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“Cinematica y dinamica de pares de galaxias en interaccién"
RESUMEN

Las interacciones de galaxias juegan un papel importante en procesos tales como la
formacioén y/o supresion de estructura, la inducciéon de formacion estelar y la actividad
central en galaxias. Gran parte de los trabajos que se han hecho sobre galaxias binarias
han sido desde el punto de vista estadistico, mientras que estudios mas detallados han
puesto atencidon sobre todo en particularidades morfoldégicas o relacionadas con el
proceso de formacion estelar. De ahi que resulte de particular importancia el obtener,
analizar e interpretar informacion cinematica y dinamica de galaxias de este tipo.

Técnicas observacionales como la interferometria Fabry-Perot de barrido son ideales
para este tipo de estudios, pues la interaccidn de galaxias implica perturbaciones y
distorsiones que requieren del estudio bidimensional de los movimientos en cada una de
las galaxias que participa en el encuentro.

En este trabajo se presentan observaciones interferométricas de cuatro pares de galaxias
en interaccion. Estos pares fueron observados en el telescopio de 2.1 m del Observatorio
Astrondmico Nacional de San Pedro Martir con el interferométro Fabry-Perot de barrido
PUMA. Para cada galaxia de cada par se obtuvo el mapa de velocidades radiales, la
curva de rotacién, los mapas de dispersion de velocidades asi como los mapas de
velocidades residuales. Tres de estos pares son pares tipo S+S (Arp240, Arp271, Kar468)
mientras que el cuarto es un par tipo M51 (Kar302). Cada uno de estos pares presenta
caracteristicas particulares relacionadas con distintos aspectos del proceso de interaccion

entre dos galaxias.

LLos efectos cinematicos de la interaccion fueron detectados en los mapas de velocidades
asi como en las curvas de rotacién. Las causas principales de las distorsiones
observadas se deben a perturbaciones producto de la presencia de la galaxia vecina, o
bien a movimientos propios del gas a lo largo de las estructuras presentes en cada
galaxia como son los brazos espirales y las barras. Haciendo una comparacion entre el
comportamiento cinematico de cada galaxia con imagenes fotométricas de la misma se
analizé el impacto que el proceso de interaccién ha tenido en la formacién de estructura
como barras, alabeos, puentes y colas.

Utilizando la distribucion de luz de cada galaxias, asi como de la curva de rotacion
determinada a partir de las observaciones con el PUMA se. intentaron ajustar varios:
modelos de distribucion de masa con el fin de estudiar; el cociente masa-luminosidad de
cada galaxia de cada par, asi como la estructura de su halo de materia oscura.

Finalmente se hizo uso de este informacion para: situar;cada.encuentro en un escenario
tridimensional que puede ‘servir como: punto:dejpartidai.para:futuras simulaciones
numeéricas en las que se consideren tanto restricciones morfolégicas como cinematicas.
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Capitulo 1

Cinematica y dinamica de galaxias

espirales

1.1 Galaxias espirales

Las galaxias son las unidades fundamentales que constituyen el Universo. Estas son
a su vez sistemas altamente complejos constituidos por distintas componentes tales
como estrellas, gas molecular, neutro y ionizado, polvo, campos magnéticos, rayos
cosmicos, agujeros negros y materia oscura.

Dentro de las diversas morfologias que presentan las galaxias se encuentran las
galaxias espirales, las cuales se caracterizan principalmente por un disco estelar
extendido y conspicuo y un patrén de brazos espirales en este mismo disco. Las
galaxias espirales son las galaxias mas comunes en lo que se reficre a galaxias gigantes
v producen la mayor parte de la luz visible en el Universo local. A continuacién se
describen sus caracteristicas generales poniéndose especial énfasis en las estructuras

que las componen.

1.1.1 Morfologia y estructura

De manera general, las galaxias espirales estan formadas por un bulbo central, un
disco estelar, un disco de gas, un halo de materia luminosa y un halo de materia

oscura (Figura 1.1).
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FIGURA 1.1: Esquema de una galaxia espiral (Sparke & Gallagher, 2000).

Bulbo

El bulbo central consiste de un aglomerado elipsoidal de estrellas viejas (~ 10'° aiios)
y poco gas, con semi-ejes de aproximadamente 1 — 2 kpc. Si bien la mayoria de los
bulbos tienen forma de elipsoide triaxial (llamados “disky”), se observan también
bulbos con forma de cacahuate (“bozy”) (ver review por Bureau, 2002). Se cree que
estas formas estan asociadas con las orbitas de las estrellas en el bulbo (mas rapidas
o mas lentas, respectivamente) o bien a la presencia de una barra central.

Las estrellas del bulbo comparten un sentido de rotacién comuin alrededor del
centro de una galaxia, pero presentan a su vez movimientos azarosos importantes. En
general el cociente entre velocidad de rotacion (V,,) ¥ velocidad aleatoria (random
speed, o) va como Vi, /o ~ 1 (Sparke & Gallagher, 2000).

En promedio los bulbos son ligeramente mas rojos respecto al disco, volviéndose
mas rojos hacia el centro.

Si bien el bulbo de una galaxia espiral esta mayormente desprovisto de gas, és-
te puede acumularse cn los parsecs centrales (~ 100 pc) y ser capaz de alimentar
brotes violentos de formacion estelar. De esta manera en el centro de muchos bul-
bos se encuentran cumulos masivos de estrellas jovenes constituyendo los sistemas
estelares mas densos que se conocen. Asi mismo 7%9?14}“6—({%%}'_31@1}&5 galaxias
1 . — o B

2
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espirales se encuentran objetos masivos compactos que podrian ser agujeros negros

supermasivos.

Disco

El disco es una formacién aplanada en rotacién que contiene estrellas de Poblacion I
(jovenes y de metalicidad alta), medio interestelar frio, nubes moleculares y polvo, asi
como estrellas de Poblacién Intermedia (tipo II). En galaxias relativament~ grandes
como la nuestra, el disco tiene un radio aproximado de 15 &pc y un espesor de uno o
dos kiloparsecs. Este disco puede a su vez dividirse en un disco delgado y un disco
grueso. El disco delgado contiene alrededor del 95% de las estrellas del disco y todas
las estrellas jovenes masivas. Su altura de escala es de 300 — 400 pc. El resto de las
estrellas forman el disco grueso con una altura de escala de 1 — 1.5 kpec.

Actualimente se sabe que las galaxias espirales cuentan también con un disco de
gas tibio ionizado (warm ionized gas, WIG) con una altura de escala de alrededor
de 1 Apc (Reynolds, 1993). Para nuestra Galaxia por cjemplo, la mayor parte del
HII (alrededor del 909%) se encuentra localizado en regiones completamente ioniza-
das comnsideradas como tibias (T = 10?H’), con densidades bajas (n = 0.1cm™3) y
alejadas de estrellas tipo O. Mas de la mitad de este HII sc encuentra a mas de
G600 pc del plano galactico, y su masa es aproximadamente un tercio de la masa de
hidrégeno neutro observada. Dichas regiones HII llenan mas del 20% del volumen
dentro de una capa de 2 Apec de grosor a partir del plano medio de la Galaxia.

Gran parte de la morfologia de las galaxias espirales se deriva de una interacciéon
compleja entre la Poblaciéon 1 del disco y las estrellas de Poblacién Intermedia, cuya
distribucién tiene un altura de escala menor que la primera. Esta tiltima componente
es dinamicamente mas fria , i.c. con movimientos que se alejan poco del movimiento
circular, y mas delgada; mientras que la Poblacion I es mas caliente y gruesa. El
disco de una galaxia espiral presenta ademas estructura como brazos espirales, barras
y anillos. Los brazos espirales estan delineados por estrellas jovenes, regiones HII,
asociaciones OB y cumulos abiertos jovenes. La morfologia de estos brazos espirales
es trazada en su mayoria por las regiones de hidrégeno ionizado resultado de la
formacién estelar que ocurre en el disco de Poblacién I. La estructura espiral puede
presentarse de distintas formas, la forma y la cantidad de brazos en una galaxia
espiral son muy variados pudiéndose obscervar galaxias con un brazo, las cuales se
cree son resultado de un encuentro con otra galaxias (como se vera en el Capitulo
2}, hasta galaxias con un gran namero de brazos genceralmente desordenados y poco
delineados, llamadas “galaxias floculentas” (Figura 1.2).

En algunos casos se observa un par de brazos espirales diametralinente opuestos
y muy bien delineados que van desde las partes internas de la galaxia hasta las partes
mas externas. Este tipo de estructura espiral se conoce como estructura espiral “de
gran diseiio”. Ejemplos tipicos de galaxias espirales con este tipo de estructura son
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Ficgura 1.2: NGC 2841: Galaxia espiral floculenta.

M51 » M100 (Figura 1.3).

Counsiderando la morfologia ¢ intensidad de los brazos en galaxias espirales, Eline-
green & Elmegreen (1982) propusicron un sistema de clasificacion con doce niveles
de regularidad diferentes. Este sisteina enfatiza la continuidad de los brazos, su
longitud y su simetria y puede a su vez estar relacionado con la presencia y/o inten-
sidad de la onda de densidad cue se cree es la responsable de la formacion de estas
estructuras como se verd en la seccidon 1.2.3. Actualmente estudios en el infrarrojo
han demostraclo que el gran disefio de una estructura espiral esta asociado sobre to-
do con la poblacion estelar vieja del disco mientras que la Poblacion I esta asociada
sobre todo a una estructura espiral menos definida (Block et al, 1994). Scgun la
proporcion entre el bulbo ¥ los brazos espirales, las galaxias espirales se clasifican
en general como Sa, Sb y Sc (Hubble 1936 ; Sandage, 1961). Las Sa son galaxias
con bulbo grande y brazos cerrados y pequeinos; las Sb tienen un bulbo de menor
tamaifio y brazos que se abren un poco mas, contienen mas gas que las galaxias Sa;
las galaxias Sc tienen un bulbo pequeiio -en algunos casos imperceptible- y brazos
abiertos y extendidos, contienen mucho gas y una poblacién estelar joven abundante.
Al igual que el bulbo, el disco suele ser mas rojo en sus partes internas respecto a
las externas.

A lo largo de los afios se han desarrollado clasificaciones mas complejas que
la definida por Hubble, con el fin de caracterizar con mayor precisién las galaxias
espirales. Se tiene asi trabajos como los de de Vaucouleurs (1959) y van den Bergh
(1976), cuyas equivalencias se¢ presentan en la Tabla 1.1

El porcentaje de gas (en masa) en el disco de una galaxia espiral depende de su
tipo morfoldgico: para las galaxias Sa es de 2% mientras que para las galaxias tipo
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TaBLA 1.1: Sistemas de clasificacion de galaxias (tomado de Binney & Merrifield, 1998)

Sistema - Criterio Principal Simbolos
Hubble-Sandage geometria y presencia de barras E, 50, §, SB, Iir
grado de apertura de los brazos; cociente disco/bulbo; ab,c
grado de resolucion de los brazos
o de Vaucouleurs geometria y presencia de barras E, S0, S, SA, SB, Irr

DDO (van den Bargh, 1976)

grado de apertura de los brazos; cociente disco/bulho
anillos o forma de “s”

riqueza de poblacion estelar joven en el disco
presencia de barras
concentracién central de luz
calidad y largo de los brazos
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Capitulo 1 : Cinematica y dinamica de galaxias espirales §1.1.1Morfologia y estructura

- - FIGURA 1.3: M100: Galaxia espiral de gran disciio.

FiGura 1.4: NGC 1300: Galaxia espiral barrada.

Sc, este valor llega a 10%. La masa visible en las galaxias espirales se encuentra
principalmente en forma de estrellas, mientras que el gas contribuye a lo mucho en
un 10% de la masa visible en una galaxia. Sin embargo dado que estas componentes
se distribuyen de manera diferente, existen sitios en estas galaxias en los cuales el
contenido de gas puede ser significativo. Por ¢jemplo, en el disco externo de galaxias
espirales, ¢l cociente entre la densidad superficial de gas y la densidad superficial de
estrellas puede exceder 15% (Bertin, 2000).

Alrededor de la mitad de las galaxias de disco presentan en su parte central un
aumento en su densidad de estrellas con una forma ligeramente rectangular similar
a la de una barra (Figura 1.4).

El cociente entre el semi-cje menor y el semi-eje mayor de este tipo de estructuras
puede llegar a ser de 1 : 5 y puede contener hasta la tercera parte de la luz total. Se
cree que la mayoria de las barras son tan planas como el disco de la galaxia que la
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FIGURA 1.5: Izquierda: Galaxia espiral con anillo (NGC 2523 ) Derecha: Galaxia
espiral con alabeo en su disco de hidrégeno neutro (NGC 5907)

contiene. A diferencia de los brazos espirales, una barra puede existir aiin cuando
el disco de la galaxia esté desprovisto de gas. Dada la frecuencia de este tipo de
galaxias, existe también una clasificacion que sigue el mismo principio que para las
galaxias espirales sin barra, siendo las galaxias SBa las de mayor bulbo y brazos mas
cerrados y las SBc las de bulbo mas pequefio y brazos mas largos y abiertos.

Otra caracteristica morfologica presente en algunas galaxias espirales son los ani-
llos (Figura 1.5) los cuales se cree estan asociados con la componente gaseosa fria.
Los anillos se observan sobretodo en galaxias barradas, generalmente de tipo tem-
prano (cf. Buta, 1995) y son trazadores importantes de la dinamica del disco (Buta
& Combes, 1996). Utilizando simulaciones numeéricas, Schwarz (1981) demostrd que
estos anillos se forman de manera natural como respuesta a un disco de gas rotando
en una distribuciéon de masa no axisimétrica y que estan ligados con las resonancias
del disco (ver seccién 1.2.3)

Asi mismo se ha observado que en algunos discos de galaxias espirales no se
encuentran sobre un solo plano, presentando alabeos o torcimientos (warps) -Figura
1.5. Este fenémeno suele estar asociado con las partes externas del disco de gas
(Sancisi, 1976) aunque también se han encontrado desviaciones de la simetria del
plano en las afueras del disco estelar (van der Kruit, 1979).

En nuestra Galaxia se observan también ondulaciones de menor escala hacia
arriba y hacia abajo del plano Galactico tanto en la direccién radial como vertical,
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las cuales se conocen como “corrugaciones” (Gum, Kerr & Westerhout, 1960). Este
tipo de estructuras se han observado también en galaxias externas como M31 (Arp,
1964), NGC 4244 y NGC 5023 (Florido et al, 1991). Se cree que estas estructuras
pueden deberse a la presencia de estructuras locales como brazos espirales (IKim,
Hong & Ryu, 1997; Alfaro et al, 2001), a colisiones con nubes de alta velocidad
(Franco et al, 1988; Santillan et al, 1999), o bien a perturbaciones a gran escala
como interacciones con galaxias cercanas (Weinberg, 1991; Edelsohn & Elmegreen,
1997).

