luminosos. Aparecen en el cielo como fuentes
puntuales. Algunas veces presentan un halo difuso de bajo brillo superficial relacionado
con la luz proveniente de las estrellas que se encuentran en la galaxia subyacente.
Presentan gran flujo en el ultravioleta. El espectro es similar al de las SyG a excepcion
de que presentan lineas de absorcion estelar muy débiles o no se detectan. Las lineas
angostas son mas débiles respecto a las anchas, mas que en el caso de las SyG. Sélo un
10% de estas fuentes son fuertes emisoras en radio. Otra caracteristica de los QSO es
que la mayoria se encuentra a grandes distancias respecto a nosotros. Como se muestra
en una distribucion del corrimiento al rojo (z) de 7236 QSO hecha por Hewitt y
Burbidge (199 ? donde se tiene un maximo de QSO a z = 2, lo que corresponde a una
distancia de 10° Mpc. Recientemente, se ha encontrado que el pico de la distribucion
para los QSO es z > 2 (Burbidge & Napier, 2001). También se han detectado algunos
QSO con z > 6. Por:lo que este tipo de NAG es de gran interés, ya que el estudio de
estos provee informaciéh sobre las estructuras en el universo temprano.

La lummosndad en el Opticy de la Via ‘Léctea excede el valor de 10'° L pero en radio
s6lo emite 2500 L‘ en ermmos‘ de la. lummosndad bolometnca del Sol. Las galaxnas

La emisién ' de’radiacién en;radlo ‘eS'de tipo no térmica producida por particulas
moviéndose a través de .un campo magnético; es decir, radiacién sincroténica. En
muchas“de las radio galaxias aparecen estructuras muy brillantes a cada lado de la
galaxia' llamadas 16bulos. La longitud de los I6bulos es de algunos cuantos Mpc. A
menudo también se detectan jets (chorros de plasma colimado) brillantes y angostos que
emergen del niicleo de la galaxia. Los jets también emiten radiacién sincrotonica en el
radio y en algunos casos en el 6ptico y rayos X.

Haciendo una analogia con la definiciéon de galaxias tipo Seyfert, entre las radio
galaxias existen dos tipos: Radio galaxias con lineas anchas (BLRG) y radio galaxias
con lineas angostas (NLRG). Las BLRG muestran en su espectro lineas de emision
anchas y lineas prohibidas angostas. Mientras que las NLRG presentan solamente lineas
angostas permitidas y prohibidas. Estas pueden ser el andlogo en radio a las galaxias
Syl y Sy2 respectivamente. Las radio galaxias se han detectado en elipticas gigantes
(cD), que generalmente se encuentran en el centro de los cimulos de galaxias. Y
también en galaxias elipticas de campo.

Los blazares son objetos extragalacticos caracterizados por presentar riapida
variabilidad en radio y el optico (I dia). Ademads de presentar alta polarizacion en el
dptico (=3%) y ser fuertes emisores en radio. Muestran grandes luminosidades en las
bandas del los rayos X y algunos son fuertes emisores de rayos gamma. Los blazares
comprenden a los objetos BL Lacertae (BLL) y a los objetos violentamente variables en
el 6ptico (OVV). El espectro optico tipico de los BL Lac muestra s6lo emision de
continuo, es decir, generalmente no muestran lineas de emisidn salvo en algunos casos,
los cuales han mostrado alguna linea, preferentemente en absorcion, durante sus
minimos de brillo. Y los OVV presentan lineas de emision anchas y muy intensas.




Esta clasificacion s6lo presenta algunas clases de NAG, ya que existe una gran variedad
de ellos, una clasificacién mas detallada se puede encontrar en Verén y Verén (2000).
La mayoria de los QSO que se localizan a grandes distancias, algunos son tan brillantes
que la luz del nicleo domina sobre la luz de la galaxia subyacente, lo cual dificulta su
estudio morfolégico. Con satélites como el IRAS (Satélite astrondmico infrarrojo) se
detectaron fuentes que incluyen varias clases de NAG y se ha encontrado que muchos
de estos objetos tienen una morfologia altamente perturbada (Hutchings & Neff, 1991).
La morfologia de la galaxia huésped en un NAG es de suma importancia ya que brinda
informacion con la cual se podria explicar la alta actividad que presentan.

‘Otro tipc;;de galaxias que presentan gran actividad y que no entran en la clasificacion de
" "los NAG son las galaxias con brotes de formacion estelar o “starburst”, Su actividad se

- debe a la reciente formaci6n estelar masiva a gran escala, generalmente se caracterizan

por ‘tener colores relativamente azules'y un espectro con fuertes lineas de emisién,
semejantes a las ‘que se observan en’ regiones H 1I (dado el gran niimero de estrellas
jovenes del tipo O 'y B). Debido a la presencia de remanentes de supernova recientes,
estas galaxias presentan fuerte, emisién‘en radio. En muchos casos, el brote estelar esta
aparentemente, conﬁnado en una regu’m central de la galaxia que no puede ser resuelta,
similar a'lo que dcurre en los NAG Estos brotes estelares nucleares son tipicamente 10
" véces mas bnllantes que Ias ‘complejas reglones H 1l que aparecen en las galaxias
esplrales N o S :

”k La relacmn entre los NAG y los brotes de formamon estelar nucleares no es clara; por
. :un” lado se sugiere que los “starburst” juegan un papel importante en el fenémeno
- Seyfert (Gonzdlez-Delgado et al. 2001). Aunque también se propone que son dos
fendmenos totalmente diferentes que coexisten solamente debido a que ambos son
alimentados por gas (Mihos & Hernquist, 1996).

1.2.1 Modelo Estandar para NAG.

El modelo estdndar es una herramienta muy poderosa que permite entender los procesos
fisicos que ocurren en la regidon central de un NAG. Este consiste en proponer la
existencia de una region en la que se producen las lineas de emision anchas (Broad Line
Region o BLR), otra regidén en la que se originan las lineas angostas (Narrow Line
Region o NLR). Estas regiones son fotoionizadas por una fuente que yace en la parte
central del NAG. Se cree ampliamente que el fendomeno NAG se debe a la acrecion de
gas dentro de un agujero negro stiper masivo del orden de 10° M 40 mayor; el flujo de
acrecion toma la forma de un disco delgado que es la fuente de rayos X, UV y la
emision del continuo. Este ioniza el gas circumnuclear de ambas regiones, la BLR y la
NLR. Las lineas de baja ionizacion (lineas de Balmer, Fe II, MG II) pueden ser emitidas
en su mayoria por el disco de acrecion, pero las de alta ionizacién no (Ly o, C 1V,
C 11I}), las cuales son emitidas por un medio mds diluido.

El punto de partida para el modelo estandar es la suposicion de que la BLR es
fotoionizada por un objeto central caliente y muy luminoso (Fig. 1.5). Esta fuente
ionizante es mas energética que la luz estelar y se propone que sea un disco de acrecién
en torno a un agujero negro. Esta suposicion es vélida ya que las observaciones
demuestran que para los NAG en los que la BLR es prominente esta presente (QSO,



Syl y en algunos casos en Sy2) una amplia variedad de estados de ionizacion, que es
mucho mayor de lo que puede producirse con un continuo de origen estelar.

discode

. acrecion
agujero negro

toro de polvo
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Fig. 1.5 Diagrama del modelo estandar para NAG. Se ilustra que el agujero central se encuentra
rodeado por un disco’ de ‘acrecion.; Un'toro de. polvo opaco oscurece la BLR. Y las lineas
angostas se producen en nubes.que se encuentran mas alejadas de la fuente central. (Urry &

Padovani, 1995)

La BLR estd compuesta por gas que se encuentra en forma de miles de pequeiias nubes
Opticamente gruesas, las cuales son fotoionizadas por la emisién del continuo del disco.
Esta region tipicamente tiene un radio entre 0.1 y 1 pc, donde este ultimo valor se
calcula en el caso de los objetos mas luminosos (p ej. Robson, 1996). Se estima que
tiene una masa M = | M para los cudsares menos potentes o gala xias Seyfert, mientras
que para los cuasares mas luminosos se calcula una masa de aproximadamente 10° M.
Tiene una temperatura efectiva probablemente de T=10" K y una densidad electronica
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promedio de N,~10' ¢cm . Esta regién en particular no puede ser resuelta
espacialmente. :
En el modelo se encuentra también la NLR y se estima que se encuentra de 10 a 100 pc
de distancia de la fuente central de energia del NAG. Las lineas de emisidon muestran
niveles menores de fotoionizacion que las producidas en la BLR. Se estima que tiene un
tamario mayor a la BLR aproximadamente de 100 pc o mas, una masa M ~ 10° -10°M,
con una temperatura T~10* K y una densidad electronica N, ~10%m "3 (Osterbrock,
1993). En algunas galaxias Sy2 cercanas las NLR han sido resueltas y su tamafio es de
100 a 300 pc (Blandford, H. Netzer & L. Woltjer, 1990).

1.2.2 Morfologia de las galaxias subyacentes a las SyG

El estudio de las galaxias que albergan un NAG, llamadas huéspedes o subyacentes,
tienen como meta principal la determinacion de las diferencias o similitudes con las
galaxias normales. Con el objetivo de encontrar una explicacién para la actividad en la
parte central que de estos objetos, cuyo origen es no térmico. Esto se hace comparando
caracteristicas fisicas (tamaiio, color y luminosidad) entre las galaxias activas y las
normales. Con lo que se ha logrado responder, aunque no de forma definitiva, cual es la
probabilidad de que cierto tipo de NAG este albergado en algin tipo de galaxia en
especifico. Estudios sobre la morfologia que presentan los diferentes NAG se encuentra
en Marquéz et al. (2001). En esta seccidn nos centraremos en las galaxias que albergan
a los nucleos Seyfert o SyG.

Se ha sugerldo'una‘correlaclon entre el tlpo de SyG y su morfolog,ia Una Sy2 tipica se

N perturbados

Heckman (1978) demostrd que existe la tendencia, aunque no de manera exclusiva, en
".la que las SyG se presentan con mas frecuencia en galaxias de tipo temprano (S0/Sa).
Esto fue corroborado afios mas tarde por Mcleod y Rieke (1995) ampliando el rango en
el que se presentan las SyG (SO a Sc). Mientras que para una muestra de SyG, Hunt &
Malkan (1999) reportan que las Sy1 tienden a presentarse en galaxias con T=1=Say las
Sy2 muestran una media de T=2=Sab. También encontraron en su estudio que las SyG
presentan de manera mds frecuente la presencia de anillos externos que las galaxias
normales. Un resultado importante establece una diferencia basica entre el tipo de
Hubble de las galaxias que albergan un nicleo activo y un niicleo con brotes de
formacidn estelar. Los primeros tienden a presentarse en galaxias de tipo mas temprano
que las Sbc mientras que los segundos en tipos mas tardios que Sbe (Heckman 1980a,
1980b; Ho et al. 1997a).



Con la fotometria superficial obtenida para 20 SyG (Yee 1983, Y83 de aqui en adelante)
se encontro que las galaxias subyacentes tienen parametros relacionados con el disco
(colores, longitud de escala, etc.) similares a las galaxias espirales normales, pero con
mayor brillo superficial central. De esta manera, se sugiere que el fenémeno Seyfert
ocurre preferentemente en galaxias espirales mas brillantes (~ 1 mag mas brillante que
las espirales normales locales). También se hallé que en las Syl las componentes
nucleares observadas son mas azules que en el caso de las Sy2.

En un estudio realizado por Kotilainen & Ward (1994) en el 6ptico y el infrarrojo se
encontré que generalmente los colores de las galaxias subyacentes a las SyG son mas
rojos en comparacioén con las galaxias normales. Lo cual se atribuye a la re-radiacién
debida al polvo. Ya que se plantea que el polvo puede ser calentado por el NAG o
alternativamente por estrellas jévenes. T ambién se atribuyen los colores rojos, en menor
grado, a la extincion provocada por: este No se encontré una evidencia clara de
formacion estelar excesiva, sin ‘embargo, los colores en el cercano infrarrojo de las
galaxias huespedes son muy snmllares a las galaxnas con brotes de formacién estelar.

En un estudio fotograf co de 30 SyG cercanas (cz <.5000 km/s) hecho por Simkin et al.
(1980) se propone que ‘la orfologfa de ‘estas galaxias puede explicarse si se plantea la
sxgunente h|p6te51s “La fuente nuclea' ‘es:‘alimentada por el gas del disco”. El
mecanismo que se’s giere para’ llevar -abo este proceso es una inestabilidad causada
por perturbamones gravntatorlas, lo’ que:produce que el gas fluya hacia el nucleo. La
presencia de barras’y. estructuras amlladas en el disco de la galaxia es evidencia para
sustentar esta hipétesis. L

En un trabajo mas reciente reallzado por Mackenty (1990) se mostrd que en la mayoria
de las 51 galaxias Seyfert de su muestra, existen mecanismos de transporte de material
hacia el niicleo (interacciones de marea o barras). Ademads corroboré lo que se encontrd
en el estudio realizado por Y83.

En exploraciones hechas en la banda del optico, la generacion de energia en los nicleos
Seyfert ha sido ligada a distorsiones de los potenciales gravitatorios galacticos
producidas por barras estelares de gran escala e interacciones de marea (A77; Heckman
1978; Simkin et al. 1980; Dahari 1984). Esto ha sido respaldado por un argumento el
cual sugiere que las torcas gravitatorias son capaces de remover el exceso de momento
angular del gas, mientras este Gltimo cae hacia el centro de la galaxia dando lugar a
diferentes tipos de actividad (Knapen et al. 2000, y referencias ahi citadas, KOO de aqui
en adelante en esta tesis).

Por otro lado, con observaciones hechas en radio (H I 21 cm) se ha obtenido mayor
informacion sobre la estructura y la cinematica de las SyG. Heckman, Balick & Sullivan
(1978) encontraron que estas galaxias presentan peculiaridades morfoldgicas.
Sugirieron que la presencia de una gran concentraciéon de masa central mds alguna
componente de disco favorece la produccion de un nicleo Seyfert. Mientras que
Mirabel & Wilson (1984) mostraron que las peculiaridades se deben a galaxias
compaiieras cercanas o interacciones de marea que han perturbado el gas neutral en las
galaxias.

Asi, las galaxias subyacentes a las SyG tienden a ser lenticulares o espirales brillantes
de tipo temprano (SO a Sc) con o sin barra (por ejemplo A77; Boris et. Al 2002), aun
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cuando la barra no es una caracteristica intrinseca de las galaxias con un niicleo activo.
Lo cual esta respaldado por estudios observacionales en el dptico, que muestran que en
las galaxias barradas no siempre hay una sefial especifica de actividad nuclear (Ho et al.
1997b; Hunt et al. 1999). En un estudio realizado a 24 Sy2 se sugiere también que las
barras nucleares no son el mecanismo de encendido para este tipo de galaxias, ya que la
mayoria de los objetos de esta muestra no parecen contener este tipo de estructura
(Martini et al. 2001). La morfologia que presentan las galaxias Sy2 esta frecuentemente
perturbada por interacciones con otras galaxias cercanas. En un estudio del ambiente
cercano de las galaxias Seyfert (Dultzin-Hacyan et al. 1999) se encontré que las Sy2
tienen -un exceso de compaiieras, mientras que en las Syl no se detectd este exceso
dentro de un radio de 100 kpc. En promedio, las Sy2 son mas rojas que las Syl, lo que
indica que tienen un mayor contenido de polvo (Dahari & De Robertis, 1988). Por otro
.'lado, la tinica fuente de energia posible que se conoce hasta ahora para explicar la
actividad en los NAG es la gravitatoria. Por lo que, el mecanismo mas plausible es la
liberacién de energia de la masa que se supone cae hacia un agujero negro supermasivo
'(Lynden —Bell 1969; Rees 1984). Aunque existen'modelos en los cuales los brotes de
“formacién estelar son la fuente prmmpal para la generacnén de energia en los NAG

_ eiBS'ﬁra/k.an (SBAS)

nicia en 1974 y f'nahza en-1991 (Stepanian, 1994 y referencias ahi
.observaciones se hicieron en el Observatorio Astrofisico de Byurakan
tilizando un prisma objetivo. Se'seéleccionaron objetos con lineas de
emnsnon obtemendo espectros para NAG con un limite en magnitud aparente B = 19.5,

El SBS Cllbl'lO una region del cielo de 1000 grados cuadrados limitados por una
ascension recta entre 7" 40™ < & <17" 15™ y una declinacién entre + 49° <§ <+ 61°,
El objetivo principal del SBS era identificar objetos galicticos y extragaldcticos con
lineas de emisién (NAG, estrellas enanas blancas, etc.). Entre los resultados obtenidos
de esta exploracidn esta el descubrimiento de 3600 objetos, 1000 galaxias con exceso en
ultravioleta (UV) y 1800 objetos estelares con la misma caracteristica.