Halo de materia luminosa

El halo de materia luminosa de una galaxia espiral esta constituido principalmente
por estrellas pobres en metales y camulos globulares, y se extiende en un volumen
con un radio ~ 20 kpc. Estas componentes no siguen un movimiento de rotacion
organizado y pasan gran parte del tiemipo en las partes externas de la galaxia aunque
también pueden atravesar el disco de la misma. Las estrellas del halo constituyen
una pequefia fraccién de la masa total de una galaxia espiral. Se cree que formando
parte de este halo se encuentran también grandes nubes de gas neutro conocidas
como nubes de alta velocidad (high velocity clouds, HVC), las cuales parecen trazar
el proceso de acrecion de material extragalactico en el disco de la galaxia (Giova-
nelli, 1980; Kamphuis & Sancisi, 1993) o bien ser el producto de fuentes galacticas
producto de explosiones de supernovas (Shapiro & Benjamin, 1991) o fenémenos
energéticos simlares tales como choques o turbulencia.

Halo de materia oscura

Ocupando un volumen mucho mayor (R > 100 Apc) se encuentra lo que hasta ahora
se denomina materia oscura, i.e., materia que se detecta ttnicamente a través de
sus efectos gravitacionales sobre la materia luminosa y cue se cree se encuentra
distribuida de manera esferoidal alrededor de toda galaxia. Esta componente sera
tratada con mas detalle en la seccién 1.3.3

1.2 Rotacion en galaxias espirales

Desde las primeras observaciones de galaxias o “nebulosas” espirales, la forma de
este tipo de objetos sugirié que éstos rotaban alrededor de un ecje perpendicular al
disco y que este movimiento era el responsable del achatamiento y de los patrones
espirales que se observaban en estos objetos. Lord Rosse descubridé M51 en 1848 y la
catalogd como una nebulosa espiral y le atribuydé un movimiento general de rotacién.

En 1914, V.M. Slipher detecté rotaciéon en este tipo de nebulosas al observar
desplazamientos de lineas espectrales los cuales interpreté como corrimientos al rojo
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respecto a la longitud de onda en reposo, i.e., efecto Doppler (Slipher, 1914). En
1915, F.G. Pecase realizé las primeras mediciones de velocidad de rotacién en M31,
encontrando que la velocidad de rotacién era proporcional al radio de la galaxia, es
decir, que dicha galaxia parecia mostrar rotacion de cuerpo rigido (Pease, 1915). Sin
embargo, dado que estos resultados se dieron antes de que Edwin Hubble probara
que estas nebulosas de forma espiral eran en realidad galaxias como la nuestra, no
se les pudo dar la interpretaciéon correcta. Fue hasta la década de los veinte, una
vez que Hubble aclarara la naturaleza de las hasta entonces “nebulosas difusas”, que
los resultados anteriores cobraron relevancia y abrieron camino en el estudio de la
cinematica y de la dinamica de las galaxias espirales. Los primeros trabajos que si-
guieron a esta revolucién extragalactica se realizaron a partir del analisis de lineas de
absorcién en partes centrales de galaxias (Babcock, 1939; Mayall, 1948; Lallemand,
Duchesne & Walker, 1960). Sin embargo, estas lineas, al estar relacionadas con la
componente estelar, resultan por lo general anchas y, en un principio, dificultaron la
obtencion de velocidades radiales. Mas adelante se observaron las partes externas de
los discos de galaxias cspirales, sobre todo los brazos, donde las lincas de emisién de
regiones HII facilitaron la determinacion de velocidades radiales, ya que éstas resul-
tan mas delgadas y requieren de menor tiempo de exposicion. En los afios sesenta, se
estudiaron galaxias relativamente lejanas, determinandose, las velocidades radiales
para distintas regiones HII a partir de ciertas lincas de emisién provenientes de las
mismas usando espectrografos de rendija larga (Arp, 1969). A partir de esta década
se realizaron también observaciones en radio de la linea de 21 cm del hidrégeno neu-
tro. Este tipo de observaciones lograron abarcar radios mayores ya que la densidad
del HI en el disco galactico disminuye menos rapido que la de HII-, abarcandose
mas puntos en la totalidad el disco, 3 no sélo en los brazos espirales, como el caso
del HII. Sin embargo, a radios grandes no se sabe si las estrellas se comportan de
la misma manera que el gas neutro, ademas de que no se tiene la resolucién que se
consigue con observaciones en el 6ptico, en particular para las partes internas de las
galaxias.

En esta seccién sc describe la cinematica de las galaxias espirales poniéndose
énfasis en la determinacién y analisis de su curva de rotacién. Se presentan también
la cinematica de estructuras como brazos espirales y barras, asi como algunos detalles
de la dindamica del disco como son las resonancias y la corrotacion.

1.2.1 Orbitas estelares y rotacion diferencial

La caracteristica cinematica principal del disco de las galaxias espirales es la rota-
cién. Las galaxias espirales son sistemas relativamente frios, es decir, las érbitas
de la mayoria de las estrellas y de las nubes de gas siguen érbitas cuasi-circulares
de manera que su movimiento alrededor del centro de la galaxia puede describirse

9



Capitulo 1 : Cineméitica y dinAmica de galaxias espirales §1.2.2 Curvas de rotacion

20X/
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FIGURA 1.6: Descomposicién de la 6rbita de una estrella en el disco de una gala-
xia. Esta se descompone en la érbita circular de su “centro guia” y en cscilaciones
epiciclicas alrededor de este centro (Sparke & Gallagher, 2000)

como la combinacién de un movimiento estrictamente circular y un movimiento que
describe ligeras oscilaciones alrededor de la érbita circular definida por el primero.
Se define entonces el “centro guia” de la 6rbita de una estrella como el punto que
gira alrededor del centro de la galaxia en una orbita circular con radio R, , y alrede-
dor del cual la estrella rota formando epiciclos con velocidad angular o “frecuencia
epiciclica” ~.

El centro guia se mueve de manera uniforme con velocidad angular Q(2,) de
manera que su coordenada tangencial esta dada por ¢, = Q(R,) x t. La distancia
galactocéntrica de la estrella varfa a su vez como

R = Ry + X cos(st + 1), (1.7)

donde X es la amplitud del movimiento de la estrella, &£ la frecuencia epiciclica
y ¥ es una constante que relacionada con la distancia galactocéntrica inicial (Figura
1.6).

Como se acaba de mencionar, en primera aproximacion las estrellas y el gas del
disco de galaxias espirales se mueven en trayectorias casi circulares alrededor del
centro galactico. Sin embargo esta rotacidn no es uniforme, observandose por lo
general que las estrellas mas cercanas al centro de una galaxia completan sus orbitas
en un tiempo menor que las estrellas que se encuentran mas alejadas del mismo.
Este comportamiento se observa también en el gas neutro y ionizado de los discos
de estas galaxias. A este tipo de rotacién se le conoce como “rotacién diferencial” y
suele estudiarse y analizarse a través de la curva de rotacién, la cual se describe a

continuacién.
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FiGurA 1.7: Ejemplos de curvas de rotacién observadas (Rubin, Ford & Thonnard,
1978)

1.2.2 Curvas de rotacion

La velocidad de rotacién de una galaxia en funcién de la distancia galactocéntrica
define su curva de rotacion. Esta velocidad se deriva de la observacién del corrimiento
al rojo de lineas de emisién o absorcién de ciertos elementos de la galaxia (gas neutro,
gas ionizado o estrellas). A partir de estas observaciones se deriva la relacién entre
la velocidad con que el material gira alrededor del centro de la galaxia y la posicién
en la que se encuentra.

Cualitativamente la curva de rotacién de una galaxia espiral presenta una porciéon
central para la cual la velocidad de rotacién es proporcional al radio (rotacién de
cuerpo rigido); algunos kiloparsecs mas lejos del centro (~ 2 — 3 kpc), la curva
se vuelve casi plana o plana, i.e. la velocidad de rotacion V., ya no depende del
radio 2. Para galaxias mas tempranas (Sa), la parte de cuerpo rigido presenta
una pendiente mas pronunciada y en su parte plana suclen alcanzar velocidades
mayores (~ 300 Am s~1), mientras que galaxias mas tardias (tipo Sc) presentan
una velocidad maxima ~ 200 Am s~! (Rubin, Ford & Thonnard, 1978). La Figura
1.7 ilustra varios ejemplos de curvas de rotacién para distintos tipos de galaxias
espirales. Es importante sefialar que este comportamiento plano parece indicar que
la mayor parte de la masa de una galaxia de disco no se encuentra concentrada en
sus partes internas como lo indica la distribucion de luz. Si éste fuera el caso la
curva de rotacién observada tendria un comportamiento kepleriano y disminuiria
como R~32,
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La mayoria de las curvas de rotacién de galaxias espirales se obtiene de la obser-
vacion de su gas tanto neutro como ionizado y ha demostrado ser un instrumento
muy util para determinar el potencial gravitacional de una galaxia.

En el é6ptico, para la década de los setenta, se habian publicado alrededor de 30
estudios sobre galaxias espirales para las cuales se obtuvieron las curvas de rotacién,
asi como sus masas (Burbidge, 1975). Estos estudios fueron realizados utilizando
espectroscopia de rendija larga colocando la rendija del espectrégrafo a lo largo de
ciertas posiciones del disco de la galaxia y observando el corrimiento al rojo de
las linecas de emision como Ha. Al mejorarse la sensibilidad de los instrumentos, la
determinacion de velocidades radiales se extendid hacia las partes mas externas de los
discos galacticos, lo que permitié una mejor determinacién de la curvas de rotaciéon
de las mismas. A mediados de la década de los setenta surgié la interferometria
Fabry-Perot de barrido, una técnica instrumental novedosa para la observacion de
velocidades radiales de objetos extendidos utilizando sobretodo lineas de emsion del
gas ionizado (Tully, 1974 a, b, ¢; Comte et al, 1979). Esta técnica sera descrita
en detalle en el Capitulo 3. La técnica de epectroscopia de rendija larga sigue
siendo muy utilizada para la obtencién de curvas de rotacion para la cual resulta ser
bastante efectiva. Sin embargo, la interferometria Fabry-Perot de barrido es ideal
para tener una apreciaciéon global de la cinematica de una galaxia de disco. No
s6lo eso, sino que esta técnica permite ademas la obtenciéon de la curva de rotaciéon
en cualquier direccion y coun la cantidad de puntos que se desee (ver Capitulo 3,
seccion 3.2.1), asi como analizar la cinematica del gas en todo el plano de la galaxia
observada.

En principio, la emisiéon del hidrégeno neutro HI es ideal para determinar la curva
de rotacién de galaxias espirales pues el gas atomico es frio y la mayoria de las veces
éste se extiende mucho mas allda que el disco 6ptico. Sin embargo hasta la fecha
¥ contrariamente al caso del gas ionizado en el disco, no se ha podido comprobar
que a estos radios el gas neutro y las estrellas sigan el mismo movimiento alrededor
del centro galactico. No s6lo eso sino que hoy en dia los modelos y simulaciones
cosmodlogicas recientes son capaces de predecir la distribucion de la materia oscura
a escalas de kiloparsecs (Navarro, Frenk & White, 1996; Kravtsov et al, 1998; Colin,
Avila-Reese & Valenzuela, 2000). Las suposiciones del modelo cosmoélogico utilizado
(materia oscura fria, materia oscura tibia, materia oscura interactuante, etc) llevan
a importantes diferencias en la estructura de los halos de materia oscura sobre todo
en sus partes internas. Se ha encontrado ademas que los parametros de los modelos
de masa que se ajustan a las curvas de rotacién son muy sensibles no sélo a la parte
plana de la curva (determinada por observaciones del gas neutro) sino también a la
parte interna incluyendo la rotacién de cuerpo rigido, la cual puede observarse con
mayor detalle y de manera mas precisa a partir de observaciones del gas ionizado
(Blais-Ouecllette et al, 1999, 2000). En realidad y como se ejemplifica mas adelante
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(Capitulo 6), la curva de rotacién 6ptima es una curva multi-frecuencias que combina
por un lado la alta resolucién y sensitividad a radios pequeiios de las observaciones
en el 6ptico con la alta senstividad de las observaciones en radio para radios grandes.

El gas del disco de una galaxia puede estar sujeto a otras fuerzas ademas de
ser disipativo, por lo que no siempre trazara de manera directa el potencial de la
galaxia. Por el contrario, las 6rbitas de las estrellas se veran afectadas unicamente
por la fuerza gravitacional producto de este potencial. Sin embargo, obtener curvas
de rotacion a partir de estrellas resulta menos comun que a partir de observaciones
del gas. Esto se debe a que la determinacion de corrimientos al rojo a partir de
lineas de absorcién es una tarea considerablemente dificil. Una sintesis de trabajos
realizados con esta técnica en los afos setenta se puede encontrar en Illingworth
(1981). En un trabajo relativamente reciente, Merrifield y IKKuijken abordaron esta
dificil tarea analizando la cinematica de las galaxias espirales NGC 936G, NGC 488 y
NGC 3595 (Merrifield & Kuijken, 1999). Dado que para cstas galaxias las estrellas
no son observables de manera individual lo que se analiza es el espectro compues-
to de toda la galaxia: el espectro de cada estrella estara corrido al rojo por una
cantidad diferente en cada caso de manera que las lineas de absorcion del espectro
integrado seran considerablemente mas anchas que las que corresponden a una sola
estrella. Suponiendo que todas las estrellas tienen el mismo espectro (suposicién
cuestionable), entonces el espectro observado de la galaxia sera la convolucién del
espectro estelar con la funcion de ensanchamiento que representa la distribucion de
las velocidades de todas las estrellas a lo largo de la linea de vision. La distribucion
de las velocidades a partir de la cual se deriva la curva de rotacion, se obtiene enton-
ces a partir de la deconvolucion del espectro de la galaxia y del espectro estelar. En
la practica este proceso requiere de una serie de suposiciones como el asumir desde
un inicio una forma simple para esta distribucién de velocidad como es lo es una
distribucion Gaussiana (c.g. Sargent ct al, 1977; Tonry & Davis, 1979)

Observacionalmente se ha encontrado que las curvas de rotacién de galaxias
espirales suelen presentar distorsiones respecto al comportamiento descrito anterior-
mente. Las causas principales para este tipo de deformaciones son perturbaciones
en el campo de velocidades de la galaxia observada debido a desviaciones del gas
respecto al movimiento circular del mismo alrededor del centro de la galaxia. En el
caso de galaxias aisladas estas desviaciones pueden ser originadas por la presencia
de regiones de formacioén estelar importante, por estructuras como brazos espirales
(Pismis 1986; Alfaro et al 2001) o barras (Christiansen & Jeffreys 1976; Marcelin
& Athanassoula 1982), o bien alabeos en el disco (Noordermerr et al 2001). Sin
embargo, es légico cuestionarse la existencia de estas estructuras en un disco que no
rota como cuerpo rigido. ;Son éstas transitorias o estin asociadas a perturbaciones
cuasi-estacionarias? ;En qué medida dependen del medio interestelar disipativo y
en qué medida de la componente estelar no-colisional. A continuacién se aborda-
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ra_de manera cualitativa éste y otros temas sobre la cinematica y dinamica de la
estructura galactica.

1.2.3 Estructura espiral

La estructura espiral es un fenémeno complejo y es muy probable que mas de un
proceso sea necesario para explicar toda la estructura que se observa. Una de las
razones por las cuales se han buscado mecanismos alternos para explicar los brazos
espirales -diferente a aquél que postulaba que eran estructuras rigidas- es que si
estas estructuras fucran rigidas, la rotacion diferencial de las galaxias terminaria
por enrollarlas rapidamente. Por ejemiplo para una galaxia espiral como la nuestra,
bastarian 10° afios para enrollar su patrén espiral y hacer que sus brazos estuvieran
mucho mas cerrados que lo que se observa ahora. La solucion a este dilema: las
estrellas en los brazos espirales deben renovarse de manera permanente.
Considerando los procesos de formacién estelar, una vez que una nube de gas
ha formado las primeras estrellas, el gas chocado por las explosiones de supernovas
comprime el gas que rodea la region de formaciéon estelar. Esto puede a su vez
detonar la formacion de mas estrellas de manera que la formacién estelar se propague
a lo largo de la nube de gas (Parker, 1973; Elmegreen & Lada, 1977; Cox, 1985;
Franco, Shore & Tenorio-Tagle, 1994). La rotacion diferencial de la galaxia hace
que esta nube de gas progenitora junto con sus estrellas masivas y luminosas se
“estire” formando parte de un segmento de brazo espiral. Una vez que este segmento
de brazo es fuertemente estirado, que el gas se ha consumido y que las cstrellas
jovenes y calientes han muerto, la region se reintegra de nuevo al disco subyacente.
Es claro que este modelo de formacién estelar auto-propagada en forma de brazo
espiral sélo puede sostenerse si el ritmo con que las estrellas nacen (en particular las
masivas) se regula de tal manera que 6stas no se desvanecen por completo ni el disco
se “enciende” en su totalidad. Una explicacion satisfactoria para tal mecanismo fue
dada por Bertil Lindblad en 1963 cuando formulé la hipotesis de que a gran escala la
estructura espiral puede ser sostenida de manera cuasi-estacionaria si es el producto
de la manifestacion de ondas de densidad que van comprimiendo el gas a su paso
independientemente del movimiento de éste y de las estrellas (Lindblad, 19G63). Esta
onda de densidad estaria entonces desacoplada del movimiento de las particulas
individuales (gas y estrellas) asi como las ondas de sonido se propagan en un gas
ordinario. La hipoétesis de la estructura espiral cuasi-estacionaria fue adoptada como
el punto de partida para desarrollar cuantitativamente la teoria de ondas de densidad
(Lin & Shu, 1964, 19G6; Kalnajs, 1973). Dada la naturaleza ondulatoria de esta
hipétesis a gran escala, la dinamica del disco debe estar dominada por un ntimero
pequeiio de modos espirales globales. En este contexto, un “modo” se define como
una onda estacionaria que puede ser soportada por el disco y esta relacionada con
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una perturbacién de densidad de forma espiral y un.campo gravitacional que rota
de manera rigida alrededor del centro de la galaxia a una frecuencia dada (Bertin,
2000).

La pregunta seria entonces saber por qué la concentracién en densidad de las
estrellas del disco tiende a formar ondas espirales. El proceso real involucra la
relacién entre varios factores dinamicos, sin embargo aun desde el punto de vista
cinematico un disco galadctico es un sistema oscilatorio con tendencia a presentar
perturbaciones en forma de onda, en particular se puede demostrar que las orbitas
estelares en un disco galactico pueden “ dibujar” un patrén espiral llamado “espiral
cinematica” (Sparke & Gallagher, 2000).

La teoria de ondas de densidad de la estructura espiral esta basada en la premisa
de que la atraccién gravitacional mutua entre estrellas y nubes de gas a diferentes
radios puede echar a andar la formacién de esta espiral cinematica y provocar que
dicho patrén crezca y de lugar a su vez a una perturbaciéon gravitacional con csta
misma forma. Esta estructura espiral crecera tinicamente si las estrellas responden
a su potencial gravitacional reforzando este patrén. Cuando la estrella siente una
perturbacién con frecuencia similar a la de su epiciclo, su orbita se ve seriamente
afectada, entrando en resonancia con esta perturbacion. El andlisis de este escenario
lleva a determinar las velocidades angulares de las particulas, para las cuales éstas
ultimas entran en resonancia con la perturbacién. En general, una particula entrara
en resonancia con una perturbacion con velocidad €2,, si la velocidad angular de su
centro guia €2 es tal que :

[a4
Q=9, + — (1.11)

Tanto 2 como ~ dependen del potencial de la galaxia. €2, es la velocidad del
patrén espiral.
Si m = 2 en la ecuacién (1.11), la resonancia se conoce como resonancia interna

de Lindblad; si m = 4, la resonancia se conoce como resonancia 4:1, o resonancia
ultra armoénica (UHR) (Contopoulos, 1988). Si m2 = —2 en (1.11), la resonancia
se conoce como resonancia externa de Lindblad. Si m = oo, el centro guia de la

particula y el patrén de la perturbacién rotan con la misma velocidad angular. Es
decir:

=9, (1.12)

El radio de la érbita en la cual una particula cumple con la ecuacién (1.12) se
conoce como radio de corrotacién R.,..

De este modo, vemos que una manera de encontrar £, para cierta galaxia, es
determinar el radioc de corrotacién de la misma, situarlo en su curva de rotacién
(2 vs. R) y encontrar la velocidad de rotacién que le corresponde como se mostrara
en la subseccién 1.2.5.
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En un tratamienro riguroso, la presencia de la perturbacioén peridédica afecta el
movimiento estelar agregando un término de “forzamiento” (forcing) a las ecuaciones
epiciclicas (Binney & Tremaine, 1987). La manera en que estos movimientos forzados
de las estrellas afectan el potencial gravitacional del disco es complcjo y en general
el calculo sdlo se puede hacer para una espiral fuertemente enrollada. En este caso lo
que se encuentra es que las estrellas responden para reforzar el patrén si y sélosi la
frecuencia perturbadora m | Q, — Q(R) | es menor que la frecuencia epiciclica k(R).
De este modo una onda espiral continua puede propagarse inicamente en la regiéon
entre la resonancia interna de Lindblad (2, = 2 — £/2) y la resonancia externa de
Lindblad (Q, = Q + x/2). Las espirales con dos o mas brazos siempre presentan
resonancias externas de Lindblad, pero si la velocidad del patréon €2, es alta es posible
que no exista resonancia interna de Lindblad. Las estrellas mas alla de la resonancia
externa o entre dos resonancias internas encuentran que el “forzamiento’o “tirén” de
la espiral es mayor que su frecuencia epiciclica k de manera que no pueden responder
para reforzar la espiral y la onda se desvanece. De este modo uno cspera observar
una espiral continua inicamente en la region entre las resonancias interna y externa
de Lindblad.

La hipétesis de la estructura espiral cuasi-estacionaria sostiene que el potencial
gravitacional asociado con la estructura espiral (en particular la de gran disciio) es
aproximadamente estacionario en un sistema de referencia rotacional adecuacdo. Es
importante tener en cuenta el prefijo “cuasi” de esta hipétesis ya que si el potencial
se considera estrictamente estacionario, la hipoétesis deja de tener sentido alguno.
En realidad la morfologia global del patrén no cambia significativamente a lo largo
de uno a dos periodos de rotaciéon del disco pero es susceptible de evolucionar de
manera lenta respecto a los mismos. Es importante seiialar también que la teoria
modal para explicar la naturaleza cuasi-estacionaria de la estructura espiral sélo es

rdlida a gran escala. La componente gasecosa del disco alrededor de esta estructura

es susceptible de sufrir modificaciones transitorias que evolucionan rapidaiente. Del
mismo modo no hay que olvidar que la teoria de la estructura cuasi-estacionaria es
ante todo un acercamiento scii-cmpirico corroborado por una cantidad considerable
cde observaciones (Bertin & Lin, 1996).

Si bien la tecoria modal de ondas de densidad es ampliamente aceptada, a lo
largo de los anos han surgido otras teorias para explicar la formacién y sobretodo la
permanencia de estas estructuras. En este sentido, Toomre introdujo la idea de la
amplificacion “de vuelo” (“swing amplification”) (Toomre, 1981) en la cual las ondas
de densidad de corte (shearing) son las fuerzas principales que llevan a la formacion
de estructuras espirales en los discos galacticos (ver Apéndice I).

Segun un trabajo reciente de Fuchs, estas teorias no son excluyentes sino que
al contrario, pueden ser unificadas bajo un mismo esquema ya que tanto el flujo
de corte (shear flow) y las vibraciones epiciclicas comparten el mismo sentido de
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rotacién en cualquier galaxia de disco cuyo momento angular disminuye conforme
R aumenta. Es precisamente esta coincidencia la que hace posible que un patrén
abierto de vibraciones epiciclicas entre en resonancia con un flujo de corte. Lo anico
que se necesita es establecer “comunicacién” entre ambas componentes y esto puede
ocurrir gracias a la presencia de auto-gravedad en el disco (Fuchs, 2001).

1.2.4 Barras

Al igual que el patron espiral, las barras no son figuras estaticas sino que rotan con
cierta velocidad de patréon £2,. Sin embargo a diferencia de los brazos espirales las
barras no son ondas de densidad: la mayoria de sus estrellas permanecen siempre
dentro de la barra. Al interior de una barra, las estrellas y el gas ya no siguen
orbitas cuasi-circulares sino que siguen 6rbitas que se cierran sobre si mismas para
un observador que rota junto con la barra.

Se cree que las barras pueden canalizar el combustible hacia el centro de las ga-
laxias espirales (fueling). El gas en el disco de una galaxia puede desplazarse hacia
el centro de la misma tnicamente si puede perder parte de su momento angular;
en presencia de una barra, las fuerzas gravitacionales asimétricas producidas por la
misma ayudan a que este proceso ocurra. En muchas galaxias barradas se observan
franjas de polvo en la parte del borde de la barra que “lleva” (leads) la rotacion de
la misma. Simulaciones numéricas del flujo del gas hacia el centro de una galaxia
demuestran que dentro de la barra, el gas se mantiene cerca de las 6rbitas de las
estrellas. Sin embargo en los extremos de la barra el flujo de gas converge rapi-
damente y la presion del mismo se vuelve importante formandose un choque que
comprime al gas y al polvo hacia el borde de la barra que “lleva’” la rotacién. En este
choque, el gas pierde parte de la energia en forma de calor “cayendo” a una orbita
mas cercana del centro de la galaxias. Esta disipacion de energia continnia hasta que
el gas encuentra orbitas mas redondas que yacen perpendiculares a la barra. En este
punto el flujo hacia adentro se detiene y el gas se apila en un anillo central (Sparke
& Gallagher 2000). El proceso que hace que este gas caiga finalmente al centro de
la galaxia resulta poco claro y algunos autores invocan la presencia de una segunda
barra atin mas pequeiia y perpendicular a la primera que permita que el gas siga
fluyendo a hasta los parsecs mas internos (Shlosman, Frank & Begelman 1989).

Actualmente la dinamica al origen de la formacién de barras tiene un fuerte
apoyo de las simulaciones numeéricas donde el halo de materia oscura, su distribucién
Yy sus caracteristicas juegan un papel importante. Trabajos recientes seiialan que las
galaxias espirales con un halo masivo tardan mas en formar una barra, sin embargo
ésta tiende a ser mas alargada que las barras que se forman en galaxias con discos
masivos (Athanassoula, 2003).
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1.2.5 Velocidad de patrén 2,

Aunque en algunas galaxias barradas el patrén espiral parece ser una continuacién
de la barra central, por lo general esta dos estructuras no estan acopladas y cada
una de ellas tiene una velocidad de patrén €2, distinto. Observacionalmente resulta
muy complicado determinar esta velocidad para cualquiera de estas dos estructuras.
Como se menciond en la seccién anterior, una manera de abordar este problema es
determinar el radio de corrotacién y medir su velocidad de rotacién. Para poder
situar el radio de corrotacioén, se parte de las predicciones tedricas que tratan de la
influencia que ticne cada una de las resonancias sobre la morfologia de una galaxia.
Resumiendo parte del analisis que realizan Lynden-Bell y Kalnajs (1972) podemos
establecer lo siguiente:

Se divide la galaxia en cuatro regiones a lo largo de su radio. La region I es
aquella que va del centro (R = 0) hasta el radio al que se encuentra la resonancia
interna de Lindblad (R;.r). La region II comprende la zona entre R;rr y el radio de
corrotacion, Reor.- La region 111 se sittia entre R, ¥ €l radio al cual se encuentra la
resonancia externa de Lindblad, Ro.r. Finalmente, la regién IV va de Rorr hasta
el limite de la galaxia.

Patroéon espiral

En el caso de un patrén espiral, el analisis de la dinamica en la regién I indica que
en esta region el patron tiende a destruirse. En la region 11, el patrén es reforzado,
al igual que en la region IIL. En la region IV, el patron tiende a destruirse. Siguiendo
la logica de este analisis resultaria imposible encontrar R, pues, en principio, no
existiria una caracteristica morfologica particular en la estructura del patrén que
permitiera determinarlo.

Sin embargo, en un estudio semi-analitico de la formacién de choques a lo largo
de la espiral Roberts Jr, Roberts & Shu (1975) establecieron una serie de criterios
que permiten determinar Recorp a partir de la influencia particular que ejerce la
naturaleza del radio de corrotacion Q, = Qecorr sobre tres trazadores facilmente
observables: la estructura espiral prominente, el disco “facilmente” visible y la dis-
tribucién de las regiones HII en la curva de rotacion de una galaxia espiral. Estos
autores poponen entonces escoger la velocidad del patron €2, tal que el radio de
corrotaciéon coincida con la extensién radial de estos tres trazadores, o bien con un
promedio representativo en el caso en que los trazadores difieran en extension de
manera importante el uno respecto al otro. Un ejemplo de este método se presentan
en la Figura 1.8.