De 1977 al 2001 se obtuvieron observaciones de 2100 objetos del SBS, los detalles se
describen en Stepanian et al. (2001). Hasta la fecha se han confirmado 578 nuevos NAG
(120 SyG, 441 QSO y 17 BLL en un rango de 15.5 < B < 19.5 y corrimiento al rojo 0.0
< z < 3.2), aproximadamente 1000 galaxias con lineas de emision angostas y 1000
estrellas con fuerte emisién en UV.

La muestra de NAG del SBS se dividié en dos submuestras de acuerdo al corrimiento al
rojo: 0.0 < z <0.1, y la magnitud en B: 13.0 < B < 17.0. De las cuales se aislé una
muestra completa de 71 nuevas SyG, y una de 128 QSO.

El objeto de estudio de esta tesis es una galaxia que contiene un nicleo activo, la cual
fue detectada en la segunda exploracion de Byurakan (SBS), forma parte de la muestra
de SyG y se catalogé con el nombre de SBS 0748+499. Las coordenadas de esta
galaxia son las siguientes: = 7" 51™ 52° y § = + 49 °48°52"" (equinoccio 2000).




Originalmente se pensaba que esta galaxia era una NLS1 debido a que cumplia a
primera instancia con los criterios de clasificacion establecidos para estos objetos. Sin
embargo, observaciones espectroscopicas realizadas con mayor resolucion indican que
SBS 0748+499 no es una NLS1 dado que [OllI] A5007/Hg > 3 (Fig. 1.6).

El objetivo de este trabajo es proponer una clasificacion morfoloégica para SBS
0748+499, cuya importancia radica en que es el primer estudio morfologico de este
objeto. Para llevar a cabo el objetivo se us6 una técnica llamada fotometria superficial,
la-cual - sirve - para caracterizar. la. estructura global de la galaxia, asi como sus
componentes pr|nc1pales bulbo y dlSCO

La morfologfa que presente la galaxia ubyacente a SBS 0748+499 puede servir para
estudios posteriores en los que se traf xplicar la actividad nuclear en este NAG. Ya
que, como se dijo anteriormente, s€ asocla 'la.presencia de diferentes estructuras fisicas
(barras, puentes dlSCOS etc:) con'el mecanlsmo a traves del cual es alimentada la fuente
central de los NAG.

También se ca‘lcula la luminosidad de la galaxia en cada banda, datos que no se
encuentran en-la literatura hasta la fecha y  pueden ser de utilidad para construir la
distribucion espectral de energia de este objeto en estudios posteriores. Se obtiene la
distancia:de SBS 0748+499 a partir de su corrimiento al rojo y pardmetros fisicos que
ayudan’ a caracterizar a la galaxia, como el tamafio que alcanza hasta un cierto limite
definido y el angulo de inclinacidn respecto a la linea de vision.

4000 L T T T 4 T 4 4 T T

o+ [N

3500 (-

3000
' ‘[ot]

’ Ihlensidad Relativa

1500 |

1000 L— !
5 R 7500
. Longitud de onda (A)
~ Fig. 1.6 a)

20

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

-




5000 —— ; : ,
4000 }- : [om] _
; >
S 3000 [ o
= T 7
2
S MMWWW‘
1000° q
L " 1 i " L
. 4500 5000 5500 6000
L Longitud de onda (A)
Fig. 1.6 b)
N Ll v 1 T
H+ [N1I]
3000 (- i
3
o
§ 2000 ¢ o
£ M‘WW“’W‘WM L\M
om0 |- : | www i
i 1 1 i N
7000 ’ 17500

G000 6500

Longitud dc onda (A)

Fig. 1.6 ¢)

Fig. 1.6 Se muestra el espectro que presenta SBS 0748+499; a) es el primer espectro con el que
se identifico a SBS 0748+499 como candidato a NLS! b) y ¢) son los datos adquiridos con
mejor resolucion espectral, lo que permiti6 descartar a esta galaxia como NLS|,
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Capitulo 2

2.1 La fotometria

En esta seccion se explican los conceptos basicos de fotometria astrondmica, se describe
de manera general lo que es un detector CCD y su funcionamiento. También se explica
el proceso de reduccion y se detalla la técnica empleada para determinar las magnitudes
instrumentales tanto de la galaxia SBS 0748+499, como de las estrellas de calibracién y
el cielo de fondo. Para lo cual, se calculan los coeficientes de extincidn que caracterizan
las condiciones atmosféricas bajo las que se obtuvieron las imagenes y se encuentran los
coeficientes de transformacion para calcular, en los diferentes filtros, la magnitud
estandar de la galaxia. Ademas, se detalla el tipo de correccion que se aplico a las
magnitudes estindares de la galaxia.

2.1.1. Ecuaciones béasicas de la fotometria.

Todos los objetos celestes emiten radiacién electromagnética, sus caracteristicas fisicas
se obtienen del estudio de la distribucién de energia de la radiacién que llega de estos
objetos a la superficie terrestre;’ya que la produccion de esta radiacion se encuentra
directamente relacionada con:las condiciones fisicas de la fuente. En muchos casos no
es necesario. encontrar la-distribuciéon completa de energia de un' objeto, basta con
estudiar la energia total recibida por un detector a alf;t’m rango de frecuencias definido,
esto es, el flujo de radiacién integrado F [erg s cm?] contenido en un rango de
frecuencias Av en particular.”. S

El uso de detectores comofototubos hasta los mas modernos sistemas como CCD
(Charge-Couple Device) ‘para medir el brillo aparente de los objetos (en una region
particular del espectro electromagnético) en una escala de magnitudes utilizando filtros,
por-ejemplo en el ultravioleta, éptico y/o infrarrojo; es lo que se llama fotometria
astronomica (Budding, 1993). Asi, la fotometria involucra la medicion y calibracion del
flujo de energia transportada por la radiacion que emiten los objetos celestes. Esta
radiacién incide en el detector y posteriormente se obtiene la magnitud aparente del
objeto en algun intervalo de frecuencias dependiendo que filtro se use.

El brillo o magnitud aparente de una estrella u otro tipo de objeto celeste es una medida
logaritmica de la intensidad de radiacion que se recibe sobre la superficie terrestre en un
intervalo de frecuencias en particular. Se puede definir de manera precisa en términos
del flujo de energia F observado. Se establece la convencion de asignar la magnitud
igual a cero para un flujo preseleccionado F, de alguna estrella tipo (dependiendo del
sistema fotométrico que se use) por lo que cualquier otra magnitud estara definida por la
ecuacion:

F
m=-25log--- 2.1
8w 2.1)

o

Con esta definicién, si m; y m> denotan las magnitudes asignadas a dos estrellas cuyo
flujo de energia es F; y F respectivamente, se tiene que la diferencia entre ellas es:
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Hay que notar. que la magnitud es una medida adimensional y mientras menor sea su
valor el objeto que se observe serd mas brillante.

El brillo-de cualquier objeto celeste se ve disminuido y enrojecido por la absorcién y
dispersion de su luz al atravesar la atmosfera terrestre, a este efecto se le conoce como
extincion atmosférica. La cantidad de luz que se pierde depende de la altura a la que se
encuentran los objetos sobre el horizonte, la longitud de onda a la que se observa y las
condiciones atmosféricas. Dado este comportamiento complejo, las medidas de las
magnitudes que estan relacionadas directamente con la energia que se detecta de los
objetos deben de ser corregidos por extincion.

A primera aproximacién la atmosfera se supone como un conjunto de capas plano
paralelas de anchura constante. Si la anchura de la atmdsfera se usa como una unidad, la
luz debe viajar a través de la atmosfera y hasta el observador una distancia X', a esta
cantidad se le llama masa de aire. Cuando la altitud de una estrella es mayor a 30° o la
distancia al cenit z es menor de 60° se puede usar la siguiente aproximacion X = sec z
(revisar por ejemplo Karttunen et al. 1996), ver Fig. 2.1. Asi, la ecuacidn para describir
la extincién atmosférica es:
: ‘ me=m—-ki Xi ... (2.3)

Donde m; es la magmtud del ob_;eto sin corregir, m, es la magnitud que deben tener los
objetos fuera de la* atmésfera, es decw, es la magnitud corregida por extincion la cual
llamaremos ' magnitud mstrumental 1o largo del trabajo, k; es el coeficiente de
extincién, X; es'la masa de aire'a‘la: cual se tomaron los datos y el indice “/” indica el
filtro para el cual se’esta: hac:endo la correccion, ya que la extincion es selectiva
respecto a la longltud de onda. T

A

Fig. 2.1 Extincion Atmosférica
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Para encontrar el coeficiente de extincion es necesario obtener varias observaciones del
‘objeto a diferentes masas de aire, tratando que la distancia cenital no exceda los 60° ya
que- para valores mayores a este la aproximacion de una atmésfera de capas plano
paralelas ya no es vdlida. El método consiste en graficar las diferentes magnitudes m; en
funcién de la masa de aire y se realiza un ajuste lineal de los datos, donde la pendiente
de la recta es precisamente k;

El brillo de una estrella y otros objetos celestes también se ven afectados por el medio
- interestelar (gas y polvo) de tal manera que la luz azul es dispersada y absorbida mas
que la luz roja, por lo tanto el indice de color B-V aumenta. Este indice B-V es la
- diferencia entre las magnitudes aparentes en el filtro B y V respectivamente. Se puede
escribir en términos de la magnitud absoluta y la extincién en los filtros B y V,
definiendo la magnitud absoluta A como la magnitud aparente que tendria un objeto si
se encontrara a 10 parsecs de distancia respecto al observador, esto es:

B v_— v =(B “V)o +E, (2.6)

Donde (B - V)o= Mp- My es el color.intrinseco del objeto y Ep.y= (B-V)-(B-V)g es lo
que se’conoce como exceso de color que es la diferencia entre la extincion en el filtro B
y el V. Estudios sobre el medio interestelar han mostrado que la razon entre Ay y el
exceso de color Ep.p es casi constante para todas las estrellas (Binney & Merrifield,
I998) es declr :

%30 Q.7
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2.1.2. Sistema fotométrico UBVRI.

Un'sistema fotométrico esta definido por un conjunto de filtros que cubre un intervalo
especifico de longitudes de onda, un detector y una lista de estrellas estindares que
definen la escala de magnitudes para dicho sistema.

Los sistemas fotométricos se pueden dividir en tres categorias dependiendo del ancho
de banda de sus filtros; el cual esta dado por la diferencia de longitudes de onda entre
los puntos a los que la transmision del filtro cae a la mitad de su maximo valor y es
conocido como ancho total a media altura o FWHM, las categorias son las siguientes:

Banda ancha (AA= 900A), banda intermedia (AA~200A) y banda angosta (AL~ 30A 6
menor). Otro concepto que define al sistema es la longitud de onda efectiva (A.f) de sus
filtros, esto es, la longitud de onda a la cual un filtro determinado alcanza su maximo
valor de transmision.

El sistema que.se usd en este trabajo es un sistema de banda ancha conocido como
sisterna'UBVRI o' de :Johnson:y Cousins, el cual fue desarrollado por Johnson y
Morgan (1953) Orlgmalmente, constaba- s6lo de tres filtros: U que cubre la parte
- ultravioleta del ‘espectro, B la parte azul y V-centrado en la parte amarilla del espectro.
‘Posterlormente se afiadieron mds filtros, entre los que se encuentran el filtro R y el I
cubriendo la parte roja y cercano-infrarroja respectivamente, desarrollados por Cousins
' (1976), razén por la cual se cita al sistema como de Johnson y Cousins.

Las caracteristicas de los filtros® ‘que se usaron para la obtencion de imdgenes se
muestran en la Tabla 2.1. La col. (1) es el filtro con el que se realizé la observacién, la
(2) es la longitud de onda efectiva del sistema fotométrico y la (3) es el ancho total a
potencia media en el sistema (FWHM).

Tabla 2.1. Caracteristicas de los filtros del sistema UBVRI que se usaron para la
obtencion de observaciones.

Filtro Aer(A) FWHM (A)
Q) &) 3)
B 4300 950
\Y% 5750 1400
R 6340 400
I 8040 1660

*Las curvas de respuesta espectral de los filtros del OAN-SPM sc¢ pucden encontrar en la pagina
http://wwiw.astroscu.unam.mx
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En cualquier sistema fotométrico multicolor se define la diferencia entre dos
magnitudes, lo que se conoce como indice de color o color. Para el sistema UBVRI el
flujo preseleccionado F, para definir su escala de magnitudes es tal que los indices de
color B-V'y U-B son cero para estrellas de tipo espectral AQ. Este tipo de estrellas tiene
una temperatura aproximada de 10° K.

2.1.3 Estrellas estandares.

Las estrellas estandares son parte integral de cualquier sistema fotométrico debido a que
se usan para comparar los resultados obtenidos entre diferentes observadores.

Para poder referir las magnitudes obtenidas con un sistema instrumental en particular a
la misma escala de magnitudes de un sistema fotométrico estandar, es necesario calibrar
las magnitudes que se obtienen con respecto a las que se reportan en la literatura de
estrellas definidas como estandares del sistema fotométrico.

En el caso del sistema fotométrico UBVRI se han publicado varios catidlogos de
estrellas estindares: Johnson y Morgan (1953), Graham (1982) y Landolt (1992). Este
ultimo tiene la ventaja de que contiene estrellas de ambos hemisferios, permitiendo que
astronomos de todo el mundo puedan calibrar sus observaciones, incluye también un
gran nimero de estrellas azules y rojas, brillantes y débiles situadas en un érea
relativamente pequeiia, lo cual facilita la calibracion de magnitudes.

2.1.4. El detector.

Uno de los instrumentos que se utilizan de manera mas frecuente para realizar

- fotometria astrondmica es el detector de cargas acopladas o CCD (Charge-Couple

Device), caracterizado por tener una respuesta casi lineal a la radiacion incidente. El
CCD esta compuesto por un arreglo de pixeles (fotosensores) que crean y acumulan una
cantidad de carga eléctrica proporcional a la cantidad de luz que reciben. La lectura de
las cargas acumuladas en los diferentes pixeles, que es amplificada y convertida en
valores numéricos llamados ADUs, permite crear una imagen que después es
transferida a una computadora u otro dispositivo de ficil manejo (Ver por ejemplo
Martinez, 1998). Un esquema del proceso para obtener una imagen se muestra en la
Fig. 2.2.

Un concepto de suma importancia cuando hablamos de detectores es lo que se conoce
como la razon sefial a ruido. Por definicidn, la precision en la medicién del flujo de una
deteccion individual esta dada cuantitativamente por la razon sefial a ruido s / n.

Sea S un fotdn detectado en cuentas por segundo proveniente del objeto. La seiial s, es
el nimero de fotones en el tiempo de integracion ¢ , entonces s = St. El ruido »n es la
fluctuacién en el nimero de fotones detectados, que es estimado con la estadistica
clasica de Poisson como n = s, Por lo tanto, s/ n = (Sy)'” para el caso donde la tinica
fuente de ruido es la sefial misma (Murdin, 1997).
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Camara CCD comandos de adquisicién
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Fig. 2.2. Esquema que ilustra la obtencién de imagenes con un CCD (Adaptacién de una Fig. de
Martinez 1998) Por un lado del CCD entra la luz y se digitaliza la informacién convirtiéndola
en una imagen con la que se puede trabajar.