El patron espiral de una galaxia puede caracterizarse a partir de la manera en
que rota, con la punta de los brazos apuntando en la direccién en que rota la galaxia
(“leading”, i.e. brazos que llevan el movimiento del patrén) o bien con la punta de
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FIGURA 1.8: Ejemplo de la aplicacién del método de Roberts Jr, Roberts & Shu
(1975) para determinar el radio de corrotacién para NGC 157 a partir de tres traza-
dores: la estructura espiral prominente, el disco “facilmente” visible y la distribucién
de las regiones HII en la curva de rotacién original. Las curvas trazadas correspon-
den a distintos modelos de masa para un disco en equilibrio donde n4 es el nimero
de modelo de Toomre para un sistema auto-gravitante, axisimétrico y altamente
aplanado (Toomre 19G3).
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los mismos apuntando en la direccién opuesta a la rotaciéon (“trailing”, i.e. brazos
que son arrastrados por el movimicnto del patrén). Observacionalmente el sentido
de rotacién de los brazos no es facil de determinar pues antes que nada se debe
establecer el lado de la galaxia que esta mas cerca del observador. Esta orientacion
suele determinarse a partir de los efectos del polvo que oscurece la emisiéon del gas
y estrellas que se encuentren detras del mismo llamado “criterio de franjas de polvo
primarias” (primary dust band criterion - Hubble, 1943; Pasha & Smirnov, 1982).
Segun este criterio, el lado del disco galactico para el cual se observa una banda
oscura de material absorbedor contra la region nuclear y brillante de la galaxia indica
el lado del disco mas cercano al observador. Este criterio requiere sin embargo que la
galaxia esté suficientemente inclinada para que las partes externas del disco visible
se superpongan con las partes centrales. A partir de las observaciones se sabe que la
mayoria de las galaxias espirales tiene un patrén “trailing”. Las galaxias con brazos
leading son poco comuncs (Pasha, 1982) y en algunos casos la determinaciéon del
sentido de rotacion de estas ultimas resulta dudosa. La teoria dinamica detras de
este tipo de brazos apunta sobre todo hacia la formacién de un sélo brazo “lead ”

g

producto de un encuentro con otra galaxias (Thomasson, 1989) la cual se discutira en
el proximo capitulo. Segtn Sparke y Gallagher (2001), la razén por la cual los discos
tienden a desarvollar espirales “trailing” en vez de “leading” es de indole ecnergética.
Cuando el patrén espiral tiende a ser arrastrado (i.e. trailing”), las partes internas del
disco ejercen una torca en el disco externo por lo cual hay transferencia de momento
angular hacia fuera de la galaxia permitiendo que el material a radios pequeiios se
deplace todavia mas hacia el centro. Este proceso lleva a una disminucién de la
energia rotacional del disco. Por el contrario para producir un brazo ‘“leading’”, un
disco requeriria de una fuente externa de energia, por cjemplo el paso de una galaxia
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En cl caso de una barrajtumanalisis similar al del caso del patrén espiral da como
resultado las mismas tendencias de destruccion o reforzamiento segiin la regioén en
que se localice la 6rbita. Sin embargo, en este caso, interviene ademas la direccién
que adquieren las orbitas respecto a la barra en cada regién (Huntley et al, 1978).
Para 6rbitas en la region II, el eje mayor de las 6rbitas es paralelo al eje mayor de
la barra y, por lo tanto, tienden a reforzar el patrén. Para orbitas en las regiones I
y III, el eje mayor de las o6rbitas es perpendicular al eje mayor del patrén y tiende,
entonces, a destruirlo. En los casos en que €, es grande, los modelos de Huntley y
colaboradores encuentran que no hay resonancia interna y los cjes mayores de todas
las 6rbitas de las particulas al interior de R, son paralelos al eje mayor de la barra.
Vemos asi que en el caso de una barra, el patréon tiende definitivamente a reforzarse
en la regién II y a destruirse en las regiones I y IV. La ambigiiedad surge en el

Barra
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caso de la region 1II donde coexisten fenémenos que tienden tanto a destruir como
a reforzar el patrén. En este sentido, la determinacién del radio de corrotacion en
una galaxia de disco barrada sigue siendo polémica.

Existen resultados tedricos que sugieren que el extremo de las barras coincide
con el radio de corrotacién. Por ejemplo, en el trabajo de Huntley et al (1978)
se demuestra, via calculos hidrodinamicos, que las barras se extienden hasta el ra-
dio de corrotacion. Sellwood (1981) utiliza simulaciones numeéricas para estudiar
la evoluciéon de discos inestables en presencia de una barra partiendo de las teorias
de Lynden-Bell (1979), Contopoulos (1980) y Toomre (1981), encontrando también
que las barras terminan en la cercania de R.o-r. Sin embargo, otros autores sittian
el extremo de la barra en una resonancia distinta a la corrotacion. Sanders (1977)
estudia numeéricamente la respuesta del gas en una galaxia de disco frente a dis-
torsiones de forma ovalada. A través de este estudio hidrodinamico encuentra que,
ante este tipo de perturbacién, el gas en la galaxia responde formando una barra de
material al interior del radio de la resonancia interna de Lindblad, ;. 5.

Otros métodos para determinar 2, en el caso de barras recurren a la asociaciéon
de anillos en el disco de la galaxia con las resonancias junto con el uso de la curva
de rotacién permiten la estimacién de la velocidad de patrén de barras (Elmegreen,
1996). Athanassoula (1979, 1980) encuentra formacion de anillos y pscudo-anillos
en Rorp y/0 en R para galaxias de disco con barras o distorsiones ovaladas.
Del mismo modo, Schwarz (1979, 1981) encuentra en la mayoria de sus modelos de
galaxias barradas que los anillos exteriores se sittan justo afucra de RoLp y y los
anillos internos justo al interior de Rur.. A partir de estos resultados es posible
situar de una manera aproximada el radio de corrotacién en galaxias barradas que
presenten anillos y, de este modo, estimar la velocidad angular del patréon €, si se
conoce la curva de rotacion de la galaxia en cuestiéon.  Cabe aclarar, sin embargo, que
en el caso de galaxias no barradas con anillos dicho argumento carece de validez pues
parece ser que para este tipo de galaxias, la formacion de anillos no esta conectada
con las resonancias (Athanassoula et al, 1982).

Es un hecho que la determinacion de €2, a partir de situar el radio de corrotaciéon
en la curva de rotaciéon de una galaxia de disco presenta, como primera dificultad,
el hecho de que no existe un criterio absoluto para encontrar R..,.. Esto se debe a
que la determinacioén de este ultimo a partir de la morfologia de la galaxia estudiada
depende del modelo dinamico que se considere. Ejemplos de este tipo de incertidum-
bres pueden encontrarse en trabajos sobre galaxias barradas como el de Duval et al
(1991) en el éptico y el de Sancisi et al (1979) en radio. Por esta razén han surgido
csfuerzos por determinar 2, utilizando otros métodos. En este rubro Tremaine &
Weinberg (1984) encuentran un método cinematico para determinar la velocidad el
patrén en galaxias de disco barradas a partir de la densidad de luminosidad de un
trazador asociado al patréon y la velocidad radial asociada, ambas correspondientes
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_a una franja de la galaxia estudiada.

1.2.6 Rotacion fuera del plano: gas extraplanar

Como se mencioné en la seccién 1.1.1, en algunas galaxias espirales se ha detectado
una capa de gas ionizado a algunos kiloparsecs del plano medio galactico. Una de las
galaxias de canto para la cual se ha estudiado esta componente es NGC 891. Esta
galaxia es similar a nuestra Galaxia en tipo morfolégico (Sb), luminosidad optica y
velocidad de rotaciéon ( Vi, = 225 Am/s - van der Kruit, 1984; Rupen 1991; Swaters
et al, 1997). Se le ha observado un halo luminoso en longitudes de onda de radio
con una altura de escala de 2.7 Apc (Allen et al, 1978), un halo extenso en H,,
asi como emision difusa en rayos X rodeando al disco con una extensién radial de
alrededor de 6.5 Apc (similar a la extension de los halos tanto en radio como en H,)
¥ una temperatura de 3.6 x 10°K (Bregman & Pildis, 1994). En esta galaxia se ha
observado también la existencia de polvo extraplanar (Howk & Savage, 1999). En
cuanto al halo en HI que se observa, Swaters et al (1997) encuentran que el gas parece
rotar entre 25 Am s~! 3 100 Am s~! mas lento que el gas en el plano. Si esta diferencia
en velocidades se debe al gradiente en el potencial gravitacional de la galaxia, puede
servir para discriminar entre modelos de masa de disco o esferoidales. Entre una
altura de 1 kpc a 4.5 kpc, se observa un aumento de 30 &m s~! en la velocidad radial
medida, lo que implica una disminucién en la diferencia Viano — Vertrp. Si dicha
diferencia reflejara la velocicdad de rotacién de la galaxia, 15, estaria aumentando
de 0 a 1 Apc y disminuyendo a z mayores. Rand (1996, 1997) publicé varios trabajos
donde ademas de observar y modelar la ionizacion de esta capa de gas, se presentaban
velocidades radiales observadas a varios kiloparsecs del plano galactico para galaxias
espirales vistas de canto. Este autor propone un modelo geométrico del ciclo disco-
halo en el cual el corrimiento de la velocidad se debe a una combinacién de una
disminucién real en V5, y de la migracién radial del gas donde ambos efectos estan
acoplados a través de la conservacion de momento angular. Es importante sefialar,
como lo hace el mismo autor, que el modelo anterior es meramente ilustrativo para
dar una idea de la importancia relativa de cada uno de los efectos.

1.2.7 Movimientos no circulares

La aproximacion del movimiento de los elementos del disco a un movimiento estricta-
mente circular es precisamente eso, una aproximacién. Para estudios mas detallados,
las érbitas estelares pueden seguirse considerando bajo esta primera aproximacion,
sin embargo éste no siempre es el caso para el gas del disco. Existen casos en los
cuales el gas presenta movimientos radiales y/o verticales importantes ya sea debi-
do a la presencia de estructuras como brazos espirales y barras, a explosiones de
supernovas, vientos estelares fuertes o campos magnéticos, o bien a la presencia de
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agentes externos como galaxias cercanas. El efecto que pueden tener este tipo de
movimientos en la determinacién de curvas de rotacién obtenidas partir del gas se
analizan en trabajos como los de Warner, Wright & Baldwin (1975), van der Kruit
& Allen (1978) y Bosma (1978). Algunos de estos efectos se presentaran en detalle
en el Capitulo 3, seccién 3.5.4.

1.3 Masa en galaxias espirales

Para poder modelar la estructura, dinamica y evolucién de una galaxia espiral es
necesario definir la cantidad y la distribucién de materia en estos objetos. El hecho
de que ademas las galaxias parezcan estar rodeadas de grandes cantidades de ma-
teria oscura hace que la correcta determinacién la masa de una galaxia asi comno la
distribucion de la misma, sea un objetivo esencial en la dinamica y evolucion galac-
ticas. Actualmente ésta es una de las areas de mayor interés en Astrofisica pues la
materia oscura se invoca de manera recurrente en el contexto de la Cosmologia. Sin
embargo la evidencia convincente de su existencia se deriva sobretodo de estudios a
escalas galacticas mucho menores como se vera en esta seccion.

Las masa tipicas de galaxias espirales, considerando materia barionica y materia
oscura, sc encuentran entre 10° — 10'2 A/; con escalas de 1 — 30 Apc para la parte
visible y de 10 — 300 Apc considerando ¢l halo de materia oscura. Las velocidades
de rotacién de una galaxia van de 50 a 500 Am s~! de manera que las escalas de
tiempo dinamico en cstos sistemas son del orden de 10% — 10° afios. En cuanto
a la luminosidad de cada componente, para la Via Lactea se tiene por ejemplo
L == 15 — 20 x 10% Lg para el disco y alrededor de 6.0 x 10'°® Afg para la masa
en estrellas. Para el bulbo, L = 5 x 10° Lg y la masa en estrellas 2.0 x 10!° Ad,
mientras que para el halo de materia luminosa la masa en estrellas se encuentra

alrededor de 5 x 10° Mg.

1.3.1 Cociente masa-luminosidad (M /L) en galaxias espirales

En Astronomia Extragalactica es poco usual trabajar inicamente con la luminosidad
de una galaxia ya que en realidad ésta no contiene informacién suficiente para ser un
buen punto de referencia en la comparacién con sistemas similares. Por esta razén
junto con la masa de una galaxia se sucle determinar el valor del “cociente masa-
luminosidad” AJ/L. Este se define como la masa de una galaxia (en masas solares)
entre la luminosidad de la misma en cierta banda (en luminosidades solares). Es
obvio que para el sol, A//L = 1 en cualquier banda.

Dependiendo de la manera en que se estiman tanto la masa como la luminosidad,
se definen distintos tipos de cociente masa-luminosidad.
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El cociente masa-luminosidad estelar, (A/L)., indica cuanta luz (en cierta ban-
da) produce una distribucién dada de estrellas. Este cociente estid asociado con la
historia de formacioén estelar del disco de una galaxia y suele determinarse conside-
rando modelos de sintesis de poblacién estelar (cf. Bell & De Jong, 2001).

El cociente masa-luminosidad dindmico al interior de cierto radio R, (A4/L)ain (R),
se obtiene ,como su nombre lo indica, a partir del analisis dinamico del sistema. En
este caso se considera tanto la masa como la luminosidad al interior de cierto radio
R. El valor de la masa al interior de dicho radio se determina a partir de la curva de
rotacion de la galaxia considerada, i.e., a partir de la velocidad de rotacién de dicha
galaxia al radio R, mientras que la luminosidad que se considera es la luminosidad al
interior del mismo radio R obtenida a partir de la distribucién del brillo superficial.

Finalmente el cociente masa-luminosidad total, (A /L)otar, €5 aquel que toma
en cuenta toda la galaxia incluyendo el halo de materia oscura en su totalidad. La
luminosidad considerada es la luminosidad de toda la materia barionica al interior
de dicho halo mientras que la masa del halo de materia oscura se obticne a partir de
modelos cosmoldgicos de formacién de estructura que precisen el tamaio y la masa
de dichos halos (cf. Navarro, Frenck & White, 1996 ) o bien a partir del estudio de
galaxias satélites alrededor de galaxias espirales ( Zaritsky & White, 1994).

1.3.2 Estimacion de A/ y A//L para galaxias espirales

Existen diversos métodos para determinar la masa y el cociente masa-luminosidad
de una galaxia espiral. Para la mayoria de éstos, lo que se requiere es el argumento
unidimensional que se basa en igualar la fuerza centripeta que experimenta una
particula en una o6rbita circular de cierto radio R con la fuerza gravitacional que
sobre ella e¢jerce cierta distibucién de masa, resultando asi la siguiente expresion:

M(R) ~ V2 x R/G, (1.14)

A continuacién se presenta una breve descripcién de algunos métodos para esti-
mar la masa y el cociente masa-luminosidad de galaxias espirales.

Curvas de rotaciéon

Las curvas de rotacién reflejan el movimiento a mediana y gran escala del gas y
estrellas en una galaxia al verse sometidos a cierto potencial, el cual estaA dado por
la distribucion de masa global. Por esta razén, las curvas de rotacién son muy ttiles
para explorar y estimar la distribuciéon de masa en galaxias espirales y utilizando en
primera aproximacién la ecuacién (1.14). Cémo se vio en la seccién 1.2.2, la mayoria
de las curvas de rotacién suelen ser planas a radios grandes. Estudios basados en
curvas de rotacién sugieren un AM/L ~ 20 — 30 con alrededor del 75% de la materia
contenida aparentemente en el halo de materia oscura (Rubin, Ford & Thonnard,
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FIGURA  1.9: Perﬁl 1ntegr1do de'la linea de emision del hidrégeno neutro para la
galaxia espu-al NGC 7331.. La flecha negra-indica. la velocidad sistémica de esta
galaxia (tomado de Sparke & Gallagher, 2000).

1978; van Albada et al, 1985; Burstein & Rubin, 1985; Bahcall & Casertano, 1985;
Carignan & Freeman, 1985; I{ent, 198G).

Ancho de la linea de emisiéon del hidrégeno neutro (21 cm)

La velocidad de rotacién maxima para una galaxia de disco puede obtenerse a partir
de observaciones del hidrégeno neutro de una galaxia utilizando un radiotelescopio
(una antena) con un ‘“beam” suficientemente grande como para incluir todo cl gas
neutro y poder medir cuanto gas se tiene a cada velocidad (Figura 1.9). Teniendo
una idea aproximada del radio total de la galaxia observada y habiendo determinado
la velocidad maxima de rotacion el gas a partir del perfil de la linea de 21 cm, se
utiliza la ecuacién (1.14) para obtener una aproximacién de la masa de la galaxia al
interior del radio R, donde V = V..

Cinematica de ctimulos globulares y de galaxias satélites

Los ciimulos globulares pueden servir como particulas de prueba del potencial del
halo de una galaxia a partir de la observaciéon de su dispersiéon de velocidades y
su velocidad radial promedio (Hesser, Shawl & Meyer, 198G). Del mismo modo,
las galaxias satélites qque rodean a galaxias espirales masivas pueden servir como
particulas de prueba en el halo de la galaxia principal. Sin embargo son pocos los
sistemas ricos en galaxias satélites y la observacién de la cinematica de uno o dos
satélites no restringe lo suficiente el espacio de parametros libres para determinar la
masa del halo oscuro sin hacer uso de hipoétesis sobre la isotropia de las velocidades
de las galaxias satélites y la forma de sus orbitas (Zaritsky et al 1993; Zaritsky &
White 1994). Un ejemplo poco comin de sistemas donde este método es factible es
la galaxia eliptica NGC 720 con seis compaileras fisicas de menor tamaifio (Dressler,
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Schechter & Rose, 1986).

Galaxias binarias

Diferencias entre las velocidades radiales entre pares de galaxias asi como su distan-
cia proyectada en el cielo han sido estudiadas estadisticamente por varios autores
(Page, Dahn & Morrison, 1961; Blackman & van Moorsel, 1984; Karachentsev, 1985;
Schweizer, 1987bh), los cuales a partir de ciertas suposiciones sobre la excentricidad
intrinseca de las 6rbitas de estos pares estiman tanto su masa como su Af/L. Sin
embargo dada la naturaleza estadistica de este método y las diferentes suposiciones
que se hacen sobre las 6rbitas en cuestion, la masa total que se determina para cada
par puede variar hasta por un orden de 2. Este método y los trabajos que se han
realizado con el mismo se presenta con mayor detalle en el Capitulo 2, seccion 2.3.3.

Dispersion de velocidades en grupos y ciimulos de galaxias

A partir de las velocidades sistémicas de las galaxias en el Grupo Local y utilizando
el teorema del virial (27" + U = 0, donde 7T es el promedio temporal de la energia
cinética total del sistema la cual se obtiene a partir de la dispersion de velocida-
des oy de cada miembro del grupo o ciumulo, y U es el promedio temporal de su
energia potencial total), se ha estimado que la masa del Grupo Local se encuen-
tra entre 2 — 7 x 10'? Af; (Humason & Wahlquist, 1955). Del mismo modo para
grupos pequenos y cimulos de galaxias se han derivado masas viriales de alrededor
de 10'® A, (Burbidge & Burbidge, 1961; Geller & Huchra, 1983; Barnes, 1984,
1985; Briggs, 1986) Es importante seiialar que para utilizar este método se hacen
varias hipotesis 3 aproximaciones importantes. En primer lugar se supone que el
sistema estudiado es un sistema aislado, atado gravitacionalemente y en equilibrio ;
en segundo lugar ) considerando que lo tinico que puede medirse es la dispersion de
velocidades oy en una direccién, se supone la equiparticion de la energia cinética de
traslacion; si bien para estimar la energia potencial del sistema se deben conocer la
separacién entre cada miembro del sistema y su posicion respecto al centro de masa
del sistema, observacionalmente sélo pueden medirse las separaciones proyectadas
en el plano del cielo; finalmente se debe considerar que los valores que se derivan
observacionalmente para 7" y U se miden en un momento dado, por lo que cl sistema

no estd necesariamente virializado.

Supercumulos

Si los supercumulos son efectivamente sistemas ligados, esto requiere que su masa
sea de 10'® — 10'7 Mg dentro de un radio de 30 — 50 M pc (Abell, 1961). Esto resulta
en un valor de A/ /L en la banda V entre 100 — 400 para este tipo de sistemas (Dekel
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& Shaham, 1980; Ford et al, 1981; Peebles, 198G; Bahcall & Comenford, 2002 y

referencias ahi citadas).

1.3.3 Materia oscura y distribuciéon de masa en galaxias es-
pirales

El hecho de que las curvas de rotacién no decrezcan de forma kepleriana a radios
mayores que el 6ptico hace ver que contrariamente a lo que traza la materia luminosa,
la mayor parte de la materia en una galaxia espiral no se encuentra en su centro.
En la década de los 70 y a inicio de los afios ochentas, este comportamiento llevé a
lanzar la hipoétesis de que las galaxias espirales tenian grandes cantidades de materia
no-visible u oscura (Rubin, Ford & Thonnard, 1978; Bosma & van der Kruit, 1979;
Burstein et al, 1981; Bosma 1981; Rubin, Thonnard & Ford 1982; Rubin 1983).
Estudios actuales indican que las galaxias espirales contienen efectivamente halos de
materia oscura. La forma de estos halos no es conocida pero se cree que puede ser
esferoidal. En cuanto a la naturaleza de la materia oscura, el tema es mucho mas
delicado. Si bien una fraccion de la materia oscura detectada puede explicarse por
la presencia de materia baridnica dificil de detectar como planctas, enanas cafés o
agujeros negros compactos en los halos de las galaxias de disco (MACHOs - Alcock
et al, 2001; Milsztajn & Lasserre, 2001)), la enorme fraccién de materia oscura que
parece haber en el Universo (= 80%) parcce implicar necesariamente la existencia
de materia oscura no bariénica cuya naturaleza involucra las investigaciones mas
recientes en la fisica de particulas.

Una vez ecstablecida la existencia de un halo de materia oscura resulta logico
preguntarse cuanta masa debe asignarse a este halo y con qué distribucién. Esto
lleva a un procedimiento conocido como descomposicién halo-disco de la curva de
rotacién (Figura 1.10).

El problema queda mecjor cjemplificado en el caso de galaxias Sc para las cuales el
bulbo (¥ por lo tanto su contribucion a la distribucién de masa) puede considerarse
despreciable. Lo que se busca es dividir la curva de rotacion observada en dos
contribuciones de manera que V3, = V2 + V;3,, donde V., es la velocidad de
rotacion observada, i.e.. la dada por la curva de rotaciéon. Vy,., se obticne a partir
de la masa inferida a través de la fotometria del disco observada y suponiendo
un cociente masa-luminosdiad del disco (M/L)p determinado donde (M/L)p =
(AL, + Alge,)/L = AL./L. El perfil de luminosidad (i.e. brillo superficial) esta
directamente relacionado con la forma de esta componente mientras que (M/L)p
esta relacionado con la escala o amplitud de dicha contribucién. La diferencia entre
la curva de rotacién observada y la contribucién del disco se atribuye entonces a la
presencia del halo de materia oscura Vj,,.,. Evidentemente el parametro (AM/L)p, no
puede ser mayor que un determinado valor méaximo pues podria darse entonces que
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FIGURA 1.10: Descomposicién de la curva de rotacion observada para una galaxia de
disco considerando la contribucién del disco de estrellas (“STARS”), la contribucién
del disco de gas neutro (“HI”) y la contribucién del halo de materia oscura (“HA-
LO"). Para estetiltimo se consideraron distintos modelos los cuales s¢ detallan en
el Capitulo 3, seccion 3.7 Graficas tomadas de Blais-Ouellette, Amram & Carignan

(2001).




§1.4 Tully-Fisher

a cierto radio, Vo fuera mayor que Vi, . Este valor maximo para (A/L)p sucle
estar restringido por las partes internas de la curva como se verd mas adelante en
los casos particulares presentados en esta tesis. La visién conservadora del problema
de la masa faltante tiende entonces a buscar este valor maximo de (M/L)p para
minimizar la contribuciéon de la materia no-visible. Esto lleva a escoger lo que se
conoce como las “solucion del disco maximo” para la descomposicién halo-disco.
Desde el punto de vista dinamico es posible tener soluciones con un valor menor
para (A//L)p y con un halo oscuro mas “pesado”. De hecho no existe ninguna razén
dinamica por la cual la solucién de disco maximo seca preferida por la Naturaleza
(Bertin & Lin, 1996). Actualmente tanto las obscrvaciones como las simulaciones
numeéricas parecen indicar que las galaxias mas masivas tienden a poseer discos con
una fraccidén importante de la masa total, i.e. discos maximos, mientras que sistemas
menos masivos presentan una fracciéon considerable de materia oscura (Bosma, 2002).
Por otro lado como se vio en la secciéon 1.2.2, las curvas de rotacién observadas
presentan un comportamiento “estandar” y son tales que en sus partes internas
parecen depender mayormente de la distribucién de masa del disco y en sus partes
externas de la distribucion el halo de materia oscura. Esto lleva entonces a suponer
una sintonia (o “conspiraciéon’) entre las componentes visible y oscura que explique
este comportamiento estandar, la cual puede ser de origen primordial.

1.4 Relacién Tully-Fisher

Considerando la velocidad maxima de rotacién para galaxia espirales se ha encontra-
do que en promedio las galaxias mas brillantes rotan mas rapido. En 1977, Tully y
Fisher encontraron que la velocidad de rotacion de una galaxia de disco aumenta con
su luminosidad en la banda B siguiendo aproximadamente la relacién L o< V.2, ...
con a ~ 3; esta relacién se conoce como la “relacion Tully-Fisher” (TF) (Tully &
Fisher 1977). Los valores observados se ajustan mecjor a una curva dada cuando la
luminosidad se mide en el rojo o en el infrarrojo. Dada la correlacién que establece,
la relacion Tully-Fisher es un método utilizado ampliamente para medir distancia
a galaxias (e.g. Tully & Fisher 1977, Picrce & Tully 1988). En otras palabras la
relacion TF es una correlacién empirica entre la velocidad circular maxima de una
galaxia Vior smar © ¢l ancho del perfil integrado W,,,», ¥ su magnitud absoluta total
en cierta banda A/, de manera que M = A + B(logW,..) (Figura 1.11).

Estos dos pardmetros definen un plano de parametros estructurales para galaxias
espirales que puede a su vez reflejar la manera en que esta galaxias se formaron o
bien sugerir la presencia de procesos auto-regulados de formacion estelar en el disco.
Existen varios modelos de formacion de galaxias que predicen una correlacién entre la
luminosidad y la velocidad de rotaciéon de galaxias espirales (Fall & Efstathiou, 1980;
Faber, 1982; Ashman, 1992; Eisenstein & Loeb, 1996; Avila-Reese & Firmani, 2000).
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FIGURA 1.11: Relacién Tully-Fisher para galaxias espirales (tomada de Verheijen,
1999)

La idea basica es que la relacién L — V,, es producida por la relacién entre la masa
Mpaio ¥ la velocidad circular V. sa10 de los los halos de materia oscura donde luego se
formara la galaxia visible. Para los modelos mas exitosos como el ACDA{, la relaciéon
Mpato — Vehato tiene el mismo indice o para la relacion TF que el determinado en
trabajos recientes a partir de observaciones en el infrarrojo (Tully ct al 1998; Firmani
& Avila-Reese 2000). Una correlaciéon de este tipo se espera si la luminosidad y la
velocidad de rotacidn del disco dependen de la masa total de la galaxia (bariénica
+ oscura). Un modelo alternativo para explicar la TF involucra la formacién de
galaxias por procesos disipativos en los cuales la formacion estelar -o la habilidad
de la galaxias para retener ¢l gas eyectado por las estrellas y las supernovas- cs
regulada por la cantidad de materia bariénica en el halo. En este modelo, la TF
surge como una prediccion natural con una dispersion despreciable (White, 1991;
Kauffinann et al, 1993; Silk, 1995,1997). Los residuos en la TF deben entonces
reflejar fluctuaciones en la historia detallada de formacién y enriquecimiento de los
halos galacticos. De esa manera tanto los efectos evolutivos como los ambientales son
susceptibles de modificar la forma de la TF en distintos ambientes por lo que una TF
universal no es susceptible de existir. Este tema necesita ser estudiado a distintos
corrimientos al rojo y considerando distintos ambientes (galaxias aisladas, pares de
galaxias, grupos y cimulos) con miras a esclarccer las implicaciones cosmolédgicas
de las dispersiones en la relacion Tully-Fisher. No soélo eso sino que ademéas parece
existir una dependencia entre la TF y la morfologia de las galaxias observada. Esta
dependencia fue sugerida por vez primera por Roberts (1975) recibiendo un gran
apoyo por parte de Rubin y colaboradores (Rubin et al, 1985 y referencias ahf
citadas) quienes obtuvieron las velocidades de rotacién de una muestra limitada en
magnitud de 21 galaxias Sc, 23 Sb y 16 Sa. Estos autores encuentran que a una
velocidad de rotacién dada, las galaxias Sc son 2 magnitudes mas brillantes (en la
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banda B) que las galaxias Sa y 0.5 mas brillantes que las galaxias Sb. Este resultado
merece especial atencién pues esta dependencia en morfologia podria utilizarse para
discutir que cualquier desviacién sistematica entre la TF local ¥ la TF observada a
corrimientos al rojo intermedios se puede deber a una gran variedad de propiedades
locales, medio ambiente y efectos de seleccidn mas que tratarse de un resultado de
indole cosmolégica.
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Galaxias en interaccion

La interaccion de galaxias es un fenémeno cada vez mas estudiado en la Astronomia
ya que tiene eco tanto en las teorias cosmolégicas acerca del origen, formacion y
evolucion de estos sistemas, como en el estudio de la formacion, supresion o induc-
cion de estructuras y brotes violentos de formacién estelar y/o actividad nuclear
en galaxias cercanas. Asi mismo, los sistemas de galaxias, desde pares hasta cu-
mulos, constituyen laboratorios donde estudiar la distribucién y comportamiento de
la materia visible y la materia oscura frente a distintos tipos de perturbaciones y

configuraciones gravitacionales.