\

Imagen

Ademas del ruido producido por la seiial en si, existe también el ruido asociado al
equipo, el cual se debe tomar en cuenta al momento de hacer la reduccion de datos. El
ruido asociado al equipo se caracteriza por tres contribuciones principales:

de.fondo o bias es la cantidad de carga almacenada en el detector en ausencia
cion. Para medir este ruido se toman imdgenes bias, lo cual se hace con el

_ obturador cerrado y un tiempo de integracion de 0.0 seg.
: : b) Respuestd uidividual de los pixeles

_Dentro del CCD los pixeles tienen una eficiencia cudntica (nimero de electrones

producidos por fotén incidente) un poco diferente entre si. Asi, con el fin de saber cual

“es la respuesta de cada uno a la radiacién incidente, se obtiene una imagen flat

(Howell, 2000). Esto se hace tomando un campo limpio en el cielo, con iluminacion
uniforme, al atardecer o al amanecer, para cada filtro con tiempos de integracion cortos.
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¢c) Corriente oscura

Aun cuando la superficie del CCD no reciba luz, se generan electrones en los pixeles,
producidos por efectos térmicos en la electrénica de los aparatos. Estas cargas
contribuyen a la llamada corriente oscura o dark. Este efecto es importante conforme
aumenta el tiempo de integracion de las imdgenes. Para mantener la corriente oscura al
minimo, los CCD se operan a temperatura bajas, entre 100 y 200 K, utilizando
normalmente como refrigerante nitrégeno liquido (Sparke & Gallagher, 2000). Para
poder corregir este efecto se toma una imagen dark con el mismo tiempo de integracién
que los objetos a estudiar y con el obturador cerrado.

A las imagenes bias, flat y dark en conjunto se les conoce como imégenes de

calibracién, las cuales son utilizadas para corregir las imdgenes de los objetos que se
desean estudiar.

2.2 Observaciones

La galaxia SBS 0748+499 que se estudia en esta tesis solo“ k:ene\SIete referencias en la
literatura. En la base de’ datos NASA/IPAC EXTRAGALA TIC DATABASE (NED)
se reporta que el corrlmlento al ro_|o de esta galaxna es de

otras 3 el flujo se encuentra por debajo del limite d
de este trabajo serd ampliar la informacion fotoméi ara s‘vta'vgala'xia y proponer una
clasificacion morfolégica basada en la fotometr ; ‘las’i i
en los filtros BVRI. En la Fig. 2.3 se muestra una
El proceso de reduccidén se describe a contmuacnon
observaCIones

_;eaucida en V de la galaxia.
ligual-que la descripcion de las

Las obseryacnones de la galaxia SBS 0748+499 y las estrellas de calibracion se llevaron
a cabo el dia 24 de noviembre del 2001 (UT) por Alfredo Franco-Balderas. Estas se
adquirieron con el telescopio de 1.5 m del Observatorio Astronémico Nacional de San
Pedro Martir (OAN-SPM) usando un CCD SITE1 de 1024 x 1024 pixeles de 24 um x
24 1im cada uno. Se usé un formato de imagen de 512 x 512 pixeles (binning de 2 x2) y
la escala de placa es de 10.54 / mm de donde se obtiene una resolucién de 0.51 * por
pixel, resultando en un campo de vision de aproximadamente 4’ x 4° . La ganancia fue
de 1.2 electrones / ADU y el ruido de lectura de 6.5. La masa de aire promedio fue de
1.056. Las observaciones que se obtuvieron fueron bajo condiciones no fotométricas,
resultando en imagenes de intermedia resolucion.

Ademas de las imagenes de la galaxia y las estrellas estdndares se tomaron varias

imagenes de calibracion: 30 bias , 20 flats, 5 en cada filtro con tiempo de exposicion de
3a6s. yl darkde 2400 s.
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Fig. 2.3 Imagen en V de SBS 0748+499 reducida auin con estrellas.
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Las estrellas estandares usadas para la calibrar las magnitudes obtenidas fueron:
PGC0918+029, PGC0918+029 B y PGC0918+029 D. Estas estrellas se tomaron del
catdlogo de Landolt (1992). Fueron observadas en un rango de masa de aire que va de
1.9 a 1.15 en 6 secuencias. Una secuencia consistié en obtener tres imagenes en cada
uno de los filtros, comenzando con el filtro B y terminando con el I. Se tomaron 5
secuencias de las estrellas estdndares, posteriormente se obtuvieron las imagenes de la
galaxia y la iltima secuencia de estandares.

El detalle de las observaciones se muestra en la Tabla 2.2 donde la col. (1) es el nombre
del objeto, la (2) es la ascension recta, la (3) es la declinacion (época del 2000), 1a (4) el

filtro, la (5) el tiempo de exposicion, la (6) es el nimero de imagenes y la (7) es el

seeing promedlo

Los datos del seeing o efecto de turbulencna atmosférica reportados en la Tabla 2.2 son
valores promedio. En el caso de las.imagenes de SBS 0748+499 se utiliz6 el FWHM de
4 estrellas localizadas en el campo d galaxia para estimar el seeing de cada imagen.
Y en el caso de las estrellas de cahbracuSn el’seeing reportado es un promedio del que
presentaban las tres estrellas en todas las 1magenes

Tabla 2.2 Datos observacionales. .

Objcto a 5 " Filtro . t(s) No.de secing (°’)
: S imdgenes

m @ (3 i @ (5) () ™

SBS 0748+499 7" 51™52% 49°48°52"’ B 2400 1 2.7
v 1200 1 2.6

R 600 1 2.0

I 400 1 1.9

PGCO918+029  9"21™28° 02048'03” B 120 5 3.4
PGC0918+029B  9"21™34° 02°48°01”° V 40 15 3.2
PGC0918+029D  9"21™22° 02°47°30” R 15 15 3.1
I 10 14 2.9

El seeing promedio para las imagenes de la galaxia en los cuatro filtros es
aproximadamente 2.3"°, mientras que para las estrellas de calibracion se obtiene un
seeing de 3.2”. Esto significa que debido a que el valor del seeing es mayor a 1” la
noche no fue fotométrica.
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2.3 Reduccidn de datos.

La reduccion de datos consiste en eliminar de las imdgenes el ruido producido por el
equipo y elementos, como rayos cdsmicos y estrellas cercanas al objeto, que
contribuyen de manera esptirea a la intensidad de éste. La reduccion de las imagenes
para este trabajo, se llevo a cabo con la paqueteria llamada IRAF (Image Reduction and
Analysis Facility) desarrollada por el NOAO (National Optical Astronomical
Observatory).

2.3.1. Correccion a la respuesta instrumental.

Contamos con cuatro tipos de imagenes: bias, dark, flats y las del objeto a estudiar; en
este ultimo tipo entran las estrellas que sirven para calibrar (estrellas estandares) y las
imdgenes de la galaxia. A continuacidn se describe el procedimiento que se realizo para
reducir las imégenes.

Debido a que normalmente los bordes de las imdgenes presentan problemas de ruido se
recortaron todas la imagenes en “crudo” (datos directos del CCD sin procesar) a un
tamafio de 500 x 500 pixeles. - :

Con la tarea ASTUTIL/ASTHEDIT se calculd el tiempo sideral y la masa de aire usando
los valores de la ascension recta la declinaciony. la’época. Estos datos se guardan en el
encabezado de cada imagen® y se utilizan mas adelante para obtener la fotometria de las
estrellas, la correcmén por extincion y la fotometrna superf'cml de la galaxia.

A las imdgenes deﬂat dark ¥ objeto se les sustrajo un bias total® (506 cuentas), que se
obtuvo con la tarea CCDRED/ZEROCOMBINE. Posteriormente, las imdgenes de la
galaxia y las estrellas se corrigieron con un flat medio para cada filtro, obtenido con
CCDRED/FLATCOMBINE.

Debido a que los rayos cdsmicos son altamente energéticos, también son detectados por
el CCD y se requiere eliminarlos de las imdgenes de objeto y del dark. Para los bias 'y
los flats no es necesario, ya que al obtener un bias total y un flat medio son eliminados
automaticamente. Esto se debe a la poca probabilidad que existe de que en dos o mas
imagenes diferentes caiga un rayo en el mismo pixel. Los rayos cosmicos que estaban
presentes en las imdgenes se removieron con la tarea CCDRED/COSMICRAYS. Después
del uso de esta tarea, aun permanecian unos cuantos rayos en las imagenes, los cuales
fueron eliminados uno por uno con la tarea IMEDIT.

Una vez limpias las imagenes de rayos cosmicos, el siguiente paso fue corregirlas por el
ruido asociado a la corriente oscura, lo cual se logra sustrayendo la imagen dark (577
cuentas). El dark se escala de acuerdo con el tiempo de exposicion de cada una de las

4 Todas las imégenes cuentan con un archivo llamado “encabezado”, en el cual se guardan las
caracteristicas principales de la imagen, como: tipo de imagen, nombre del objeto, filtro, tiempo de
exposicion, fecha de observacion, etc. Ademds de grabar cada uno de los diferentes pasos en el
?rocesnmicnto de las imagenes.

Mediana de las imdgenes bias
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imagenes a las que se le corrigié por este efecto. Cada una de las correcciones se
llevaron a cabo con la tarea CCDRED/CCDPROC.

Finalmente, se obtiene la fotometria para cada una de las estrellas estiandares y de la
galaxia. Con las magnitudes instrumentales de las estrellas se realiza la calibracion
fotométrica y se calcula la magnitud de la galaxia en el sistema estdndar de Jonhson-
Cousins.

2.3.2. Magnitudes instrumentales de estrellas estandares.

La fbtbrﬁetria de las estrellas se obtuvo con la tarea APPHOT/PHOT. Esto consiste en
obtener el flujo de cada estrella estandar dentro de una apertura circular dada. La tarea
calcula la magnitud instrumental con la siguiente ecuacion:

m=25-2.5logF

Donde el vzi 25 corresponde al cero de la escala de magnitudes definida por la tarea y
Fes lasuma de’ as cuentas en los pixeles dentro de la apertura que se define en torno al
~centro del ob_|et

Se obtuvo la magmtud instrumental de las tres estrellas estdndares para 17 aperturas
distintas. Se escogleron aperturas con un radio de aproximadamente de 4°” a 12”°, Ya
que ‘el-seeing en las imdgenes varia para cada estrella desde 2’° hasta 5. Al usar
aperturas con un radio aproximado de 3 FWHM se garantiza que se tiene el 95% de la
luz de la estrella. Ya que se cuenta con un nimero suficiente de imagenes, el tomar
diferentes aperturas permite escoger una apertura ptima para todas en los diferentes
filtros (Massey & Davis, 1992). La apertura optima es aquella en la que se tiene el
mayor porcentaje de flujo de la estrella. Con esto se puede calcular de manera muy
precisa la magnitud instrumental de cada estrella estindar. La apertura dptima que se
escogio fue de 9.6°°. Esto se hizo observando cual era la diferencia minima entre dos
magnitudes m,y m,,, obtenidas dentro de una apertura A,y A,.,, (n=8,...24 ; radio
de la apertura en pixeles). Para esta apertura se extrajeron los siguientes datos del
archivo generado por la tarea PHOT:

-imagen

-filtro

-numero de identificacion
-masa de aire

-magnitud y su error asociado
-valor del cielo y su error

Usando estos datos se realizd la calibracion fotométrica, que consiste en:

a) Corregir por los efectos extincion.

b) Transformar las magnitudes instrumentales al sistema estandar.
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Para corregir por los efectos de extincion de la atmésfera es necesario encontrar los
coeficientes de extincién en cada filtro (&) usando las estrellas de calibracién. Esto se
hace suponiendo que los valores de estos coeficientes permanecen sin cambios durante
la noche. De lo contrario, tendriamos que observar mas de 3 estrellas estandares que
estuvieran en el campo del objeto, o pasar gran parte del tiempo observando estrellas, lo
cual haria imposible obtener datos del objeto. De esta forma, el procedimiento para
encontrar k; es el siguiente:

Para cada estrella de calibracion se grafica la magnitud obtenida con PHOT (m,) en
funcién de la masa de aire. En seguida, se obtiene el coeficiente de extincion mediante
un ajuste lineal. Como se puede observar en las Fig. 2.4 a), b) y c) el ajuste se realizo
para las tres estrellas de calibracion en los diferentes filtros. Por lo que se pudo calcular

.un coeficiente de extincion promedio para cada filtro. Cada uno de los coeficientes se
:usard -mas‘adelante para corregir.-la magnitud de las estrellas por la extincién causada
‘por la atmésfera.

En la Tabla 2.3 se muestran los coeficientes de extincion obtenidos con el
procedimiento descrito anteriormente. .Los errores .que se muestran son la suma
cuadrética de los errores individuales en cada ajuste lineal (obtenidos por ORIGIN).
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Tabla 2.3 Coeficientes de extincion promedio para el OAN-SPM la noche del
24/12/01

Coeficiente de extincion

kp=0.235+0.010
kvy=0.147 £ 0.005

kr=0.079 + 0.004

ky=0.053+0.005 -

Si se comparan los valores obtenidos ‘en este traba_|o con los coeﬁcnentes de extmcnénv o
iferencias'del 1% para kg’ Y hry del'd%'y 6%

que reporta Schuster © (1982) se.tiene
para kv 'y ks respectlvament . Estas dlferencms existen debido a que las condiciones de
la- noche" de observacné‘ “fueron fotometncas como se puede observar en la
Tabla 2 2. :

Una vez que se obtlene el coef‘cnente de extincion promedio k; y la masa de aire, se
utiliza la ec. (2.3) para corregir por extincién las magnitudes my; calculadas con PHOT y
y obtenerla magnitud instrumental m, de cada estrella. Esto es, la magnitud que tiene la
estrella’ fuera de la atmodsfera. Al tener aproximadamente 15 imégenes de las estrellas
de calibracién, se calculé el promedio de la magnitud instrumental de cada una de estas.
Al valor promedio de mi, se le asocié un error dado por la desviacion estandar, que es
representativa tanto de los errores que arroja la rutina PHOT, como de las operaciones
empleadas para el cdlculo.

En la Tabla 2.4 se muestran los valores promedio m, y las magnitudes que se reportan
en la literatura para cada una de las estrellas estandares, los resuitados estan ordenados
de la siguiente forma: la col. (1) es la estrella estindar, la (2), (3), (4) y (5) es la
magnitud instrumental promedio y su error en los filtros B, V, R ¢ I respectivamente, la
(6), (7), (8) y.(9) es la magnitud y su error, en el sistema estindar de Johnson-Cousins,
en los filtros B, V, R, e I respectivamente.

TESIS CON
{ FALLA DE ORIGEN

® Los valores que se reportan en Schuster (1982) son: £,=0.232, k,=0.141, £,=0.078 y k=0.050
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Tabla 2.4 Magnitudes de las estrellas de calibracién en nuestro sistema y en el
sistema estandar de Johnson- Cousins

std b, Vo ro iy B V R 1
(O] 2) 3) “) (5) 6) 7) (8) )

stdl  14.82840.014 14.56510.005 14.55740.011 14.99610.011 13.056+0.003 13.32710.002 13.456+0.003 13.61540.007

std2 16.37230.016 15.19630.015  14.624£0.005 14.479£0.005 11.72810.068 13.963£0.003 13.54610.004 13.176+0.007

sd3 14.91240.015 13.526£0.013 12.77610,004 316£0.004 . 12.27240.002 11.697£0.003 11.1640.003

En la Tabla 2.4 se observan diferencias entre las magnitudes obtenidas en nuestro
sistema instrumental y en las del sistema estdndar del 8% para el filtro R y de hasta del
14% en el filtro B. Estas diferencias existen debido a que cada sistema esta
caracterizado por un telescopio, un detector y un conjunto de filtros especificos. En
general, para poder comparar los resultados obtenidos en cualquier sistema instrumental
con los que se reportan en la literatura, es necesario transformar las magnitudes
instrumentales a magnitudes que se encuentren en un sistema estandar, en este caso en
el sistema estdndar de Johnson-Cousins.

El primer paso para transformar las magnitudes instrumentales (de la galaxia) en
magnitudes estdndares es encontrar los coeficientes de transformacion Para lo cual se
utilizan las magnitudes instrumentales y estandares de las estrellas de calibracion.

Las ecuaciones de transformacién que se usaron son las utilizadas por Franco-Balderas
(2003):

Vo— V=gt ay (B-V) (2.8)

bo—vo=Bo+ Bi (B-V) (2.9)
Vo—ra=%Yo+ 71 ( V-R) (2.10)
Vo— i =80+ 8 ( V-I) (2.11)

En la ec. (2.8) se tiene la diferencia entre la magnitud instrumental y la magnitud
estandar en el filtro V, lo cual nos da informacién sobre que tanto difiere un sistema de
otro. En las ec. (2.9), (2.10) y (2.11) se observa la relacion entre los colores
instrumentales y los estandares. Los coeficientes de transformacion son: oo, oy, Bo, Bi,
Yos Y1s O Y &1. Graficando v, — V' vs. B-V, by — v, vS. B-V, vo —r, vS. V-R y vy — i, Vs.
V-1 y haciendo un ajuste lineal se encontraron los coeficientes de transformacion y sus
errores los cuales se muestran en la Tabla 2.5. En la Fig. 2.5 se muestran los ajustes
lineales realizados para obtener dichos coeficientes.
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Tabla 2.5. Coeficientes de transformacion.
ao al Bo B1 Yo vl So 81
1.239+£.007 0.007+.010 0.500+.017 0.861+.022 0.142+.007 1.049+£.017 -0.122+.010 1.079+.012
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2.3.3. Magnitudes instrumentales ,d_'_fla”gél'axia—?

La magmtud es una medida del- ﬂu_]o de la luz proveniente de una galaxia, y provee
informacion sobre el tipo de estrellas; gas; etc., que estan presentes en ésta, realizando
la medicion en un pasa bandas en particular. En la practica, es dificil medir la magnitud
total de una galaxia, debido a que en las ‘partes externas la luz es débil y se mezcla con
el cielo de fondo. El objetivo principal es seleccionar una apertura que incluya la luz de
toda la galaxia, de forma que no sea tan grande como para incluir demasiado cielo (Ver
por ejemplo Elmegreen, 1998) '

Debido a que los Ilmltes de la galama que se estudia en este trabajo no presentan una
forma regular, se decidi6 realizar la fotometrfa por 2 procesos diferentes:

» l) Fotometr(a de apertura pollgon'al

componen ala galaxm "Ademas de obtener las magnitudes dentro de un limite que es
establecido ‘por la comunidad de astrénomos que realizan este tipo de fotometria. Esto

se hace con el fin'de comparar entre los resuitados que se obtengan en este trabajo y los
~ reportados en la literatura para diferentes tipos de galaxias.

En esta seccion se describe el procedimiento que se realizd para obtener la fotometria de
apertura poligonal y se: reportan las magnitudes obtenidas para la galaxia
SBS 0748+499. En el Capltulo 3:se_ explica en que consiste la fotometria superficial y
se detalla el proceso que se. snguné para encontrar las magnitudes de la galaxia y se
define el limite hasta el cual se b 'enen estas.

Para obtener la’ fotometria -usando ‘una apertura poligonal se utilizd la tarea
APPHOT/POLYPHOT. Esta 'tarea: calcula la magnitud de la galaxia dentro de un
poligono que se define prevnamente de manera interactiva. Aparte de esta tarea se
utilizaron POLYMARK, CONTOURy FITSKYPARS

Con APPHOT/POLYMARK se especnﬁcan las coordenadas del centro del poligono (el
cual coincide con el centro.de la galaxia) y los vértices que Io forman desplegando un
mapa de contornos (PLOT/CONTOUR) de una imagen blanca’ de la galaxia. En la Fig.
2.6 se muestra el mapa de contornos de la galaxia. Este mapa sirve para distinguir
mediante inspeccion visual los limites entre la galaxia y el ciclo de fondo.

Una vez que se define la region que ocupa la galaxia usando el mapa de contornos, se
especifican los pardmetros para el calculo del cielo en APPHOT/FITSKYPARS. El valor
de cielo que se obtenga se debe restar a las cuentas de la galaxia dentro del poligono
para calcular la magnitud.

7 Suma de las imdgenes alineadas en los 4 filtros (IMUTIL/IMEXPR).
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Para uha'-desériﬁcién»dctallada del proceso para definir un poligono con la tarea
~APPHOT/POLYPHOT y como se calcul6 el valor del cielo ver el Apéndice 1.

Una vez que se define el poligono se crean cuatro mas cuyos centros estdn ligeramente
desplazados respecto al centro del primero. Esto se hace con el objetivo de verificar si el
primer poligono se escogié de manera adecuada, es decir, si contiene la mayor parte del
flujo proveniente de la galaxia. Cada poligono se formé con 24 vértices y el area
ocupada por uno de estos poligonos era de aproximadamente el 22% del area total de la
imagen, Para el calculo del cielo se eligieron diez circulos de 15 pixeles de radio cada
uno, con la ayuda del mapa de contornos de la imagen blanca. El tamaiio de los circulos
se define en FITSKYPARS. El nimero de estos, se calculd suponiendo que la galaxia se
extendia hasta unos 100 pixeles de radio®, La region en'la que se escogieron los circulos
fue la misma para cada imagen. Esto se logré utlllzando los marcadores que se pueden
visualizar en la pantalla de despllegue grafico sammage Se procedi6é de esta manera
porque, aunque las imagenes se corrigieron debido al. ruido del CCD, nunca es posible
obtener un cielo totalmente uniforme. En: Ia.gFlg 2 7.se muestran un esquema de las
aperturas poligonales y las regiones en donde escogieron los circulos para calcular un
valor caracteristico del CIelo ' AT

Al defmr los poligonos y el valor del c1elo la tarea .POLYPHOT calcula de manera
automatica ‘la “magnitud ‘de:la galaxla Esta’ tarea: genera un archivo que contiene
prmc:palmente‘ nombre de la imagen, magnltud y.su-error dentro de cada pollgono,
valor promedlo del cielo, desviacion estandar en | uentas del cielo, masa de aire y el
tlempo de exposncmn. ’ . L

Posterlormente se obtuvo un valor promedlo de la magmtud y las cuentas del cielo, los
cuales se en la Tabla 2.6, donde la col. (1) es el filtro, la (2) es la magnitud aparente
» promedio y su error, la (3) es el valor promedio del cielo (S), la (4) es la masa de aire X
-y la (5) es el tiempo de exposicion.

"'El error en la magnitud promedio (8,,) es el resultado de la suma cuadratica de los
errores de cada una de las magnitudes obtenidas para los diferentes poligonos entre el
nimero de poligonos (cinco).

-El error del valor promedio del cielo se calculé como el promedio de los errores
individuales mds la desviacion estandar ya que los datos del cielo no son
independientes, es decir, se utilizaron las mismas regiones para obtener su valor en las
diferentes imagenes.

8Enel Capitulo 3 se encuentra queel Iimlte hasta el cual s¢ uencn un brillo supcrfcml de py =25 es
apro‘umndamemc dc 14 kpc . R
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Fig. 2.7 Sc muestra de mancra ¢squematica las aperturas poligonales (12 vértices) dentro de las
cuales se obtuvo el flujo dc energia proveniente de la galaxia. La posicion aproximada de la
primera apertura poligonal sc ¢jemplifica con ¢l poligono en ncgro. El centro la apertura
coincide con cl de la galaxia. Las demas aperturas (moradas y azules) sc escogieron unos
cuantos pixcles hacia cl este, ocste, norte y sur respecto a la primera apertura. El simbolo * en la
figura ilustra cada region que sc empleo para estimar un valor caracteristico del ciclo.
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Tabla 2.6 Magnitud aparente de la galaxna sin’ cahbrar y el valor caracteristico
del cielo en cada una de las i 1magenes : S

Filtro m £ 8y X t(s)
&) (2) 4) (5)
B 17.414 £ 0.003° 1.068 2400
v 15.984£0.002. 2111 =+ 28 1.056 1200
R 14,125+ 0.002 3363 £ 44 1.123 600
I 14.524£0.004 1138892 1.137 400

Las magnitudes obtenidas se corrigieron por el efecto de extincion utilizando los
coeficientes que se calcularon en la seccién 2.3.2 y usando la ec. (2.3). Dichas
magnitudes instrumentales se transformaron al sistema fotométrico estindar utilizando
las ecuaciones de transformacién (2.8), (2.9), (2.10) y (2.11) y los coeficientes que se
obtuvieron con la calibracién de las estrellas estandares que se muestran en la
Tabla 2.5, :

Una vez que se tienen los valores para la magnltud aparente en el sistema estandar, se
- calcula la magnitud absoluta en cada filtro, y finalmente, se obtiene la energia que se
recibe de la galaxia por unidad de tiempo, es decir la luminosidad.

Para calcular la magnitud absoluta se utiliza la distancia a la que se encuentra la galaxia
segin la ec. (2.4). Esta distancia se calcula usando la /ey de Hubble:

z= -H~"-r 2.12)
c

- La ecuacion (2.12) esta dada en términos del corrimiento al rojo z, la constante de
Hubble H,, la velocidad de laluzcy » la dnstancm a la galaxia. El valor adoptado para
la constante de Hubble fue de H,= 50 km s™' Mpc . En el caso de SBS 0748+499 se
tiene que z = 0.0244 + 0.0014 (NED). Asi, al despejar » de la ec.(2.12) se obtiene que la
distancia a la cual se encuentra la galaxia respecto a nosotros es de 146 Mpc. Con este
valor y la magnitud aparente en el sistema estandar se calcula la magnitud absoluta.

Las correcciones que se hicieron a la magnitud absoluta fueron las siguientes:
a) . Absorcidn galactica.
b) Correccion K.

c) Absorcion interna.
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a) La absorcién galdctica es producida por el medio interestelar difuso y las nubes de
gas .molecular de nuestra galaxna.‘ Los valores que se utilizaron para realizar esta
correccién son: e . : :

. Ap=0.289
Av=10.222
-~ AR=0.179

A1=0. 130

Estos valores estan reportados enla base de datos extragalactlcos de la NASA (NED)
: hacxendo referencla Schiegel et al (1998) supomendo que Ry—3 lit+ 0 7 verec, (2.7) y
un exceso de color Eg.y =0, 067 e e

donde se tabula la cantldad k(z)

sta’relacionada con la correccion X de la
siguiente forma: i

5 Iog(lr+ z) (2.13)

Donde z es el corrlmlento al‘rojo d

la ala\ua que se estudie. El valor dela correccnén
Kque se aphcé para cada fltro es . e

Ky=0.063
Kr=0.051
K1=0.038

Alas correcclones antes mencnonadas se les asocia un error del 1% respecto al valor que

c) La correccm 'por absormén interna esta relacionada con la cantidad de gas y polvo
que contiene. la"galama en cuestion, ya que este es muy eficiente en dispersar la luz a
longitudes’ de onda cortas. En el caso de SBS 0748+499 se considero que la correccion
era 0.0 mag ya que este valor es el que se adopta para galaxias lenticulares segiin Tutly
& Fouqué (1985).

Para el cdlculo de la luminosidad de la galaxia en términos de la luminosidad solar L oy
se utiliza la siguiente expresién para un filtro X dado:

Ly —04(My—M. )

Loy

=10 (2.14)
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Donde Ly y My son respectivamente la luminosidad y la magnitud absoluta de la
galaxia.

En la Tabla 2.7 se muestran los resultados obtemdos con la fotometria. La col. (1) es el
filtro, la (2) es la luminosidad solar’ en erg s™!, la (3) es la magnitud aparente en el
sistema estdndar y su error, la (4) es la magnitud absoluta y su error y la (5) es la
luminosidad y su error.

Tabla 2.7 Resultados de la fotometria de apertura.

B . ff"l‘,‘:‘67* issm2e 0.03 . -20706+0.062 . 2980.17 ::?Ql
Vo 4“.64 14583 J_{o.odé - _;5-17525‘ £0.051 ‘  348+0. l’6

R 6.94 13.963£0.017  -22.090 + 0.053 4.02£0.20

1 a.71 13.205+£0.022  -22.787 % 0.055 5.58 £0.28

Para el cilculo de los errores en la magnitud aparente se tomo en cuenta la ganancia del
detector (1.2 ¢€7), la dispersién en los valores obtenidos para el cielo, el nimero de
pixeles que se usaron para el calculo de este Gltimo (28274 pixeles), los errores
asociados a los coeficientes de extincién y de transformacion.

Se encontro que la magmtud aparente en B de la galaxia subyacente a SBS 0748+499
difiere en . 0.032/ mag:(una diferencia relativa del 0.2%, lo cual es equivalente a una

"diferencia’ del 3% en el flujo de energia de la fuente) respecto al valor reportado en la
base de datos extragalactlca de Lyén-Meudon (LEDA)'®, en donde ia galaxia recibe el
nombre de’ PGC 22026.

vDebldo a'que este objeto no ha sido estudiado previamente, no existen datos para
venfcar nuestros resultados para los filtros V, Re I.

? Valorcs tomados de Binney & Merrifield (1998) p.53
lo Este dato se encontré en (http:/leda.univ-lyonl.fr)
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Capitulo 3
3.1 Fotometria Superficial .

La fotometria superﬁclal es una tecmca para medlr la dlStI‘lbUC!én del brillo superficial
de objetos extendldos’como lo" son las galaxnas ‘

AUn cuando la clasnﬂpaclén morfologlca de estos objetos, se basa en la apariencia que
presentan’ e mégenes :del - 6ptico, . la fisica de galaxias exige estimaciones
cuantitativas como lo7es la obtencidn del brillo superficial, ya que se puede determinar

~+la cantldad de luz emitida en diferentes longitudes de onda. El brillo superficial de una

: ‘galaxla es una medida de la intensidad o flujo por unidad de angulo sélido (segundos de
arco cuadrados) el cual puede ser expresado también en magnitudes por segundo de
arco cuadrado (mag / *’ ) Este concepto es itil porque la mtensndad es independiente de
la: dlstancna como se muestra a continuacion.

Consxderemos una pequefia region de una galaxna de lado D la cual vemos desde una
- distancia r, entonces esta subtiende un dngulo tan = D/r en el cielo (Fig. 3.1).
-Sl la lummosndad en esta regién es L y el ﬂu_|o es F. ces su brillo superficial es

G

Como ‘se puede observar en la ec..(3. 1) 1:brillo uperf‘cnal es independiente de la
dlstancla a Ia cual se encuentra la galax:a, por o que es muy util en astronomia.

Fig. 3.1 Esquema que iiuSiré la aprbxyima‘é'ién de un dngulo que subtiende una pequeiia regién.
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Los contornos de brillo superficial constante en la imagen de una galaxia son llamados
isofotas. Dado que las galaxias son objetos cuyas fronteras no estin bien definidas, su
tamafio se mide a una isofota fija. La mas comin'' es la isofota de brillo superficial
igual a 25 en el filtro B lo cual denotaremos de aqui en adelante como ug= 25 ( las
unidades en las que trabajamos para el brillo superficial son mag / >*? ). El radio de la
galaxia al que se llega a este brillo se denota por Rjs y es conocido como radio de de
Vaucouleurs.

Las isofotas de una galaxia pueden ajustarse con un conjunto de elipses concéntricas, lo
que es una buena aproximacién para galaxias elipticas y bulbos de galaxias de disco
(Okamura 1988). Haciendo este ajuste a las isofotas se obtiene un perfil radial de brillo,
ya que se tiene el valor medio de la intensidad para cada isofota como funcion del semi-
eje mayor de la elipse. Ademas de la intensidad media, se obtienen parametros como el
angulo de posicion del semi-eje mayor y la elipticidad.

©3.2 Elajuste de elipses.

- Las imagenes bidimensionales que se obtienen con el CCD, son la proyeccién en el
plano del cielo de una galaxia en tres dimensiones. Al ajustar isofotas elipticas a la
galaxia se  pueden medir varios pardmetros, como la intensidad media, la cual
proporciona informacion acerca de como es la distribucion de brillo de las diferentes
componentes de la galaxia.

En esta seccion se describe el procedimiento para ajustar elipses concéntricas a las
isofotas de la galaxia. El objetivo principal de este desarrollo es encontrar los perfiles
radiales de elipticidad, dngulo de posicion y el coeficiente A4, pardmetros geométricos
que se definen mas adelante. Ademas de encontrar los perfiles de brillo superficial,
analizarlos y encontrar parametros fisicos de cada uno de los componentes principales
de la galaxia SBS 0748-+499 (brillo efectivo, radio de escala, etc.). Los parametros
geométricos son de gran importancia cuando se trata de definir el tipo de estructuras que
estdn o no presentes en la galaxia (brazos, barras, anillos, etc). Pero hay que recordar
que s6lo son una herramienta para entender el comportamiento de las isofotas y no se
debe llegar a conclusiones respecto a la morfologia tomando Gnicamente lo que se
encuentre con estos parimetros. Se deben de interpretar también con la ayuda de las
imagenes obtenidas de la galaxia. Mientras que los parametros fisicos ayudan a
describir la estructura global del objeto que se estudia en esta tesis.