El estudio de la interaccion de galaxias comprende observaciones en distintas
longitudes de onda y con técnicas muy variadas poniéndose especial interés en la
morfologia de las galaxias participantes, la distribucién de su energia, su cinemaéatica
¥ su dinamica. Haciendo uso de los avances computacionales, el estudio de en-
cuentros entre galaxias cuenta tambien con complejas simulaciones donde entran en
juego distintos codigos numeéricos para representar de la manera mas precisa posible
estrellas, gas y materia oscura.

En este capitulo se presentaran los distintos tipos de encuentros entre galaxias,
asi como una revision de los estudios tanto observacionales como tedricos y numé-
ricos que se han hecho al respecto. De manera mas detallada se abordara el tema
especifico de los pares de galaxias en interaccién, discutiéndose los distintos tipos de
clasificacién de interacciones que existen en la literatura y los catialogos disponibles;
se presentaran también los resultados observacionales mas recientes a distintas lon-
gitudes de onda, los modelos numeéricos en boga para simular este tipo de encuentros
y el papel que juega la interaccion de galaxias en distintos rubros de la astrofisica

actual.
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Ficura 2.1: Concentraciones de galaxias alrededor de 80 AYpc del Grupo Local
-marcado con un punto negro (Hudson, 1993)

2.1 Sistemas de galaxias

"Nada es ajeno en el Universo." Esta frase con tintes existencialistas puede sin
duda aplicarse al caso de las galaxias desde su formacién hasta su estado actual.
Las galaxias tienden a agruparse en pares, tripletes, grupos compactos, grupos mas
grandes hasta enormes ctimulos con cientos y miles de cllas (Figura 3.7).

En la mayoria de estas agrupaciones, las galaxias estan separadas por grandes
distancias, alrededor de 10 a 100 veces el tamaifio de su diametro. Sin embargo en
unos cuantos millones de afios una galaxia puede trasladarse una distancia igual a su
diametro, de manera que a lo largo de la edad del Universo (~ 10!'° aiios), es inevita-
ble que estas galaxias se encuentren unas con otras, deformandose, distorsionandose,
orbitando una alrededor de otra hasta que éstas choquen y/o se fusionen.

Cada una de estas agrupaciones es objeto de estudios particulares con el fin de
analizar su origen, evolucién y el futuro que les depara. A continuacién se presenta
una breve descripcion y los resultados mas relevantes de cada una de estas diferentes

asociaciones de galaxias.
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FALLA DE QRIGEN

FIGURA 2.2: Arriba: Camulo de Virgo. Abajo: Cumulo de Coma

2.1.1 Cuamulos de galaxias

Alrededor del 50% de las galaxias en el Universo se encuentran en sistemas de ga-
laxias de unos cuantos megaparsecs de diametro. Dentro de éstos, los camulos de
galaxias son las asociaciones mas grandes. Contienen alrededor de 10% galaxias en
un volumen con un radio de alrededor de ~ 5 Adpe. Dentro del megaparsec central se
encuentran alrededor de 50 a 100 galaxias luminosas (L > 2 x 10'® Lg). Las galaxias
en un cumulo estan ligadas gravitacionalmente, asi mismo se ha observado que el
medio intractimulo esta lleno con gas intergalactico muy caliente (~ 10% — 107 A7), el
cual tambien esta ligado gravitacionalmente al camulo. Los cumulos mas cercanos
son el ciumulo de Fornax y el ciimulo de Virgo -este iltimo con 1300 miembros cata-
logados. Mas lejos se encuentran citmulos mas ricos como el citimulo de Perseo, Abell
1656 ¥ el cumulo de Coma. Este tltimo tiene un diametro de alrededor de 7 Al pe, es
3-4 veces mas luminoso y mas denso que el cumulo de Virgo y su parte central esta
poblada exclusivamente por galaxias elipticas. Por el contrario, el camulo de Virgo
es menos denso y contiene una fraccién mayor de galaxias espirales (Figura 2.2
Como se ha sefialado, la mayoria de las galaxias en un cimulo denso son galaxias
elipticas (alrededor del 70%), mientras que la fraccién de galaxias espirales es muy
pequeidia e inferior a la fracciéon observada en galaxias de campo. En el centro de
estos ctumulos suelen encontrarse una o dos galaxias elipticas gigantes (galaxias cD),
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las cuales se cree son producto del canibalismo (fusiones) de galaxias circundantes
mas pequeiias. Este tipo de galaxias son un excelente ejemplo de dos tipos de
procesos presentes durante la interaccién entre galaxias. El primero de ellos es el
proceso de “desnudamiento de marea” (tidal stripping) durante el cual, la galaxia mas
grande va arrancando material (estrellas y gas) de la galaxia que la orbita, dada la
naturaleza extendida de esta ultima. Los "fragmentos" que van siendo arrancados
no siempre caen en la galaxia de mayor tamaiio y pueden quedarse orbitando de
manera independiente en el medio intracumulo. El segundo proceso que interviene
en este tipo de canibalismo es el proceso de “friccién dinamica”. Durante éste, la
parte central de la galaxia pequeiia -que puede aproximarse a una masa puntual AJ-
se desplaza a través de un medio que contiene gas y estrellas. Conforme la masa
M atraviesa esta envolvente, ésta deflecta las estrellas que encuentra a su paso.
Estadisticamente, esta defleccién resulta en un reacomodamiento de las estrellas de
manera que aparece un exceso de estrellas detras de la masa AL (se dice que la
presencia de esta masa “polariza” el medio ambicente que la rodea). Este exceso de
masa jala a la masa Al reduciendo su velocidad respecto a la distribucién global de
las estrellas. El efecto neto de este proceso resulta en un reacomodamiento de las
estrellas del medio y en llevar la masa A/ hacia el centro de la galaxia de mayor
masa que la incorpora conviertiéndola en una galaxia "canibal.

Al estimar la masa de un camulo de galaxias a partir del teorema del virial se
encuentra que la masa determinada de esta manera es alrededor de 5 veces mayor
que la masa cue se observa (tanto en forma de estrellas como de gas intractimaulo
caliente) lo cual indica una presencia importante de materia oscura en este tipo de
sistemas. El estudio de la distribucion de esta materia oscura en cumulos ha llevado
a resultados contradictorios en cuanto a la conexién que pudiera existir entre el
medio en el que sc encuentra una galaxia espiral y la estructura y distribucion de
su halo de materia oscura. Algunos trabajos encuentran diferencias sistematicas en
lad curvas de rotacion de galaxias espirales segiin el medio en el que se encuentran,
las cuales podrian estar relacionadas con la estructura y distribucién de su halo de
materia oscura (Rubin, Ford & Whitmore, 1988), mientras que otros trabajos no
encuentran una correlaciéon tan evidente entre la forma de la curva de rotacién de
galaxias espirales y el medio en el que se encuentran dichas galaxias ( Amram et al,

1993).

2.1.2 Grupos de galaxias

Los grupos de galaxias contienen alrededor de 20-40 galaxias atadas gravitacional-
mente en un volumen con un radio de 0.5 a 1 AMpec. Normalmente son ricos en
galaxias tardias y pobres en galaxias elipticas y galaxias SO. Nuestra Galaxia, la
Via Lactea, forma parte de un grupo de galaxias, el Grupo Local. Este contiene
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FIGuRrRA 2.3: Izquierda: Quinteto de Stefan. Derecha: Sexteto de Seyfert.

alrededor de 36 galaxias dentro de una esfera con un radio de 1 Afpc cuyo centro se
encuentra entre nuestra Galaxia y M31 (Andrémeda). El Grupo Local consta de tres
galaxias espirales (la Via Lactea, M31 y M33) y una galaxia eliptica (M32, satélite
de M31), el resto son galaxias irregulares y enanas irregulares, elipticas y esferoida-

les. La mayoria de estas galaxias enanas orbitan alrededor de nuestra Galaxia o de
M31. oo

2.1.3 Grupos compactos de galaxias

Los grupos compactos son agregados de cuatro galaxias o mas galaxias dentro de
un rango de 3 magnitudes y con un aumento en su densidad superficial de 10 a 10%
veces la densidad superficial de sus alrededores (Figura 2.3). Considerados como
sistemas fisicos densos presentan densidades superficiales tan altas como las partes
centrales (core) de ctunulos ricos de galaxias (brillo superficial promedio del grupo
> 26.0 mag arcsec™?) siendo que residen en regiones con baja densidad superficial
de galaxias (Hickson 1982).

Dentro de estos grupos, las correlaciones entre morfologia y densidad muestran
la misma tendencia que se observa en cumulos de galaxias: se encuentran menos
galaxias espirales comparando con muestras de galaxias de campo, y la fraccién de
las mismas respecto al total disminuye conforme el grupo es mas compacto. Sin
cmbargo la fraccién de espirales en un grupo compacto es significativamente mayor
que la fraccion de espirales en cimulos de galaxias con densidad equivalente, lo que
hace algunos artos llevé a cuestionar la realidad fisica de estos grupos, cf. (Mamon
1986). Las galaxias en grupos compactos muestran separaciones proyectadas del
orden de un didmetro de componente lo que da un tiempo de cruce (crossing time)
de 0.016 Hg' -considerando una velocidad de dispersién media de ~ 330 Am s—!

37




Capftulo 2 : Galaxias en interacciéon §2.1.2 Tripletes

(Hickson et al 1992)-, por lo que la mayoria de los grupos observados parecen ser
inestables al colapso gravitacional en escalas de tiempo menores o iguales a 0.1 Hy*.
Algunos intentos por modelar estos grupos tanto con materia oscura como sin ella
(Mamon 1986; Barnes 1989) muestran que efectivamente éstos son inestables y que
coalescen en escalas de tiempo cortas. Estas escalas de tiempo cortas no son el tnico
problema que presenta este tipo de sistemas, pues esta también el hecho de que
las fusiones entre los miembros del grupo deberian comenzar después de un nimero
pequeiio de tiempos de cruce. Observacionalmente se encuentra que atin cuando una
fraccién de los grupos compactos observados presentan signos de interaccion tales
como puentes y colas, cada una de las galaxias que componen el grupo es distinguible
y puede asociarse con algtn tipo morfolégico estandar. Ademas las componentes
elipticas de los grupos (candidatos a ser fusiones en proceso) no presentan exceso
de luminosidad ni signos de fusiones pasadas tales como un exceso en el azul (Zepf
& Whitemore 1991) o emision en el lejano infrarojo (FIR) (Sulentic & de Mello
Rabaca 1993). Para tratar de explicar el problema de la inestabilidad gravitacional
se propuso que los grupos compactos cuyas componentes presentan corrimiento al
rojo similar son meras proyecciones de galaxias de campo a lo largo de un filamento
de la estructura a gran escala del Universo (Mamon 2000), sin embargo esto no
explica varias evidencias observacionales como el hecho de que los miembros de
estos grupos presenten distorsiones tales como puentes y colas de marea (Sulentic
1997). DModelos mas recientes (Athanassoula 2000) indican que la existencia de
grupos puede explicarse dinamicamente si se considera un halo vivo de materia oscura
commun, ademas de los halos de cada galaxia. Al ser la poblacién mas extrema de
asociaciones densas de galaxias, los grupos compactos son un sistema de galaxias
unico para investigar los efectos de un medio de alta densidad en la morfologia,
dindmica y evolucion de cada unos de sus miembros, asi como para probar distintas
teorias de formacion y evolucién de estructuras a gran escala en el Universo.

2.1.4 Tripletes de galaxias

Los sistemas de tres galaxias adolecen del sindrome del hermano de en medio: pre-
sentan una complejidad mayor a la observada en pares de galaxias, pero su densidad
no les permite ser clasificados como grupos compactos. Por esta razén, su estudio
se ha visto limitado con respecto a otros sistemas de galaxias. Ann asi, a la fecha
se han realizado varios surveys de este tipo de sistemas asi como estudios de su
cinematica (e.g. Infante et al, 2000; Karachentseva & Karachentsev, 2000). Desde
el punto de vista numérico varios han sido los esfuerzos por modelar las observacio-
nes de este tipo de sistemas (Chernin & Mikkola, 1991; Chernin et al, 1994). Un
resultado interesante que surge de este tipo de trabajos es que la formacién de un
triplete impone condiciones estrictas en la cantidad de materia oscura presente en el
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sistema asi como su distribucién ( Chernin, Ivanov & Trofimof, 1989; ‘Aceves, 2001).
Este es un problema presente y a la fecha sin respuesta en'el estudio de todas las
asociaciones con un numero reducido de galaxias. '

2.1.5 Pares de galaxias

La primera descripcion de sistemas de dos galaxias se hizo el siglo pasado con las
observaciones de Lord Rosse entre 1840 y 1850. Rosse observé extensiones filamen-
tosas en forma de colas o antenas en ambos objetos que se extendian en direcciones
opuestas, asi como puentes de material entre los mismos. En 1920, se realizé el
primer survey fotografico de sistemas alterados binarios y multiples (Pease 1920).
En 1956, Zwicky sugirié que los brazos espirales de las galaxias se forman una vez
que las extensiones filamentosas, producto de la interacciéon, se rompen y se enro-
llan debido a la rotacién galactica. Con esta hipoétesis, comienza a surgir la idea
de vincular la interaccion de galaxias con la formacion y evolucion de las mismas.
Desde entonces el interés por este tipo de sistemas ha suscitado una gran cantidad
de trabajos tanto observacionales como tedricos y numeéricos. Lo que hace unas dé-
cadas se consideraba un fenémeno esporadico, actualmente se reconoce como uno de
los factores fundamentales en la formacién y evolucién de galaxias a lo largo de la
historia del Universo. En las siguientes secciones presentaremos de manera detallada
este tipo de sistemas, su clasificacién, los resultados mas importantes desde el punto
de vista de estructura galactica, dinamica de galaxias y cosmologia, asi como las
avances que hasta la fecha se han hecho a través de la simulacion numérica de este

tipo de encuentros.