3.2.1 Obtencién de pardmetros geométricos y brillo superficial
Una elipse puede ser descrita por varios parametros:
- Longitud del semi-eje mayor a

“- Elipticidad (e, de aqui en adelante)

- Angulo de posicién (4P,de aqui en adelante)
- Coordenadas del centro (Xc , yc)

bajos c_ii los que se utiliza otro limite en brillo superficial. Por ¢jemplo, se
9'en la banda B o en la banda H del infrarrojo cercano respectivamente.
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La elipticidad de una elipse esta dada por e=1-b/a donde a y b son la longitud del
semi-eje mayor y menor respectivamente, Si €=0 implica que los ejes menor y mayor
son iguales y por lo tanto se tiene un circulo perfecto, mientras que si €=0.5 se tiene
una elipse con razon de ejes de 0.5.

El dngulo de posicion da la orientacién de la galaxia en el cielo, y es el angulo que se
forma entre el eje mayor de la galaxia y el norte medido en sentido contrario a las
manecillas del reloj, como se muestra en la Fig. 3.2.

AD Norle

Fig. 3.2. En la figura de la izquicrda sec muestra la forma en que se mide ¢l angulo de posicion
AP, desdc el norte al ¢je mayor de la clipse en sentido contrario de las manccillas del reloj,
0 < AP <180°. En la figura mostrada a la derccha sc obscrvan las isofotas elipticas ajustadas a la
imagen cn V de SBS 07484499, se distingue un giro en las isofotas desde 80 (1* isofota) a
aproximadamentc 30° (4* isofota)

Por ejemplo, si una isofota muestra un AP = 90° esto significa que el eje mayor de la
isofota se encuentra en posicion horizontal, mientras que si tiene un AP = 0° el eje
mayor de la isofota se encuentra en posicion vertical. En galaxias elipticas una variacién
del AP o un giro de las isofotas puede ser indicativo de que la galaxia es triaxial, sin
ningun eje de simetria rotacional. En galaxias espirales, los giros en las isofotas son
muy comunes y también pueden ser interpretados como un indicativo de la presencia de
pequeiias barras o bulbos no axisimétricos en las regiones centrales. Cambios mayores
en el AP se deben a la presencia de brazos espirales (Elmegreen, 1996; E96 de aqui en
adelante en esta tesis).

Para realizar el ajuste de elipses se utilizé la tarea ISOPHOTE/ELLIPSE la cual sigue el
método iterativo descrito por Jedrzejewski (1987, J87 de aqui en adelante). Por lo que
solamente daremos una breve descripcion para aclarar la notacion.
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Un contorno isofotal con un semi-eje mayor dado se puede escribir como:
I1=1,+Y[4, cos(nE)+ B,sen(nE)) 32)
n=|

Donde 7, es la intensidad media a lo largo de la elipse, 4,y B, (n =1,2...) son las
amplitudes y E es la anomalia excéntrica de la elipse, ver Fig. 3.3.

Fig.3.3 La anomalia excéntrica ‘E'fseAc‘ie‘ﬁ’rj‘é como el angulo que hace el semi-eje mayor a de la
elipse y el radio de un circulo circunscrito en la misma. F y F son los focos de la elipse.

Los términos 4;, B,, A2 y B: indican errores en el ajuste de la elipse respecto a la isofota
real de la galaxia. Si estos valores son pequeiios el ajuste se ha realizado correctamente.
Los errores en la posicion del centro de la elipse dan valores no nulos de 4, o B,
mientras que los errores en € o AP son revelados por A> 0 B,. Los términos A3 y B;
indican isofotas en forma de corazén o ahuevadas. Todos estos términos en general son
pequeiios, no asi la amplitud A4,. Si 4, <0 entonces la isofota tendra apariencia de caja
(isofota boxy), mientras que si 4,> 0 parecera mas un disco (isofota disky). Y sera cero
para una elipse perfecta. Asi, si se normaliza el valor de esta amplitud respecto al semi-
eje mayor de la elipse se obtiene una cantidad As/a que es una medida adimensional de
la deformacion que existe de la isofota ajustada respecto a una elipse ideal.

Para las isofotas dlisky se tienen una mayor cantidad de luz a lo largo del eje mayor,
como se muestra en la Fig 3.4 a). Mientras que las isofotas boxy tienen mas luz en las
“esquinas” de la elipse, esto se ve claramente en la Fig.3.4 b).

TESS GON |
FALLA DE ORIGEN

50




A4>0  isofotas disky

A44<0. "isbo_fotasbl’y’oxy :

Fig. 3.4 b)

Fig. 3.4 En a) se muestran las isofotas disky en una galaxia (Zw 159-89) con ‘4+>0yen b) se
observan las isofotas boxy en otra galaxia (NGC 4478) con ,<0.

Procedimiento

La idea basica del ajuste de isofotas elipticas es: muestrear la imagen a un semi-eje
mayor predefinido a lo largo de una trayectoria eliptica tal que la intensidad sea la
misma para todos los puntos muestreados dentro del ruido de la imagen.

Para comenzar con el proceso, la rutina ELLIPSE necesita valores iniciales arbitrarios
para €, AP, xc, yc y un semi-eje mayor. Ya que la rutina calcula de manera automatica
los valores de estos parametros con ayuda de los coeficientes 41, Bi, A2 y B2. Con los
parametros mencionados se define la primera elipse de prueba. Los factores de
correccion de la elipse de prueba se derivan cambiando los valores iniciales y se vuelve
a muestrear la imagen. El procedimiento se repite para la siguiente longitud del semi-eje
mayor, comenzando una nueva iteracion usando el mejor ajuste de los parametros de la
isofota previa.
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El proceso contintia hasta que se haya alcanzado el nimero maximo de iteraciones, dato
que también se establece antes de correr la rutina. Los errores en la intensidad se
obtienen directamente de la dispersién en los datos que existe a lo largo de la elipse
ajustada. Y los errores en los parametros geométricos (€ y AP) son obtenidos de los
errores internos calculados por la tarea ELLIPSE ( ver Busko, 1996).

En nuestro caso, los valores iniciales fueron 20°, 0.2, 20 pixeles para AP, € y el semi-
eje mayor respectivamente. Mientras que las coordenadas del centro de la elipse
coinciden con las del centro de la galaxia. Estas coordenadas se calcularon de manera
independiente con la tarea DAOFIND y se dejaron fijas a través de todo el ajuste. Para
cada elipse sucesiva el valor del semi-eje mayor se incrementaba en un pixel hasta
llegar a 100 pixeles. Este limite maximo para la ultima elipse ajustada se escogi6 asi
porque a este semi-eje mayor parecia estar totalmente contenida la galaxia, como se
puede muestra en la Fig. 3.5. Para cada elipse ajustada la tarea realizé 100 iteraciones,
porque con este numero de iteraciones el 90% de las elipses ajustadas se calculé de
manera correcta, mientras que solamente el 10% de las restantes les hizo falta un
numero mayor de puntos en la imagen para poder muestrear y ajustar adecuadamente
una elipse.

Fig. 3.5 Imagen cn ¢l filtro [ de SBS 0748+499. La galaxia csta totalmente contenida cn una
elipse con un semi-gje mayor de 100 pixeles, equivalente a 36 kpc'>. También se puede observar
un cambio cn AP cn las primeras tres isofotas.

121 pixel =0.57=0.36 kpc
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Se realizaron dos tipos de ajustes: uno en el que € y AP se dejaron libres al correr la
rutina ELLIPSE'y otro en el que estos parametros permanecieron fijos. El primer ajuste
se realizé para obtener los perfiles radiales de los parametros geométricos, para poder
conocer el comportamiento de € y AP en funciéon del semi-eje mayor, ademas de
obtener el comportamiento del 4/a. Lo que ayuda a describir las posibles estructuras
que estén presentes en la galaxia. El segundo ajuste se hizo para obtener el perfil radial
de brillo superficial de la galaxia en cada filtro, del cual mas adelante se calculan
parametros fisicos que caracterizan a la galaxia en estudio (seccién 3.2).

Una vez realizado el ajuste con los pardmetros geométricos libres estos se graficaron
en funcién del semi-eje mayor al igual que A4,/a, ver Fig 3.6. Para obtener valores fijos
de e y AP, que caracterizaran a las elipses en el segundo ajuste, se calculé un valor
promedio para cada parametro. El promedio se obtuvo con los valores en cada filtro de
€ y AP que.se muestran en la Fig. 3.6 a) y 3.6 b) a un semi-eje mayor de
aproximadamente .10 kpc. Los valores que se usaron para calcular el promedio se
escogieron’ aeste radio debido a que la intensidad en la isofota ajustada a 10 kpc
~correspondia " aproximadamente a un brillo superficial £3=25 en un andlisis realizado
anteriormente con cardcter de prueba. Asi, en el ajuste con parametros fijos se uso para
la elipticidad un valor'de 0.164 £ 0.006 "y un dngulo de posicién de 34° + 1°, Una vez
definidos .estos parametros -se corrié de nuevo la rutina ELLIPSE y se extrajo
prmcnpalmente la sngunente mformamén

o la longltud del seml eJe mayor a

cada 1sofota I

o la mtensndad medla

o por cada elipse

o el niimero total de pixeles dentro de cada elipse.
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Fig. 3.6 Perfiles radiales de los pardmetros gcométricos de galaxia SBS 0748+499 .En a), b) y
¢) s¢ muestra respectivamente ¢l comportamicnto de la clipticidad, angulo de posicion y As/a en
funcion dcl semi-cjc mayor dc la galaxia en kpc. En general, las variacioncs radiales dc € , AP
y A4/a son las mismas para los diferentes filtros. Sélo sc¢ muestran los crrores en cl filtro R, que
son representativos de los crrores obtenidos en los filtros restantes.
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‘La |nten51dad medla para cada 1sofota ell’ptnca se: transformé a. brlllo superficial
mstrumental con la sngunente ecuac16n (JS7 Franco 2003,)

=25~ 25Iogw[—,1—i} ' G
reaxti

Dondela constante 25 es un nivel de referencia que contiene informacién sobre la
sensibilidad del CCD en cuentas por fotén, etc. Claramente, este valor es el brillo
superficial que se obtiene cuando la intensidad de la isofota es 1 cuenta sobre el nivel
del cielo. 7, es la intensidad media de cada isofota; S es el valor medio del cielo que se
muestra en la Tabla 2.6; el drea corresponde al valor de un pixel en segundos de arco
cuadrados y ! es el tiempo de exposicidon de cada imagen. Se divide entre el tiempo de
exposicion porque es necesario normalizar el brillo superficial.

Utilizando un programa en lenguaje FORTRAN se corrigié el brillo superﬁcial
instrumental por extincién' utilizando los coeficientes obtenidos en la seccién 2.3.2.
Posteriormente,’ se transformo al sistema fotométrico estandar con los coeficientes de
transformamén' ue se. nuestran en la Tabla 2.5

Los datos del»brlllo superfcnal obtenidos para la galaxna se. muestran en la Tabla 3.1
donde lacol. (1)es el semi-eje mayor de la elipse ajustada;’ las’col. (2), 3), @y (5)son
el brillo superfcnal en el filtro B,V,R e | respectivamente. Los errores asociados fueron
de 0.05, 0.02,0.03 y 0.03 mag/”2 para ug, Hy, tr Y My respectivamente. Por otro lado, se
calculé el valor de brillo superficial para el cielo en cada filtro. Los valores que se

‘ encontraron fueron los siguientes: 22.99 + 0.05, 21.50 +0.01, 20.50 =+ 0.02 y 18.68 +

~0.04'en B,V,R e I respectivamente. Estos valores para el cielo son caracteristicos de la

,'noche en la cual se obtuvieron las observaciones, mostrando que fy es menor que up.
Esto implica que el cielo es mds brillante en el rojo que en el azul.
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Tabla 3.1. Valores del brillo superficial para la galaxia.

a (kpc) Hi Hy Hr My
m iy (3) “) (5)
0.4 © 19,79 18.76 17.94 17.34
0.7 © . 19.95 18.94 18.18 17.57
1.1 . 20,19 19.20 18.52 L 17.92
1.4 o 20.46 . 19.52 18.91 1832 .
1.8 20075 19.84 19.27 _ 18.67.
2.2 . 20.14 19.58 18.98 & -
2,5 21.36 20.44 19.88 19,27 0
© 2,90 : 20.72 20.16 195400
3.3 5k 221,92 20.99 20.42 L 19,7900
370 ' 2124 2067 20002

e
44
4.8
BN B
v
5.8
62
6.6 -
6.9
D73 G
16
8.0
84
R8T
9.1
9.5
9.9
102
10677
1095
1300 %
1750
12.0::
1247
12.7.
13.1
13.5
13.8
14.2

Para mas detalles respecto al calculo del brillo superficial (programa en FORTRAN) y
los errores asociados ver Franco, 2003.
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3.2, 2 Interpretacu’)n de los parametros geometrxcos

Los perf les radlal de cada uno de los parametros geometrlcos se muestran en la Fig.
3.6 Dependlendo ‘del comportamiento de estos pardmetros se aprecian diferentes
reglones “las cuales se discutiran a continuacion,

La ehptlcldad y eI angulo de posicion no son muy confables cerca del centro de la
galaxia. Esto se debe a que la luz en la parte central es distribuida a radios mayores por
...el efecto 'de turbulencia atmosférica o seeing, provocando que las isofotas sean

-circulares muy cerca del centro, ya que . la funcién asociada a este efecto es
azimutalmente simétrica, Por esta razoén, sélo se analizan los perfiles radiales de los
parametros geométricos a partir de 1 kpc.

Region I

En la region de 1 a 3 kpc se observa que en el perfil de elipticidad (Fig 3.6 a)) las
isofotas tienden a ser circulares a radios mas proximos al centro de la galaxia debido a
que la intensidad se distribuye azimutalmente en los pixeles que conforman cada una de
las imagenes. Mientras que el AP (Fig 3.6 b)) tiene un valor aproximadamente
constante (87.5 °+ 0.5°) en los cuatro filtros; el valor de A4/a (Fig 3.6 ¢)) es cero en toda
esta region, indicando asi que no existen desviaciones en las isofotas ajustadas respecto
a elipses perfectas.

Region IT

A partir de 3 y hasta 5 kpc la elipticidad permanece constante teniendo un valor
promedio de 0.248 + 0.003 en B, 0.242 = 0.002 en V, 0.252 =+ 0.002 en Ry 0.233 =
0.003 en 1. Estos valores indican que las isofotas que describen la intensidad del bulbo
son mas aplanadas respecto a las que describen la parte central de la galaxia. Ademas la
tendencia del As/a hacia cero indica que las isofotas permanecen siendo elipses
perfectas. Se observa que el AP experimenta un cambio en esta region disminuyendo su
valoren 5°enByV,en9°en Ryde8°enl.

'Regiéh 1

En la region comprendida entre 5-7 kpc se nota una variacion en la e, esta se
incrementa en 0.02 (6%) para B, 0.03 (11%) para V, en 0.04 (14%) para R y en 0.03
"(11%) para el filtro I. La forma de las isofotas experimenta un cambio de disky a boxy
en esta region, mientras que 4P permanece constante teniendo un valor promedio de
78°. Debido a este comportamiento en los parz’lmetros geométricos se puede especular
en la posible presencia de una barra en esta reglon Segiin el criterio que utiliza K00, en
su estudio morfologico de galaxias Seyfert'® para determinar la presencia de una barra,
se debe observar un incremento seguido de una caida en el rerfil radial de elipticidad
mientras que dngulo de posicion se mantiene aproximadamente constante. La variacion
en la elipticidad debe ser al menos de 0.1. Aunque también existen estudios E96 en los
que tratan sobre las diferencias morfoldgicas de las barras. Los criterios para el estudio
de estas estructuras son un tanto diferentes respecto a los de K00. Se habla de la

" Dentro de este estudio al menos 4 galuxias presentan una morfologia de tipo lenticular.
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existencia de barras planas y barras exponenciales. Las primeras aparecen en galaxias
de tipo temprano (Sba-SBbc) mientras que las segundas se encuentran con mas
frecuencia en las galaxias de tipo tardio (SBc-SBm). Las barras planas se extienden
aproxnmadamente a un radio de 0.4-0.6 R>s (radio isofotal con brillo superficial de 25
mag/*%) y las exponenciales de 0.2-0.3 Rzs. Para distinguir cada una de estas estructuras
se estudian los perfiles de € y AP . Para las barras planas se observan incrementos en la
€ desde un 15% hasta un 80 % mientras que los giros en AP deben ser de al menos
10°. Para las barras exponenciales la elipticidad varia no mas de 10% con el radio y no
se han encontrado giros en AP.