2.2 Pares aislados de galaxias en interaccién

El fenémeno de interaccién entre dos galaxias es un proceso largo (~ 10% — 10° afios)
dominado por fuerzas gravitacionales y cuyo resultado final depende -obviamente-
de las condiciones iniciales del encuentro, asi como de la naturaleza de cada una de
las galaxias participantes. Ningan encuentro sera exactamente igual a otro, atun asi
a lo largo del tiempo se han establecido distintos criterios para evaluar y clasificar
cl estado de las interacciones en una escala temporal, asi como el posible desenlace
del encuentro. En este sentido uno puede calificar la interaccién entre dos galaxias
a partir de lo que se ve, esto es a partir de la morfologia del sistema, las distorsiones
o caracteristicas particulares que presenten cada una de las galaxias asi como del
aspecto global que presente el sistema en el cielo. Sin embargo antes de poder cata-
logar un par en interaccién es necesario establecer criterios que aseguren hasta cierto
grado que efectivamente dos galaxias cercanas (en proyeccién en el plano del cielo)
estan interactuando. En este apartado se discutiran en primer lugar los criterios
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para definir un par aislado de galaxias en interaccién, a continuacién se presentaran
esquemas de clasificacién propuestos por distintos autores, se mencionaran también
ejemplos tipicos de diferentes tipos de encuentros entre dos galaxias y se presentaran
brevemente diversos catalogos de pares de galaxias.

2.2.1 Criterios de seleccion

;,Cémo identificar un par aislado de galaxias en interaccién en el cielo? ;Coémo
asegurarse de que cada una de esas dos galaxias siente la presencia de la otra y
eventualmente sera modificada por ésta?

Estas preguntas distan de tener una respuesta sencilla e inmediata, tanto por la
naturaleza compleja del encuentro entre galaxias como por las limitaciones observa-
cionales actuales. La solucion que se ha dado a este problema contempla ante todo
el establecimiento de convenciones, algunas mas acertadas que otras, que permitan
identificar la mayor fraccién de pares reales o fisicos sin incluir demasiados pares
productos de la proyeccion en el cielo, llamados pares dpticos.

Uno de los criterios mas utilizados y certeros es el determinado por Karanchet-
sev en 1972 cuando compild su catalogo de pares aislados de galaxias (Karachentsev
1972). Este criterio de seleccion esta basado en las distancias mutuas entre las gala-
xias en cuestion y los diametros angulares de cada una de ellas. Segun este criterio,
dos galaxias con magnitudes aparentes 7y, m. menores que 15.7, con diametros an-
gulares a,;, as y sceparacion angular X son un par aislado respecto a otras galaxias
cuando se satisfacen las siguientes condiciones:

(\'1,' / 4\’12 > 5Sa; / a; , (2.1)

Xo; / Xi2 > Ba; / as , 2.2

donde i representa cualquier galaxia “cercana’”, cuyo diametro angular a; esté
dentro del intervalo

4a, > a; > a1/2, (2.3)

dax > a; > ax2/2, (2.4)

Los valores en las expresiones (2.1)-(2.4) fueron elegidos de manera que la muestra
de pares de galaxias seleccionada por Karanchetsev contuviera, por un lado, un
nuamero reducido de pares ficticios (es decir, producto de la proyeccién en el cielo)
y por el otro, que preservara una parte considerable de pares fisicos. La validez de
dichos valores se comprobé a través de experimentos numeéricos de Monte Carlo con
los cuales se construyeron campos “sintéticos” de distribucion de galaxias.

40




Capitulo 2 : Galaxias en interaccién §2.2.2 Clasificaciéon

Ademaéas de este criterio basico se consideraron también dos‘crit:ex‘iqsf‘sevgrp_s’f.,Exi,
el primero de éstos, las desigualdades (2.1) y:(2.2) se ven modificadas.del siguiente -
modo: : o SN P

X1/ Xz > 10a; / ar S (20B)

X / X112 > 10a; / as , (2.6)

mientras que las condiciones (2.3) y (2.4) no se ven afectadas.
Para el segundo criterio “severo”, las expresiones (2.1) y (2.2) no se modifican, y
las condiciones (2.3) y (2.4) toman la siguiente forma:

day > a; > a‘/4 N (2.7)

daz > a; > a2/4 , (2.8)

Esta nueva condiciéon disminuye el limite inferior de los diametros por un factor
de dos para permitir el posible efecto de compaiieras enanas.

Este criterio de seleccién ha sido utilizado con frecuencia en estudios de pares
de galaxias (e.g. Reduzzi & Rampazzo, 1995; Keel, 1996; Marquez & Moles, 1996;
Hernandez-Toledo & Puerari, 2001) y ha demostrado ser bastante eficiente. Aun asi
cada vez que se utiliza este criterio de selecciéon es objeto de una segunda revision
segiin los criterios de cada autor en particular.

Otro criterio de scleccion para los pares aislados de galaxias es cl establecido
por Turner (1976) el cual se basa en la distancia de las galaxias del posible par
y las galaxias que las rodean. Existen también definiciones menos refinadas don-
de lo que se define es la contraparte “natural” de una galaxia en interaccion, i.e.
una galaxia aislada. Grosso modo una galaxia es aislada cuando es simetrica y no
presenta perturbaciones. Mamon (198G) llevaron esta definicién un poco mas lejos
aduciendo que los efectos que tiene una interaccidén sobre una galaxia, tales como
deformaciones morfolégicas v cinematicas asf como formacion estelar inducida en
forma de brotes violentos (starbursts) tienen un tiempo de vida de alrededor de 10°
afios. Considerando un valor de 75 k. s~} =1 para la constante de Hubble Hgp
consideran a una galaxia como aislada cuando su vecina mas cercana esta situada a
una distancia (proyectada) mayor a 0.5 Adpc y/o cuando la diferencia en corrimiento
al rojo (redshift) entre estas dos galaxias es mayor que 500 ke s—t.

M pe

2.2.2 Clasificacion de interacciones

Cuando uno piensa en interaccidnes de galaxias vienen a la cabeza los ejemplos mas
bonitos y espectaculares hasta ahora observados. Tal es el caso de M51 o la galaxia
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Ficura 2.4: Pares de galaxias en interaccion. Izquierda: NM51 o Galaxia del Remo-
lino ( Whirlpool). Derecha arriba: Galaxia de la Rueda de la Carreta (Cartwheel).
Derecha abajo: Las Antenas. Imagen de 1la Digital Sky Survey con un acercamiento
de las partes centrales tomado con el telescopio espacial Hubble

del Remolino (NGC 5194/95 ), la galaxia de la Rueda de Carreta ( Cartwheel, VV
784) o Las Antenas (NGC 4038/39) (Figura 2.4).

Sin embargo las observaciones de este tipo de sistemas ofrecen un verdadero
zoolégico de configuraciones y tipos de interacciones que dependen entre otras cosas
de la “intensidad” del encuentro. Esta intensidad suele medirse a partir de signos o
sefiales en las galaxias participantes tales como puentes o colas de marea, distorsiones
en el disco o la presencia de una envolvente comuin. Para cualquier estudio sobre la
interaccion de galaxias es esencial contar con un criterio de seleccion que permita
clasificar este tipo de eventos. Como muchas otras clasificaciones en Astronomia,
la clasificacién de galaxias en interaccién esta sujeta a una enorme subjetividad
resultando muy dificil encontrar criterios generales, sencillos de establecer y que
reflejen a su vez la fisica del fenémeno. A continuacién se presentan varias propuestas
de clasificacion para galaxias en interaccién donde se ha intentado cubrir estos tres
puntos.
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TABLA 2.1: Clase de interaccion (7.AC) para galaxias de disco -Dahari 1985

descripcion
simétrica
ligeramente asimétrica, con extensiones difusas
asimétrica, brazo extendido
distorsionada
fuertemente desordenada
galaxia tras la interaccién

5
Q

QDO A WK

Con el interés de determinar el grado de interacciéon en galaxias con actividad
nuclear, Dahari (1985) define la “clase de interaccién” (interacting class, IAC) como
un entero adimensional que aumenta con el “efecto” que tiene la interaccién en las
galaxias como éstas se ven proyectadas en el ciclo. 7AC = 1 se asigna a galaxias
aisladas y simétricas mientras que 7.4AC = G se asigna a espirales muy deformadas o
“desordenadas” o bien a galaxias que se traslapan. La 7 AC esta dada por el grado de
asimetria de la galaxia, la distancia a la que se encuentra la compaiiera y el tamaiio
de la misma y la presencia de brazos que conecten a los dos miembros del par. La
clasificacién completa establecida por Dahari se presenta en la Tabla 2.1.

A partir de su catalogo, Karanchetsev (1972) da otro criterio de clasificacion de
interacciones en base a la morfologia del par. En este caso las interacciones se
dividen en :

LIN.- Existe un vinculo “unidimensional” entre las componentes, ya sea a través de
algin tipo de puente (“br”) o cola (*ta”).

ATM.- Una atmoésfera luminosa envuelve a ambas componentes del par. Esta cate-
goria se divide a su vez en “am” para el caso de atmésferas simétricas y amorfas, y
en “sh” para atmésferas asimétricas y/o “desgarradas” (shredded, en inglés).

DIS.- Aparece distorsion en una ¢ ambas componentes. Esta distorsion es a nivel de
la estructura espiral o en la forma de la galaxia.

Karanchetsev sefnala ademas a los puentes y colas como la evidencia mas clara
de interacciéon aunque éstos “duran” poco tiempo (alrededor de 3 x 10® afos). Asi
mismo coloca a las atmésferas comunes como un signo de interaccién mas importante
que la distorsion de cada una de las componentes. Este criterio de interacciéon ha
resultado ser un excelente indicador de la emisiéon global en el infrarrojo medio y
lejano, encontrandose que existe una fuerte correlacién entre la clase de luminosidad
en infrarrojo y la clase de interaccion (Hernandez Toledo, Dultzin-Hacyan & Sulentic
2001).

Por otro lado, para interacciones en general, Solomon y Sage (1988) establecen un
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criterio para la clasificacién de la intensidad de la interaccién basado en la apariencia
morfolégica del sistema y en su cinematica (Figura 2.5). Siguiendo este criterio las
interacciones entre galaxias se clasifican del siguiente modo:

Tipo 0.- Galaxias para las cuales no se encuentran, de manera evidente, acompanan-
tes cuyas velocidades difieran de las primeras (Av) por menos de 1000 km s~ !"dentro
de un diametro de 10D25 en las placas de Palomar.

Tipo 1.- Galaxias con acompanantes dentro de 10D55 con Av < 1000 km's~! y'sin

mostrar signos de perturbaciéon morfolégica.

Tipo 2.- Galaxias con acompaiiantes dentro de 5Da25 y Awv < 1000 Akm s7! que
muestran, ademas, signos de perturbacion morfolégica que no son ni puentes ni colns.
Por ejemplo NGC 7770/71. ES

Tipo 3.- Galaxias con puentes 6 colas debidos a fuerzas de marea. Esﬁa. clase también
incluye galaxias como NGC 3310 en la que Balick y Heckman (1982) creen que
ocurrié una fusién con una segunda galaxia hace unos 10° afios.” Otro ejemplo es
NGC 1614.

Tipo 4.- Galaxias en proceso de fusion (merging) o en interaccién muy cercana sin
signos de puentes y/o colas. Por cjemplo, Arp 299.

A su vez, estos autores encuentran una correlacion entre el cociente Lr;r/Lco
y el tipo de interaccién (Solomon & Sage 1988).

En un analisis extenso de la morfologia de 16,000 pares de galaxias cercanos
seleccionados a partir de su corrimiento al rojo, Yamagata, Noguchi & Iye (1989)
encontraron que existe una tendencia entre las galaxias de un par en tener el mismo
tipo morfolégico, estructura interna similar y tamafios comparables. Esto los llevo
a proponer la categoria de “galaxias gemelas” twin galazies para galaxias en pares
que mostraran estas similitudes.