Tomando en cuenta el criterio de KOO la galaxia SBS 0748+499 no contiene una barra
en la regioén 111 y no se aprecia de manera clara este tipo de estructura en ninguna de las
imégenes de esta galaxia. Por otro lado, tomando en cuenta el estudio de E96 vemos que
aproximadamente se cumple uno de los criterios para barras planas (aumento e de 14%
en I) aunque no se observa un cambio de 10° en AP en la regién IlI. Pero si se analiza en
conjunto las regiones Il y Il se obtiene que el AP disminuye (11°en B, 9°en Vy R, y
15°en 1) desde la region 11 haciéndose constante al llegar a la regién Ill. Por lo que
hay que tomar en cuenta también lo que se observa en la imagen. Aunque no se vea
claramente una estructura barrada debido a que las imagenes tienen un seeing de 2”(1
kpc) podemos decir que el comportamiento que tienen los perfiles geométricos para un
radio mayor de 1kpc: son reales y tal vez exista una barra de bajo brillo superficial que
se extiende a.7 kpc_ (0.5 R2s).

Region I V

A partlr de 7 y asta 12 kpc se observa una disminucion en 4P de aproximadamente

33°, mlentras que la’e” mantiene un valor constante alrededor de 0.25¢n B,0.23en V y
R y de 0.24 en:]. Las desviaciones en las isofotas que se presentan en esta region
alcanzan-un -méximo'a 10 kpc. El valor porcentual de esta desviacion respecto a una
elipse ideal es'de 1.7%, como se ha dicho anteriormente, para valores en los que A4> 0
indica que existe un aumento en la intensidad a lo largo del eje mayor de la galaxia. En
conjunto esto se interpreta como la posible presencia de unos brazos, los cuales se
encuentran inmersos en un disco. Esta estructura no esta bien definida en las imagenes
pero probablemente existe, ya que no hay otra explicaciéon para la disminucion tan
abrupta en AP.

Region V

De los 12 a 14 kpc se observa que las isofotas tienden a valores similares a los de la
region I es decir, vuelven nuevamente a ser circulares ajustandose a la forma que
presenta el disco de SBS 0748+499. El brillo superficial de uz=25 se alcanzé
aproximadamente en esta region a 14 kpc. Conforme aumenta el radio la informacion
sobre la intensidad de la galaxia se hace mas débil traslapandose con el cielo de fondo,
lo que aparece reflejado en el aumento de los errores de cada uno de los parametros
geométricos calculados por la tarea ELLIPSE.
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3.3, Analisis de datos

Para un estudio cuantitativo de la estructura global de una galaxia, es esencial
‘caracterizar el perfl de brillo en base a unos cuantos parametros. El andlisis del perfil
puede en principio proveer informacién sobre la razén entre la luminosidad del disco y
del'bulbo (Ly/Lg), ¢! brillo superficial s y el radio efectivo del bulbo r. , el brillo
superficial central 4, y la escala de longitud del disco 7. de la galaxia, términos que se
‘ defmrén més adelante

Para encon -ar. dichos parametros se. ajustan funciones analiticas simples a las
diferentes’ componentes que forman el perfil de brillo: el bulbo y el disco. El bulbo de
una“galaxia-espiral o lenticular tiene.un: perﬁl stmllar“ una galaxna eliptica, mientras
que el dnsco presenta un comportamlento exponencml s

En esta seccion se describen los modelos que se utllnzaron para analizar cada una de las
componentes del perfil de britlo. Asi' mismo, se detalla el procedimiento para realizar
una descomposicién del perfil, es decir, encontrar una funcién que reproduzca el
comportamiento observado de la intensidad de la galaxia..

3.3.1. Elbulboy las galaVXiasvelipticas

Las galaxias elipticas y los bulbos de las galaxias de disco tienen perfiles de brillo
similares. Se han propuesto varias funciones para modelar los perf’les una de ellas es la
ley empirica de de Vaucouleurs conocida también como la ley +# (de Vaucouleurs,
1948), la cual esta dada por:

SOV SR
I(r)=1‘,10{\3?':"[( ,',_) l]} ' (3.8)

=1, ‘exp{— 7.67[(r/n,)% - 1]} 3.9)

Donde r. es llamado el radio efectivo que contiene la mitad de la luminosidad total, /,
es el brillo superficial efectivo al radio r.. De aqui en adelante / denotara el brillo

superficial en una escala lineal la cual esta dada en unidades de Lo pc™ mientras que
es el brillo superficial en unidades mag/ " (magnitudes por segundo de arco cuadrado)

Integrando la intensidad dada por la ec. (3.9) se encuentra que la luminosidad total del
bulbo Lges:

8lexp(7.67)

o« ’
Ly = [I(ry2mrdr =2 [I(r)27rdr = (m'ezle )= 722m,%1, (3.10)
o] 0

(7.67)°
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Dado que la ley #' es empirica, no ajusta necesariamente a todas las galaxias elipticas
sobre todos los rangos de r, pero Burkert (1993) mostrd que para valores detl radio tales
que 0.1.r. <r<1.5r.esta ley describe muy bien las distribuciones de brillo de este tipo

de galaxias.
3.3. 2 Eldisco
Se ha encontrado de manera empirica (Freeman, 1970; Kormendy, 1977) que el brillo

'SLlperf‘Clal (). de la_componente de disco de las galaxias espirales y lenticulares es
descrita por una “Iey exponencnal” de la forma:

3.11)

donde I; es el‘bnll ral "del dlSCO y rs €s conocido como longltud de
escala del dlSCO, radio“a la’intensidad del disco por un factor e¢”’. La
ecuacién”3.11 tiene la- propnedad ‘de’quees un ajuste lineal para el caso en el que se
expresa el perfil radial en magmtudes Pero la desventaja es que una exponencial ajusta
casi a cualquier perfil, y por:lotanto los resultados dependen de una correcta seleccion
de la region del perfil a la cual se le asigna el disco.

Integrando la ecuacidn (3.11) la luminosidad total emitida por el disco Lp es:
L, = [I(r)2mrdr = 2m7 1, (3.12)
[}

Es interesante buscar una ;iori'élaciéﬁ entre los valores de los parametros que se
determinan con el ajusteal’b Ibo‘y disco de la galaxia y el tipo de Hubble. De las
ecuaciones (3.10) y - (3. 12) se puede calcular la razén entre la luminosidad del disco y

del bulbo:

r

°

‘ 2
L, ] =0.2s[i‘] L (3.13)
n

I,
Usando esta razéon se define la fraccion total de luminosidad del bulbo como Lg/T :

L,/T=[(L,/L,)]" (3.14)
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Donde T es el tipo de Hubble definido en el Capitulo 1. La ventaja de utilizar esta razon
Lp/T es que esta fuertemente correlacionada T. Esta correlacion se muestra en la Fig.
3.7. Se muestra que Lp/T cae desde un valor medio de 0.65 para galaxms lenticulares a
‘un valor de 0.15 para galaxias tipo Sc y tardias.

0.8 ]
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0 ) 5 10

Fig. 3.7. Correlacién que cuantifica la idea basica de la clas:f'cacnon de Hubble de acuerdo ala
prommencna del bulbo S ST Y

3. 3 3 AJuste al perﬁl radial de brillo..

En esta eccn_én se, descnbe el procedlmlento que se. reahzé para ajustar las diferentes
3 componentes]del perﬁl utlllzando Ias leyes’ empmcas ‘que’se deﬁmeron anterlormente,

: necesarlaé.

. Para (obtener el perfil radial de brillo se graficé el brillo superficial x en funcion de la
longitud - del semi-eje mayor de la elipse que se ajusté a la galaxia, datos que se
- presentan en la Tabla 3.1 Los perfiles que se obtuvieron en cada uno de los filtros se
muestran en la Fig. 3.8 y s6lo se presentan los errores en up por claridad.Con el fin de
evitar las regiones donde domina el ruido se graficaron los perfiles radiales de brillo
~ s6lo hasta 27.5 kpe, donde se observa que los errores en el brillo superficial empiezan a
. aumentar.

" Binney & Merrifield, 1998 p. 220
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Fig. 3.8.-Pcrfil radial de brillo dc la galaxia SBS 0748+499 ¢n los filtros B, V, Re 1. Se

alcanza cl brillo superficial de 25=25 al radio (scmi-cje mayor dc 1a clipsc) de 14 kpc. Sc puede
distinguir cn ¢l perfil quc cl bulbo termina aproximadamente a 5 kpc mientras el disco se

exticnde mas alla de 27 kpc.
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Después se selecciond la region del perfil que corresponde a la contribucién del bulbo
mediante una inspeccién directa a la imagen de la galaxia en el filtro B, encontrando
que esta componente tiene un radio aproximado de 5 kpc. Para esta parte del perfil se
utilizé la ley de de Vaucouleurs dada por la ec. (3.9). Si se aplica el logaritmo en base
10 a esta ley se obtiene:

}A
log I(r) = log 1, —3.331[(-1] ' 1} 3.15)

r,

Ahora dado que .

=25

p=25-25logl =logl=

3.16
-2.5 ( )
Sustituyendo (3.16) en (3.15)
r A
pu==2.5logl, +25+8.33 (—J -1 (3.17)
r,)
SRR o[y
= Coip =y +8.33 (——J -1 (3.18)

donde re Y Me sdn :gl";'!-gdi‘c)"éfe"ctvivo'y el brillo superficial a ese radio. Para realizar el
ajuste con ORIGIN se us6.la ec.(3.18) escrita en la forma:

u=a+br'" 3.19)

y al ighhl:z;;-r vlas_'éc'vuaciones (3.18) y (3.19) se encuentra que:

M. =a+8.33
_ 4815 320
e =7 2,—4‘—7

Loos parametros a y b se dejaron correr libremente durante el ajuste. Se’ despreciaron los
puntos que se encontraban dentro de un radio de 2°°, dado que este fue el valor del

65




seeing representativo de la noche en la que se obtuvieron las imagenes. El proceso de
ajustecon el paquete finaliza hasta que el valor de los errores para los pardmetros ay b
no presenten cambios entre una iteracién y otra.

Para el ajuste a la componente de disco se:utilizaron 25 puntos entre 5y 14 kpc
aproximadamente. Se realizé el ajuste a pamr de’5 kpc porque se considerd que a esta
distancia del centro de la galaxiala  contribucién. del niicleo activo y del bulbo era
minima en esta parte del perﬁ Se llego 14 kpc porque a este se obtiene un brillo

superf‘mal de /.lg— 25

nencial "due se mostro6 en la ec. (3.11) al

= p=p,+1.0857 5 (3.23)

e

,u c+dr ' (3.29)

En la ecuacion (3.23) s, y rs son el brlllo superfcnal central extrapolado y la escala de
longitud del disco respectlvamente B2 b
Igualando las ecs. (3.23) y (3. 24) se. tlene ue e

3.25)

Donde claramente se deduce que c es la ordenada y d es la pendiente de la recta que se
-ajusto al disco de naturaleza exponencial.

En la Fig. 3.9 se muestran el ajuste de funciones empiricas al bulbo y al disco. En la
Tabla 3.2 se muestran los parametros que se encontraron con dichos ajustes, los datos
se encuentran ordenados de la siguiente forma: la col. (1) es el filtro, la (2) y (3) son
los pardmetros a y b en el ajuste »”? respectivamente, la (4) y (5) es la ordenada al
origen (c) y la pendiente (d) respectivamente, la (6) es la desviacion estandar en el
ajuste lineal al disco (SD) y la (7) es el coeficiente de correlacion (R) .
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Tabla 3.2. Parametros obtenidos con el ajuste a las componentes del perfil de

brillo.
Bulbo Disco
Filtro ax 8a b+ &b c % &¢ d=x &d SD R
[¢)] (2) (3) 4) (5) 6) ()]
B 12.6440.15  638+0.10 | 22.2640.03 0.137£0.002 0.042 0.997
v 11954013  6.21£0.09 | 21354003 0.997
R 1138£0.12 - 6.22:0.08 0.998
5.90+0.06 0.998

11.180.09
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Fig.3.9 Se muestra cada uno de los ajustes que se realizaron al bulbo y al disco de la galaxia
SBS 0748+499. Para el bulbo el ajuste se realiz6 sin tomar en cuenta los primeros 4 puntos que
se encuentran a un radio de aproximadamente 1.5 kpc. Para el disco el ajuste se realiz6 hasta 14

kpe. (u4s=25)
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Usando la ec. (3.20) y los valores obtenidos para los parametros a y & se calcularon los
pardmetros fisicos que caracterizan la componente del bulbo. Con la ec. (3.24) y los
pardmetros encontrados con el ajuste lineal se obtuvieron los parametros para la
componente del disco de la galaxia. Los resultados y sus respectivos errores (resultado
de las operaciones efectuadas) se muestran en la Tabla 3.3. Donde la col. (1) es el filtro,
la (2) es el brillo superficial al radio efectivo y su error, la (3) es el radio efectivo y su
error'®, la (4) es el brillo superficial central del disco y su error y la (5) es la escala de
longitud del disco y su error.

Tabla 3.3. Pardmetros fisicos de la galaxia.

Bulbo Disco

Filtro g, = 84, (mag/”’®)  re = dre(kpe) | po = Sito (mag /%) rs = 8r; (kpc)
m (2) 3 4) (5)

B 20.97 £ 0.15° 2.06 +£0.13 22,26 £0.03 5.61£0.08

\Y% 20.28 +£0.13 230+0.13. | - 21.35:0.03 5.74 % 0.09

R 19.71£0.12 228012 5954000

I 1951000 15,96 %0.09 16

Con lo parametros fisicos que se obtuvieron para las dos componentes de la galaxia que
se muestran en la Tabla 3.3 se calculé la luminosidad del bulbo y del disco de la
galaxia usando las ecuaciones (3.10) y (3.12) En ¢l caso del bulbo se tomé en cuenta
que la forma de esta estructura no es totalmente circular, sino mas bien tiene forma
elipsoidal. -Por ‘esto, la ecuacién (3.10) se ve afectada por un término que esta
relacionado con la elipticidad que presenta el bulbo. Este término es la razén entre los
ejes menor y mayor de la elipse a la cual se llega a 25=25. En seguida, se calcul6 la
razon Lp/Lp con la ecuacion (3.13). El brillo superficial (1) se transformé de magnitudes
por segundo de arco cuadrado a unidades de (/) Lo pc? usando la siguiente expresion:

py =ay —25logly)  (3.26)

1$0.517°=0.36 kpc — E
' Los errores para g, y 44, son los mismos que para a y ¢ respectivamente. Para r, se tiene que ¢l error
esta dado por &r,=(19260* &b )/ b* y el error para 7, esta dado por : &r=(1.0857* &d) &
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Donde [ux] =mag/™*, [/ x]= Lo pc’ y a x es una constante cuyo valor depende del

filtro en el que se este trabaJando por ‘lo que se denota con el subindice y. Las constantes
- que se usaron son: .

aa =27.05

ay = 26.40
ap =25.99
"oy =25.65

En ¢l apéndice 2 se realiza la deduccién de la ecuacion (3.26) para el filtro B. Los
resultados que se obtuvieron se muestran en la Tabla 3.4 .La col. (1) es el filtro, 1a (2) y
(3) es el brillo’ superfcnal (Lo pc™ y la luminosidad (Lo) del bulbo respectivamente, la
@Dy (5) esel brillo superficial (Lopc™) y la luminosidad del disco (Lo) respectivamente,
la (6) es’el cociente entre la luminosidad del disco y el bulbo y 1a (7) es la fraccién total
"de luminosidad.

Tabla 3.4 Luminosidad del bulbo y el disco de la galaxia.

Filtro I (Lopc®  Lg (10°Lo) le(Lopc®  Lp(10°Le)  Lo/Ls  Le/T
4D (2) 3) @) (5) (6) (7)

B 2200 218 82 1.63 0.76  0.57
v 281 2.80 105 2.17 0.78  0.56
R 325 3.20 18 2.62 0.83 055
1 286 4.30 166 3.70 0.87  0.53

Angulo de inclinacién de SBS 0748+499

Las galaxias aparecen en el cielo inclinadas de manera aleatoria respecto a nuestra linea
de visién. Por convencion, la inclinacién de una galaxia es el dngulo medido entre el
disco y la perpendicular a nuestra linea de vision. Las galaxias con inclinacion de 90° se
encuentran de canto (“edge-on™), mientras que las galaxias con 0° de inclinacion estan
de frente (“face-on™).

De la Fig. 3.8 se observa que la isofota eliptica correspondiente a un brillo superficial
de £45=25 tiene un semi-eje mayor que mide aproximadamente 19.7”" (14 kpc) y se
estima (e=1-b/a ) que el semi- eje menor 16.5" (12 kpe). Los semi-ejes mayor (a) y
menor (b) estidn relacionados con el dngulo de inclinacién i que presenta la galaxia
respecto a la linea de vision con la siguiente ecuacion:

i=cos™ (b/a) 3.27)

TESIS CON 7
FALLA DE ORIGEN




334 Descomp051 1on del'perﬁl de brillo

: Una vez que se han encontrado los parametros fisicos que describen a las componentes
principales’de la galaxia se realiza la descomposicién del perfil de brillo. Es decir, se
encuentra una funcién que reproduzca de manera aproximada el perfil observado. Esto
se hace-con el fin de extraer los parametros caracteristicos de cada una de las dos
componentes fundamentales de la galaxia. Ya que la mayoria de las galaxias son
sistemas compuestos donde el bulbo y el disco coexisten. Este hecho no se tomd en
cuenta anteriormente. Por lo que se realizara la descomposicion del perfil de brillo en el
filtro B, el que es usado comiinmente cuando se tienen observaciones en el Sptico.

En seguida se describe el método usado para realizar la descomposicién. ‘También se
comparan los pardmetros. que se: vobtlenen con: este. método iterativo y los que se
obtuvieron en la seccnén nterlor De igual' manera, se calcula la razén LD/LB la cual se
usa en el Capltulo 4'pa esarrollar la dlscuSlén sobre la morfologna que-presenta la
galaxna subyacente : i et

bulbo. Se | lza un ajuste lineal a los datos del perfil (1) en la parte que se escogio del
‘disco:Se’ __e\ttrapola a la region en donde domina el bulbo. Esta parte del disco
extrapolado se sustrae de las observaciones en la region del bulbo (/) para obtener una
primera estimacién del bulbo subyacente. Al resultado de esta sustraccion se le ajusta
una ley de de Vaucouleurs (#). Con los pardmetros obtenidos de este ajuste se extrapola
a la region del disco y el resultado se sustrae de las observaciones (/) para obtener una
estimacidn del disco. A lo que resulte de la sustraccion se le hace de nuevo un ajuste
lineal y se itera. El procedimiento puede empezarse con el disco o el bulbo.

Segun K77 después de 8 a 10 iteraciones los perfiles estan determinados en < 0.01
mag/2. En este caso se realizaron 15 iteraciones y se encontré que la maxima dlferencm
entre el modelo y las observaciones fue de 0.2 mag/™*. La regién del bulbo que se usé
fue de 2” a 7” para evitar los efectos causados por el seeing y el nicleo activo que se
encuentra en esta galaxia. Para el disco se usaron 25 puntos de 7.6” a 20” (5.4 a 14
kpc). Recordando que a este ultimo radio se alcanzé ug = 25. A continuacion se
obtuvieron los parametros L.r.. I. y s con los que se puede definir una funcidon que
ajusta al perfil observado de la galaxia. Esta funcion es la suma de las ecuaciones (3.9)
y (3.11), una ley ' para el bulbo y una exponencial decreciente para el disco.
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En términos dre»:lﬂbrillg superﬁcnal en unidades de Lo pc? esta funcidn se escribe como:

| ’1("';) %1,, exp{— 7.67[(r/r,)y4 - l:l}-i- I exp(-r/ry) (3.25)

Al sustituir el valor de los parametros obtenidos con el método iterativo de K77 en la
ecuacion . (3.28) se puede. reproducir de manera aproximada el perfil de brillo de la
galaxia.” Para facilitar la obtencién de parametros con los que se pudieran modelar el
perfil de brillo de la galaxia, no se tomo en cuenta la posible existencia de otras
componentes, como barras, anillos, etc. Por:lo’ que la diferencia entre nuestro modelo y
las observaciones es mayor si se compara con el valor.que reporta K77 para su muestra
de galaxias lenticulares. Los modelos del perﬁl yde cada uno de los componentes de la
galaxia se muestran en la Fig. 3 10. :

- Con la descomposicién se encontro que el radio efectnvo re del bulbo es de 0.78 kpc
(1.1””) disminuyendo en un 62% respect al alor de 2.06 kpc calculado en la seccion
anterior. El brlllo superficial efectlvo Hees de: 18 72 mag/”2 presentando un aumento de
2.25 mag/’”? lo que corresponde a:un aumento en la luminosidad del bulbo del 10.6% .
Los parametros para el dlSCO fueron 14,=23.08 presentando una disminucién de 0.82
mag/*’? que corresponde a una disminucién apreciable en el flujo del disco 50% o
10.4% en luminosidad:y una escala de longitud de 7.8 kpc (11°°) observando que este
tltimo pardmetro aumentd 2.2 kpc respecto al valor de 5.6 kpc obtenido sin realizar la
descomposicion del perfil.

El comportamiento que se observa al realizar la descomposicién concuerda con el que
reporta K77. El brillo superficial del bulbo aumenta al remover la contribucion que se
tiene del disco, por lo que el radio efectivo r. disminuye. Se aprecia también una
disminucién en el brillo superficial central extrapolado del disco y se amplia la escala de
longitud de este. »

Con estos parametros se calculd la razén entre la luminosidad del disco y del bulbo y se
obtuvo un valor de Lp/Lp = 0.61 (L /T = 0.62). Este difiere respecto al encontrado sin
realizar la descomposicion en un 25 % (Lp/Lg= 0.76, Ly /T = 0.57). Estas diferencias
justifican la realizacion de la descomposicion del perfil. Ya que debido al cambio en la
luminosidad de las componentes principales de la galaxia la interpretacion sobre la
morfologia se puede ver afectada. El valor que se obtuvo de la descomposiciéon para
Lg /T corresponde al tipo morfolégico de S0-S0/a cuyo valor es de 0.63 segun se
muestra en la tabla 4 de Kent (1985).
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Fig. 3.10. Descomposicién del perfil de brillo de la galaxia subyacente a SBS 0748+499. Las
diferentes lineas se explican en la grifica. El rango para el cual se ajusto el bulbo fue de 2.5 a
7°” (1.8 a 5 kpc).y el rango para el disco fue de 7.6’" a 20" (5.4 a 14kpc). La grafica se corta
hasta llegar a 24=25. Los erro'rés'b en el brillo superficial son de 0.05 mag/*>%. La diferencia
maxima entre el modelo del bulbo y del disco respecto a las observaciones son de 0.64 y 0.62
mag/"”? respectivamente. El modelo del perfil difiere en 0.2 mag/’*? de las observaciones.
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3.4 Magnitudes acumuladas a uz=25.

Una vez que se realizé la fotometria superficial, se calculd la magnitud aparente, la
magnitud absoluta .y la.luminosidad de la galaxia subyacente a SBS0748+499 hasta la
isofota con un semi-eje de 14 kpc a la cual se llega a 15=25. Y con el fin de comparar
los resultados obtenidos con la fotometria de apertura y la fotometria superficial se
calcularon estas mismas cantidades pero para la isofota con un semi-eje de 36 kpc, es
decir, hasta 100 pixeles que es el limite hasta el que se corrid la tarea ELLIPSE.

La magnitud aparente de la galaxia se calculd usando el valor del flujo total encerrado
(cuentas) dentro de la isofota eliptica correspondiente (14 6 36 kpc) que da la tarea
ELLIPSE. También se usa para el cdlculo el niimero total de pixeles dentro de la isofota
(3995 0 26271 pixeles), el valor del cielo (cuentas) y el tiempo de exposicion de cada
imagen. Una vez que se obtiene la magnitud aparente instrumental se pasa al sistema
estandar, En seguida, se calcula magnitud absoluta y la luminosidad de la galaxia para
cada semi-eje de la misma forma que se detalla en la seccién 2.3.3. Los valores
obtenidos se muestran en la Tabla 3.5. Donde la col. (1) es el filtro, la (2) es el brillo
superficial a uz= 25, la (3), (4) y (5) la magnitud aparente, la magnitud absoluta y la
luminosidad a 14 kpc (uz=25) y la (6), (7) y (8) es la magnitud aparente, la magnitud
absoluta y la luminosidad a 36 kpc.

Tabla 3.5 Datos calculados para la isofota con 9 = 14 kpc (up=25) y 36 kpc.

14 kpc 36 kpc
m x8m M = &M L(10"Le)

Fillro 13, m+8m M£8M  1(10"Lo)
m 2 @ “ 5 (6) ) (8)

B 25042004 15727£0.035 -20.53120.061 2.54% 0.14 15.55620.036 -20.702+0.062 . 2.97+ 0.17
V24028001 1477330009 -21.335$0.051 2.920.14° 14.5’,8'4;0‘0'09,-'2'1'.52'410.0’51_ 3.48:0.16

R 23394002 14.160£0.016 -21.893£0.053 3.35%0.16° 13.966+0.016  -22.08740.053 "4.01 £0.19

| 22,67+ 0.02 13.503£0.020 -22.48820.054 4.24%0.21 13.346+0.020 -22.646+0.054 4.90 +0.24

Las magnitudes obtenidas para SBS 0748+499 concuerdan con las reportadas por
distintos autores que han realizado estudios de fotometria superficial para otras galaxias
Seyfert.

Si se comparan los resultados obtenidos de la fotometria de apertura que se muestran en
el Capitulo 2 (Tabla 2.7) y los de la fotometria superficial (Tabla 3.5) se encuentra
que a un radio (semi-eje mayor) de 36 kpc se tiene el 99.6%, 99.9%, 99.7% y el 88%
del flujo en los filtros B, V R e | respectivamente. Esto en relacién con el flujo
contenido en la apertura poligonal descrita en la seccion 2.3.3. Estos porcentajes
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relativos indican que a un radxo de 36 kpc nose encuentra el flujo total en el filtro I de
la galaxia respecto al flujo encontrado con la apenura poligonal.

Por otro lado, al sumar los valores de Ia lummosndad en cada banda se estima que la
galaxia SBS 0748+499 emite 1.5 x 10”» Le , un orden de magnitud mas brillante que la
Via Léactea ( B ~ 10'° Lo. ) pero del n en que emiten las galaxias normales.

Con las magnitudes: aparentes‘ ‘la alaxna obtenidas con la fotometria de apertura y
superficial se calculan los’ indices de color (B-V), (B-R) y (B-I). Las diferencias se
hicieron con las magmtudes corregldas por extincién galactica y por correccién K .
Estos indices de color se muestran en la Tabla 3.6 . Donde la col. (1) es el método
usado para medir la magnitud de la galaxia, la (2) es la diferencia entre la magnitud
aparente en B y V, la (3) es la diferencia entre la magnitud aparenteen By Ry la (4) es
la diferencia entre la magnitud aparenteen B y I.

Tabla 3.6 Indices de color de la galaxia subyacente a SBS 0748+499

Método B-V B-R B-1
) @ ® @
Fotometria de 0.819 + 0.037 1.384 + 0.040 2.081 £ 0.042
apertura .
. Fotgmetrfa 0.822 4+ 0.037 1.385 % 0.039 1.944 + 0.041
superficial (14 kpc) .
Fotometria 0.804 £ 0.037 1.362 + 0.039 1.957 + 0.041

superficial (36 kpc)

Los colores que se muestran en la Tabla 3.6 son positivos, lo que significa que la
galaxia emite mas energia en la banda R e | respecto a la banda B y V lo cual se
observa de manera clara en la Tabla 3.5. Es decir, se calcula que en SBS 0748+499 la
razon entre los flujos Fp/Fyx es de 0.47, 0.28 y 0.15 para V, R e I respectivamente. Lo
que se interpreta diciendo que la galaxia es mas brillante en estas bandas respecto a la
banda B. Este enrojecimiento se puede explicar debido a la presencia de polvo en la
galaxia (Dahari & De Robertis, 1988).

Por otro lado, al comparar los indices de color de la galaxia obtenido a 36 kpc y las
galaxias espirales Sa “normales™ (Roberts & Haynes, 1994) se encuentra que la galaxia
SBS 0748+499 es 10 % mas roja respecto a las Sa. Esto cocuerdae con los resultados
encontrados en un estudio realizado para SyG donde se encuentra que este tipo de NAG
son mas rojas respecto a las galaxias normales (Kotilainen & Ward ,1994).
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Capitulo 4

Discusién de los resultados

En esta seccion se interpretan y discuten los resultados obtenidos en los Capitulos 2 y 3
para la galaxia subyacente al niicleo activo SBS 0748+499. Debido a que esta galaxia
no ha sido estudiada previamente, la comparacion de los resultados se hara tomando en
cuenta la informaci6n existente en diversos estudios morfolégicos realizados a galaxias
activas y normales.

Uno de los resultados que aporta informacién sobre la estructura de la galaxia proviene
del andlisis de los perfiles radiales de los pardmetros geométricos y de brillo superficial
obtenidos con la fotometria superficial.

En los perfiles de pardmetros geométricos que se muestran en la Fig. 3.6 se observa que
en la Regién III (5-7 kpc) hay un cambio en la elipticidad de 0.01 en B y de 0.04 en |,
al mismo tiempo que las isofotas de la galaxia cambian de disky a boxy mientras que el
angulo de posicion se mantiene constante. En esta regién donde se presentan los
cambios -se tiene resolucidn suficiente para afirmar que la variacién en la elipticidad y
Ay esreal,

Por lo que, basindonos en esta informacién y al realizar una inspeccion visual de las
imdgenes, sugerimos que en SBS 0748+499 (i = 33°) existe una estructura barrada y
-muy débil, aunque no se cumple el criterio de KOO (Ae = 0.1). Si existe tal estructura,
al observar la Fig 3.6 b) en las Regiones Il y IV se estima que esta barra se encuentra
inclinada aproximadamente 40° respecto al disco galdctico y se extiende hasta 7 kpc.
’

" En el perfil de la elipticidad en B también se ildentiﬁca muy claramente un segundo
salto en este pardmetro (Ae = 0.05) presentandose un méximo aproximadamente a 11
kpc. También se observa una disminucién abrupta en el dngulo de posicion de casi 30°.
Este comportamiento en los parimetros geométricos se asocia a la posible presencia de
unos brazos espirales incipientes, que tal vez son de muy bajo brilio superficial o el
nicleo activo que alberga esta galaxia los opaque de tal manera que no pueden ser
facilmente detectados. Al finalizar el salto abrupto en € se encuentra un disco no muy
prominente pero el cual se detecta en las imagenes de SBS 0748+499 y comienza a
dominar el perfil de brillo a partir de 7 kpc, a 14 kpc alcanza u5=25 y suponemos que
se extiende mads alld de 36 kpc, valor hasta el cual se realizé la fotometria de apertura
en el Capitulo 2.

En la Fig. 4.1 se muestra una imagen compuesta de la galaxia SBS 0748+499 donde se
resaltan las estructuras de bajo brillo superficial.
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Fig. 4.1 Imagen de la galaxia SBS 0748+499. Se detecta un bulbo que domina sobre la
estructura del disco como en las galaxias de tipo temprano, se aprecian unos brazos espirales
incipientes y se observa la presencia de una estructura barrada. Esta imagen es una combinacion
de los filtros B, R e |, se obtuvo con el paquete de COREL DRAW utilizando una tarea que ayuda

a resaltar las estructuras de bajo brillo superficial.
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Al encontrar Ios param ros fisicos que caracterizan a la galaxia se puede hacer una
mterpretacnén sobrc la- morfolog[a de- SBS 0748+499 usando la relacién entre la

plicé la descomposicién cldsica bulbo 7 +

ra de” -galaxias que cubria un amplio rango de tipos
' brlllo ‘superficial del bulbo decrece hacia tipos de
¢ la_luminosidad total del bulbo). Andredakis et
“a:los:bulbos de galaxias espirales y encontraron que
eXIste una correlacién entre y el ‘tipo morfolégico (el cociente LB/LD) en el sentido de
que los bulbos de las galaxias lenticulares parecen seguir una ley » ", los bulbos de
galaxias Sa-Sb ajustan mejor a »-*?', mientras que los bulbos de galaXIas espirales
tardias son descritas con:una exponencial simple o cuadrada. También existen
correlaciones para los pardmetros del disco aunque son inciertas debido a la gran
dispersion que presentan. Se ha encontrado que existe una tendencia para el brillo
superficial central u,, el cual decrece también con el tipo morfolégico, pero no se ha
encontrado ninguna relacién -obvia entre la escala de longitud del disco y el tipo
morfolégico (de Jong, ]996); e

morfoléglcos y encontré
Hubble tardfos (es decir, a a

En esta tesis se encontré qu perﬁl de bnllo superﬁc:al en 9] ﬁltro B dela galaxna

el:bulbo :se” encuentra” que m
de 0 64 mag/”2 en el ran o' el

.,Para el disco se
; _15 kpc.-La maxima

dlferencm entre, el modelo basado en la descomposnc:on del perf‘l y Ias observaciones al

racnones esde 0.2 mag/”2

EStudijprev:os muestran que al realizar la‘descomposicién r" + disco los pardmetros
~fisicos ‘del. bulbo tienen un valor medio z.= 20.8 y 22.5 para galaxias SO y Sc,
respectivamente (K85). Para una muestra de galaxias con lineas de emision (en su
mayoria de tipo tardio) Vitores et al. (1996) presentan un valor promedio de z.=22.5 *
1.6 y r=2.1 kpc y Lp/Ls =1.3. Para una muestra de Syl y Sy2 Chatzichristou (1999,
C99 de aqui en adelante) obtiene una amplia gama de valores para i con valores
promedio de 16.844 y 20.768 mientras que para r. los valores que reporta son de 1.2 y
4.8 kpc, respectivamente. Para las galaxias que dominan sobre la emisién del nicleo se
tiene que 2= 25.552 que es comparable para las galaxias espirales normales, asi mismo
encuentra que el radio efectivo en estas galaxias es mayor respecto a las galaxias Seyfert
de su muestra ».= 10.4 kpc.

En el Capitulo 3 de esta tesis se encontrdé que .= 18.72 y r.= 0.78 kpc, donde este
ultimo valor indica que en una region muy pequeiia se tiene la mitad de la luminosidad
total de la galaxia. Esto puede ser el resultado de la contribucion del nicleo al realizar
el ajuste de isofotas elipticas a las imagenes de SBS 0748+499. Y a pesar de que todo el
analisis se realizd sin tomar en cuenta los primeros 2”, hay que recordar que el “seeing”
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es un efecto que. afecta a toda la imagen y que disminuye conforme se estudian partes
mas aleJadas del centro del ob_|eto que se estudie.

-El valor ‘para el 7 ro esté dentro del rango de las galaxias Syl dado por C99. El brillo
superﬁcnal efectivo del bulbo es mayor que en el de las galaxias normales debido a la
presencia de un niicleo. y esta en acuerdo con lo que encuentra C99 para las galaxias
Seyfert de su muestra

Freeman (1970) encontré que la escala de longitud del disco varia entre 2 y 10 kpc en
las: galaxias S0-Sbc y entre 2 y 5 kpc en galaxias Sc-Im. De igual manera, de Jong
encontr6 que para sus espirales (de frente) existia la tendencia de tener r;en un rango de
1 a 10 kpc. Kormendy (1997) encontré escalas de longitud medias de 6.5-8.5 kpc para
su muestra de espirales tardias. Para una muestra de galaxias con lineas de emisién (en
su mayoria de tipo tardio) Vitores et al. midieron r; = 3.2 £ 2.8 kpc y Kotilainen &
Ward (1994) encontraron valores pequefios para su muestra de galaxias Seyfert. Por
otro lado, en un estudio realizado por Mackenty (1990) se concluye que los parametros
de un disco exponencial para galaxias Seyfert generalmente son similares a los que
encuentran en Ias galaxias espirales normales.

Con la descomposicion del perfil de brillo de SBS 0748+499 se encontré que la escala
de longitud del disco es -r; =7.8 kpc , este valor se halla en el rango de las galaxias SO-
Sbe. Por otra parte, este valor también entra en el rango encontrado por Kormendy para
sus galaxias tardias, lo que justifica la conclusion a la que llega de Jong respecto a este
parametro: No hay una relacion obvia entre 7; y el tipo morfologico.

Schmidtke et zil,"(l997) establece el siguiente esquema para una muestra de galaxias de
distintos tipos morfoldgicos y el cociente de luminosidad del disco y bulbo (tomadas del
- Hubble Space Telescope Medium Deep Survey):

=Lp/Lp<0:1 Sistemas (inicamente de bulbo
0.1.<Lp/Lp::<0.59 Sistemas donde domina el bulbo
0.59<Lp/Lp <2 Sistemas intermedios
2<Lp/lp <20 Sistemas dominados por disco
LD/LB >20 Sistemas Gnicamente de disco

En el caso de SBS 0748+499 se encontré Lp/Ly = 0.76 y 0.61 antes y después de
realizar la descomposicién del perfil. Estos valores para Lp/Lp corresponden a un
sistema intermedio siguiendo el esquema de Schmidtke et al.. Para la descripcion de la
morfologia de la galaxia subyacente a SBS 0748+499 se usara el valor de 0.61, este
valor, segin el esquema antes mencionado, corresponde a una galaxia cuyo tipo
morfoldgico probablemente es un sistema de tipo temprano y se propone que la galaxia
subyacente es una galaxia Sa o SBa si existe una estructura barrada en la galaxia.

Este tipo morfolégico concuerda con lo que se observa en las imagenes, un bulbo
prominente y un disco pequefio. Ademas, seglin el estudio de los perfiles radiales de los
parametros geométricos se obtuvo que la galaxia posiblemente tenga una estructura
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barrada y ‘unos brazos esplrales incipientes. Estas componentes no estan bien resueltas
en las 1magenes pero el comportamlento de los parametros geométricos da indicios de
su.- existencia,

La lmportam:la de la exnstencna de una barra en esta galaxia esta ligada con la actividad
nuclear, ya'que, ede ser un mecanismo de transporte con el que se pueda explicar la
actividad, Po Qtro lado, las magnitudes que se obtienen para la galaxia SBS 0748-+499
concuerdan con las reportadas por BO2 para la muestra de galaxias Seyfert que estudié.

Conclusnones y traba_]o a futuro

Alo Iargo de este trabajo se obtuvo la fotometria de apertura y superficial para la

“ galaxia subyacente al niicleo activo SBS 0748+499. Forma parte del Segundo Survey de

Byurakan (SBS) y tiene pocas referencias en la llteratura (7 en NED) Sélo se conocian
su distancia y Ginicamente la magmtud en'la banda B .

La aportacion de este trabajo es la obtencnén de magmtudes con fotometrfa de apertura y
superficial en los filtros BVRI para esta’ galaxm ‘Ademas de’ reallz el analisis de los
perfiles de brillo superfi icial’y los’ perf' les:radiales” ‘para los" parametros geométricos
(elipticidad, dngulo de mclmamén, etc.). Con este “analisis se’ ‘encontraron pardmetros
fisicos, como luminosidad ytamafio caracterlstlco de la galaxna hasta el limite H2s. Se
calculé el cociente de lummosndad de la componente esferoidal y de disco, as{ como los
colores integrados que presenta SBS 0748+499, -

Con todos estos elementos y una inspeccion visual de las imagenes de la galaxia
subyacente al niicleo activo SBS 0748+499 se propone una morfologia de tipo
temprano, es decir, se puede clasificar como una galaxia espiral Sa o SBa. Presenta unos
brazos espirales de muy bajo brillo superficial y se sugiere también la existencia de una
barra. Ambas estructuras no se observan en los perfiles de brillo, pero el
comportamiento de los parametros geométricos indica su existencia.

La clasificacién que aqui se presenta para SBS 0748+499 concuerda con los estudios
que se han realizado:sobre las galaxias huésped de nicleos Seyfert, ya que se ha
encontrado en diversos- estudios que generalmente este tipo de NAG se alberga en
galaxias de tipo temprano: S0 hasta Sbc.

La lummosndad total estimada de la galaxia es de 1.5 x 10'"' Lo que equivalea 1.5 x

10* erg s°!. Este valor indica que SBS 0748+499 es un NAG de baja luminosidad, al no
ser tan luminosa la emisién del nicleo activo no es dominante sobre la galaxia
subyacente, razon por la que en las imagenes es féacil apreciar su estructura morfologica
a gran escala.

Para determinar las luminosidades del nacleo activo y de la componente esferoidal de
esta galaxia con precision, es imperativo analizar observaciones con mejor resolucion.
Estas observaciones se han adquirido recientemente y servirdn para corroborar los
resultados obtenidos en este trabajo. También se extraera el nicleo activo de las
imagenes para estimar cuantitativamente la contribucion de este a la luminosidad total
de la galaxia.
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Se pretende ademas realizar un estudio en el cercano infrarrojo de la poblacion estelar
de la galaxia subyacente a SBS 0748+499. Los colores J-H y H-K estan dominados por
las estrellas viejas (gigantes y supergigantes rojas) mientras que V-K es un buen
indicador de la edad y de efectos de metalicidad. Mientras que el color B-V esta
dominado por la poblacion estelar joven. Este estudio nos podria decir cual es la
contribuci6n estelar a la luminosidad de la galaxia y comparar con la contribucion del
niicleo activo.

Por otro lado, también es importante dar una clasificacion de la galaxia SBS 0748-+499
.~ dentro_de_las, galaxias Seyfert, para lo cual ese necesario estudiar detalladamente el
- espectro de em snén que presenta este NAG en el optlco.

Este fue el prlmer estudlo reahzado : alaxua y tlene gran relevancia porque aporta
datos’ nuevos sobre SBS' 0748+49 El;-p ocedlmlento que se aprendi6 en esta tesis es
una herramienta de gran: utllldad studiar'a futuro una muestra mayor de galamas
‘que presenten un-niicleo: actnvo aracterlzarlos estudiar sus parametros fisicos de
manera estadistica y compararlos on galaxlas catalogadas como normales, lo que
ayudaria a comprender y: e\phcar el orlgen de la actividad nuclear en los NAG aun
incierta. (R :
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Apéndice 1

a) Proceso para definir un poligono conla tarea APPHOT/POLYPHOT

Primero se alinean las imagenes ‘de’la galaxla con Ia tarea IMALIGN. La alineacion de
la imagenes es necesarla para VISuallzar en una pantalla de despliegue grafico un mapa
de contornos'de una lmagen ‘blanca de la galaxia, la cual es la suma de las imagenes en
los cuatro filtros: (IMUT]L/IMEXPR) El mapa de contornos de la imagen blanca, se
obtlene con Ia'tarea PLOT/CONTOUR

Este mapa sirve para dlstnngmr medlante inspeccidn visual los limites entre la galaxia y
el c1elo, y. traba_|ar de manera interactiva con la tarea APPHOT/POLYMARK. Con esta
tarea se definen el centro del poligono y sus vértices. Esto se hace desplegando la
imagen blanca (en una ximtool o saoimage) y teniendo activo el mapa de contornos de
la misma, se coloca el cursor en el centro de la galaxia y oprimiendo la tecla g se define
el centro del poligono. Luego se posiciona el cursor lo mas lejos de la galaxia, de tal
forma que el poligono la contenga totalmente, se teclea la barra espaciadora en la
imagen blanca y se define un vértice del poligono, moviendo el cursor a otra posicion
se oprime de nuevo la barra, generando asi otro vértice, visualizando los trazos que
aparecen en el mapa de contornos . Al llegar al ultimo vértice se teclea la letra ¢ en vez
de la barra espacladora, y con esto se cierra el poligono de manera automatica. Esto se
hace poniendo el cursor en la parte mas brillante de la galaxia desplazado I|1,eramente
del centro y_se oprime la barra espaciadora generando un poligono idéntico al primero,
pero. cuyo centro estd desplazado respecto al prlmero De manera analoga se crean los
- otros poligonos. Para finalizar con la tarea se oprime la tecla g en la imagen blanca y en
.la ventana de IRAF.

- Al definir los poligonos y sus centros, lo que sigue es obtener la fotometria de la galaxia
para cada filtro usando la tarea APPHOT/POLYPHOT. Esta accion se lleva a cabo de
forma :interactiva, para poder establecér:‘un 'valor promedio de cielo que sea

'*caracterlstlco de cada imagen. Este valor: para el cielo se calcula porque es necesario

" para calcular las magnitudes de la galaxia.* A‘continuacién se definen los pasos para
'obtener un valor del cielo que sea representativo de cada imagen.

E ) Pasos para obtener un valor representativo del cielo

"Con la tarea POLYPHOT activa, se coloca el cursor en el centro de la galaxia, se
oprime la tecla n para inicializar el programa, se escoge un area donde no haya
contribuciones de la galaxia (con ayuda del mapa de contornos de la imagen blanca).
- Con la tecla a se activa la funcién de muestreo del cielo, con la tecla ¢ se leen las

cuentas que hay en una region del cielo dentro de una apertura circular; se coloca el
cursor en otra region del cielo y se repite el proceso hasta tener el nimero de circulos
deseado. Al oprimir la tecla ¢ se despliega en la pantalla el valor promedio que tiene el
cielo en la imagen en la que se llevo a cabo el proceso. Colocando el cursor de nuevo en
el centro de la galaxia y oprimiendo o se puede leer la magnitud de la galaxia. Estando
en la misma posicidn y para que la tarea lea las coordenadas de un segundo poligono se
oprime de nuevo la tecla » y se repite el procedimiento anterior, hasta terminar con la
fotometria para el nimero de poligonos con los que se este trabajando. Para finalizar se
oprime la tecla g en la pantalla donde se despliegue la imagen y en la pantalla donde se
encuentre activo el paquete de reduccion IRAF.



Apéndice 2

P.D. M,y =27.05-2, 5|ogIo (1,,) donde [,ug] magﬁitudes por segundo de arco

cuadrado e [/p]= L, pc

Demostracion:

Se tlene que la magmtud de un ob_|eto en termnnos de Ia magnltud solar se escribe

W

)

- ®

1o, 'se" def Y -‘bnllo superﬁcnal Iy para una regién de- lado D que se
'enclyi'én i e la Tlerra, que subtiende un dngulo sélido Q. - :

@

] emlte la fuente solo dentro de un segundo de arco cuadrado (F;;z)
al e ére ‘*'D y utlllzando la definicién de brillo superficial que se da en

F=1(")= 4—7’;—5;(1"2) )

y se sabe que el ﬂu_|o se escribe en términos de la luminosidad como :

. S |
leo=47;;z . ©

83 -



y.el flujo solar dados por (5) y (6) respectivamente
 brillo superficial y se escribe como sigue:

—M(,+251 —
sl OgIOO_

'=M.-5—”2.5‘16‘»~ L)) - 7
T g(L;;@'D?J | @

Ahora, para transformar la lummosndad de la fuente Lp en luminosidades solares L, se
toma en cuenta el area de la region D?, el numero de soles por parsec cuadrado (p)yla

luminosidad solar en la banda B (L), es decir

Lp=1sD’ L, ' : S (8)

Stlstitilyendb (8) en (7) se tiene que:

no

iy = M,,u ~5- 2, 510 (ﬁ'D—D—ZL—'—‘:J;z.s log(1"2) ©)

Sustituyendo  12=( 4.848x10° radianes )= 2.35 x 10! 'rad’ y M ;=548 en (9)

Hy = 0.48426.57~2.5log(l,) , (10)

Sty =27.05-2.5log(l,)
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Apéndice 3
Unidades y conversiones

1 Lo= 4 x10* erg s'em™ f’(lﬁmin'osidad bolémetrica del Sol)

lpc=3x 10%cm
1kpc=10’pc

1 Mpe = 10° pe.

1”=0.72 kpc
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