Actualmente en la literatura sobre pares de galaxias suelen encontrarse los tér-
minos “satélite” o ** compaiiera” cuando se describe a la segunda galaxia de un par.
Por lo general estos términos no obedecen ninguin criterio en particular, lHlamandose
‘satélites” a las galaxias de menor tamainio como en el caso de NGC 5195 que orbita
alrededor de M51 -galaxia del Remolino (figura 2.4) y utilizando el término “com-
pafiera” cuando el tamaiio de las galaxias que constituyen el par es similar (cf. Las
Antenas, Figura 2.4). Algunos autores sin embargo han dado algunos criterios para
diferenciar unas galaxias de otras. Por ejemplo, Zaritsky et al (1993) definen una
galaxia satélite como aquella que se encuentra a una distancia proyectada menor a
500 Apc respecto a la galaxia primaria , con una diferencia de velocidades sistémicas
menor que 500 Az s~! ¥ 2.2 magnitudes mas débil que la galaxia principal.
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NS 77700 WNET FF10:
INTERACCION TIPC 2 IRNTE RAZCION TIFD =

NGC 18145 Alp 299
INTEFACCION TIFC 3 INTERAZCION TIPD 4

F1GURA 2.5: Tipos de interaccién (Solomon & Sage 1988).
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2.2.3 Catalogos de pares de galaxias

A continuacion se presentan algunos de los catélogos de pares de galaxias que se han
compilado hasta nuestro dias. Como se menciond anteriormente, el primer survey
fotografico de sistemas alterados binarios y miultiples fue realizado por Pease en
1920 (Pease 1920). En 1956, Zwicky realizé un survey sistematico fotografico y
espectroscépico de estas galaxias (Zwicky, 1956). Mas adelante y tres afios antes de
que Hubble publicara su catilogo de galaxias normales, Vorotstov-Velyaminov en
1959, publicé un catalogo con 356 galaxias en interaccion (Vorontsov-Velyaminov,
1959). Con este Atlas of Interacting Galarxies se inicia formalmente el estudio y la
clasificacién de galaxias en interaccién. En 1966, Arp publica su Peculiar Galazxies
Catalogue conteniendo 300 galaxias peculiares (Arp, 1966). En ambos catalogos
se observa una muestra de objetos extranos, gencralmente deformes y retorcidos,
¥, en su mayoria, miembros de sistemas maultiples. Se observan también, por lo
general, filamentos de materia escapando de cada miembro del par en direcciones
opuestas, asf como una tendencia del disco a deformarse o torcerse en direccion de
Ia interaccién. Sin embargo, ninguno de estos catilogos no consideraban muestras
homogéneas ya que la seleccion de los pares o grupos en interacciéon no se realizé bajo
ningin criterio especifico. En 1972, y para contrarrestar este déficit, Karachentsev
publica el Catalogue of isolated pairs of galaxies in the northern hemisphere , el cual
contiene G603 pares de galaxias en interacciéon (Karachentsev 1972). La busqueda y
seleccion de sistemas binarios aislados se basé en ¢l criterio cuantitativo para medir
distancias mutuas y los diametros angulares de las galaxias presentado en la secciéon
2.2.1. En ailos mas recientes se han elaborado catalogos de pares de galaxias en
el hemisferio sur: A Catalogue of Southern peculiar galazies and associations (Arp
& Madore 1987), y A southern extension of the Karachentsev Catalogue of Isolated
Pairs of Galazies” (Reduzzi & Rampazzo 1995), este ultimo claborado de acuerdo a
los criterios de Karachentsev.

2.3 Resultados cinematicos y dinamicos a partir del
estudio de pares de galaxias en interaccion

2.3.1 Mapas de velocidades

En un par de galaxias en interaccion es de esperarse que los integrantes presenten
distorsiones debidas a la fuerzas gravitacionales y de marea que ejerce una galaxia
sobre la otra. Sin duda la deteccion de este tipo de perturbaciones puede hacerse a
partir de la observacién de la cinematica en dos dimensiones de las galaxias partici-
pantes obteniéndose el mapa de velocidades radiales de cada galaxia. Sin embargo,
a la fecha son pocos los trabajos que se han centrado en obtener este tipo de in-
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formacién cinemética en pares de.galaxias.en interaccién. tanto con.observaciones
del hidrogeno neutro como el gas ionizado: (cf C‘Irranza Crillon & Monnet 1969
Tully, 1974a; Amram et al, 1998). : :

2.3.2 Curvas de rotacion

Como se ha visto en el Capitulo 1, la forma y la amplitud de las curvas de rota-
cién son herramientas de diagnéstico muy tutiles para el anailisis de las condiciones
cinemAticas y dinamicas en galaxias espirales y por lo tanto de su respuesta a mo-
dificaciones externas como galaxias compaineras. Varios han sido los trabajos que
han analizado las diferencias sistematicas en las curvas de rotacién segiin su entorno
tanto desde el punto de vista observacional (e.g.(Zasov & Kyazumov 1983); Rubin
et al, 1988; Amram et al, 1993; Keel, 199G; Marquez et al, 2002) como numérico
(e.g. Barton, Bromley & Geller 1999). A principios de las década de los ochentas y
utilizando espectroscopia de rendija larga, (Zasov & Kyazumov 1980) encontrd que
las curvas de rotacion de galaxias con compaiicras cercanas tiecnden a alcanzar un
valor maximo para V., para después disminuir de manera kepleriana o bien mos-
trando una disminucion ann mas drastica (Zasov & Kyazumov 1980, 1983). Otros
trabajos indican que parece haber una relacidn estadisticamente significativa entre
la curva de rotaciéon de galaxias espirales y la distancia espacial a la compaiiera
(Reshetnikov 1992). Este autor cncuentra una anti-correlaciéon entre el cociente de
los gradientes lineales de la velocidad de rotacion y del radio y el logaritmo de la
distancia proyectada entre las dos galaxias. Recientemente, Marquez et al (2002)
observaron con espectrografia de rendija larga una muestra de 111 galaxias espirales
en distintos escenarios, desde galaxias espirales aisladas hasta galaxias en interaccién
débil o temprana con galaxias satélites o compaifieras. La forma y propiedades de
la curva de rotacion obtenida para cada galaxia fueron consideradas en funciéon del
grado de asilamiento, tipo morfolégico y luminosidad. Estos autores encuentran que
las galaxias aisladas tienden a ser de tipos mas tardios y de menor luminosidad que
galaxias interactuantes y que las partes externas de las curvas de rotacién de galaxias
aisladas tienden a ser mas planas que las de galaxias en interaccién; sin embargo,
ambas muestran relaciones similares entre pariametros globales como la pendiente
de la parte interna de la curva, la velocidad maxima de la misma y el radio al cual
¢sta se alcanza. Asi mismo encuentran que para las galaxias aisladas, la dispersién
de la relacion Tully-Fisher es significativarnente menor que para las interactuantes.
La mayoria de los resultados anteriores se obtuvieron a partir de observaciones con
espectrografos de rendija larga y por lo tanto la informacién cinematica obtenida
se limita a ciertos puntos y angulos de posicién sobre las galaxias observadas. Tra-
tandose de sistemas perturbados, es necesario tener acceso a informacién cinematica
de la galaxia en dos dimensiones para que a partir de ésta se pueda obtener una
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curva de rotaciéon que refleje le cinematica de toda la galaxia y que permita a su vez
verificar la validez de la curva de rotacién cuando se considera unicamente cierto
angulo de posiciéon. Esta informacién puede obtenerse utilizando técnicas como la
interferometria Fabry-Perot de barrido, de la cual se hablara ampliamente en el Ca-
pitulo 3. Las causas principales al origen de las distorsiones observadas en las curvas
de rotacion son perturbaciones en el campo de velocidades debido a la presencia de
la compaiiera, la cual, por efectos gravitacionales, induce movimientos no circulares
en el movimiento del gas en el plano de la galaxia o bien, debido a una redistribucion
neta de la masa en cada una de las galaxias. Es de especial interés conocer cuil de
estos mecanismo domina el fenémeno de la interacciéon para validar los parametros
dinamicos derivados a partir del analisis de dichas curvas.

Relaciéon Tully-Fisher

Cémo se vio en el Capitulo anterior, seccién 1.4, la dispersion en la relacién Tully-
Fisher (TF) puede tener repercusiones de indole cosmolégica. Sin embargo, antes
de aventurar esta hipodtesis es necesario establecer si las propiedades intrinsecas de
las galaxias (tales como su morfologia) o de su medio circundante (aisladas o en
interaccién) pueden contribuir a esta dispersion.

En este sentido, Barton et al (2000, 2001) analizaron las curvas de rotacién de
galaxias espirales en pares y en el campo en general con el fin de imponer ciertas res-
tricciones en los efectos que sobre la curva de rotacién tiene la presencia de galaxias
cercanas y sus consecuencas en el uso de la TF para determinar distancias extra-
galacticas. Sus resultados confirman los encontrados por Marquez & Moles (1999)
en el sentido de que la TF muestra mayor dispersion para galaxias en interaccion.
De manera similar, Kannappan ct al (2002) encuentran que galaxias con compaiiera
caen en el lado de la TF que corresponde a alta luminosidad/baja velocidad, ademas
de presentar efectivamente mayor dispersion. Marquez et al (2002) exploraron a su
vez la eventual dependencia entre la dispersion en la TF y el grado de peculiaridad
de la curva de rotacidén de galaxias espirales encontrando que esta dispersion no
parece depender de la naturaleza de la curva de rotacion. Este resultado contradi-
ce el de Barton et al (2001) quienes encuentran una relacion entre la distorsiones
cinematicas reflejadas en la curva de rotacién y la dispersion de la TF. Segun Mar-
quez et al (2002), la diferencia se debe a que su muestra incluydé inicamente objetos
ligeramente perturbados que no presentan distorsiones importantes. Por otro lado
su resultado coincide con el encontrado Dale et al (2001) quien tampoco encuentra
diferencias entre el grado de asimetria entre galaxias aisladas y galaxias en cimulos.
Estas discrepancias hacen necesario continuar el estudio de la dependencia entre la
TF y los efectos del medio ambiente a través de observaciones que permitan obtener
la mayor cantidad de informacién acerca de la morfologia y la cinematica de galaxias
de disco.
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2.3.3 Distribucion de masa y cociente masa-luminosidad en
pares aislados de galaxias

El estudio de la dinamica de sistemas binarios de galaxias permite determinar la
masa de cada galaxia, asi como la masa total del sistema, ya que cada componente
del par actua como una particula de prueba en al campo gravitacional del otro.
Utilizando este método es posible medir la masa integrada de cada galaxia del par
hasta 10 veces mas lejos que el radio luminoso de una galaxia aislada. La masa
obtenida de esta manera, similar a la determinacién de la masa de estrellas a través
del estudio de sistemas binarios, se conoce como “masa orbital”. Teéricamente, este
es un método poderoso para el calculo de la masa de galaxias binarias, sin embargo
es dificil de aplicar ya que es imposible conocer el movimiento orbital de un par de
galaxias sin enunciar una serie de hipdétesis. Parametros como las velocidades radia-
les relativas de las dos galaxias, asi como la separacién aparente entre las mismas
pueden medirse; sin embargo, dado el tiempo que toma a un par de galaxias com-
pletar una orbita, datos como la excentricidad, la inclinacién, movimientos propios
relativos o el periodo de la misma no pueden obtenerse de manera directa. Esto ha
llevado a realizar una serie de estudios estadisticos para conocer dichos parametros.

Uno de los primeros trabajos realizados con este fin fueron los realizados por
Page (1952, 1960), quien realizé estudios sistematicos de velocidades radiales en
galaxias binarias suponiendolas como masas puntuales con 6rbitas circulares. En
estos trabajos, el autor encuentra un valor promedio para la masa igual a hAZ =
8 x 10'® Als ! por componente y un cociente masa-luminosidad Af/AL = 8.7 en la
banda B . Analizando por separado pares de galaxias espirales con irregulares, de
galaxias elipticas con galaxias SO y pares mixtos encuentra valores muy diferentes
segiin la composicion del sistema estudiado: hAl = 2.13 x 10'° A5, M/hL = 8.7,
hM = 59.3 x 10" Aly, A/hL = 94.0 y hAl = 31.3 x 10'° ALy, A/hL = 48.5,
respectivamente.

Schweizer (1987b) llevé a cabo un estudio estadistico para determinar A/L en
la banda V de 48 pares aislados de galaxias, encontrando que por lo general el valor
de éste estd entre 12 y 32 Mg /L para galaxias tipo Sc, con un valor tipico de
21 £ 5 AMlg/Lg. Para cada una de las galaxias se determiné la velocidad radial y
la magnitud en V, asi como la separacién del par proyectada en el plano del cielo.
Por otro lado se construyeron modelos de encuentros entre galaxias (consideradas
como masas puntuales) simulando érbitas tridimensionales con las distribuciones
de separaciones proyectadas y de excentricidad de cada érbita dadas por una ley
probabilistica (método de Monte Carlo). Una vez calculadas las érbitas, éstas se
proyectaron en el plano del cielo para compararlas con la muestra observada. El
parametro (A//L)y se hizo variar hasta encontrar a una configuracién semejante a la

'h es la constante Hubble Ay en unidades de 100 x Am s~! M pc—?
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observada. Las magnitudes observadas fueron utilizadas para restringir los cocientes
masa-luminosidad de los pares de galaxias modelados. Un resultado interesante de
este trabajo es el hecho de que las masas inferidas a partir del movimiento orbital
de las galaxias del par es en promedio algunas veces mayor que la que se mide a
partir de las curvas de rotacién observadas. Segun la autora, esta discrepancia es
una evidencia de que la masa de una galaxia aumenta mas rapidamente que la luz
a radios grandes. Por otro lado, considerando el hecho de que la masa parece ser
independiente de la separacién proyectada para valores mayores a 60 — 100 kpc,
sugiere que la distribucién de masa de galaxias binarias llega menos lejos que su
separacién promedio, lo cual descarta hasta cierto punto la idea de un halo de
materia oscura comun para este tipo de sistemas cuando la separacién entre los
mismos es importante. Otros trabajo basados en observaciones de la linca de 21 cin
del hidréogeno y en suposiciones estadisticas para una muestra grande de galaxias en
pares aislados sugieren que para este tipo de galaxias Af/L < 50 -c¢n la banda B- y
que de hecho el valor de (Af/L)p se encuentra entre 10 y 15 (Chengalur, Salpeter &
Terzian 1995; Nordgren et al 1997a,b, 1998) . Por su parte, Honma (1999) construyo
modelos orbitales para pares fisicos calculando la probabilidad de distribucion de
pares en el espacio de fase, separacién espacial proyectacda vs. diferencia en velocidad
radial. Comparé entonces cstos modelos con datos observaciones y determiné el
(M /L) basado en un analisis de similitud maxima. Con este método encontré
un valor de (M /L)p entre 28 y 36 para 57 pares de galaxias. Para 30 pares S-+S
encontrd (Af/L)p entre 12 y 16. Al igual que en el trabajo de Schweizer (1987b),
este autor encontré que el valor de (A//L)g permanccia constante para separaciones
mayores a 100 kpc lo cual parece indicar que el tamaiio promedio del halo de materia
oscura de una galaxia espiral es de menos de 100 kpc.

Como se ha visto, la mayor parte de las determinaciones del cociente masa-
luminosidad para pares aislados de galaxias se basan en estudios estadisticos de
muestras numerosas de este tipo de sistemas. Por esta razon dependen fuertemente
del criterio de scleccion de dicha muestra, asi como del método estadistico seleccio-
nado para modelar las érbitas que luego se compararan con los pares observados.
No so6lo eso sino que una vez realizados estos estudios y conocidas las caracteristicas
de la orbita, los calculos de la masa de las integrantes parecen indicar que éstas no
pueden modelarse como dos masas puntuales, sino que es necesario utilizar modelos
que consideren halos extendidos y masivos (Binney & Tremaine 1987). Desgracia-
damente, la dinamica de este tipo de sistemas no es entendida del todo, pues resta
saber lo que sucede con los halos durante la interaccién. Esto nos lleva a considerar
la necesidad de hacer un analisis detallado de la cinematica y dinamica de pares
aislados de galaxias especificos, asi como la simulacién numeérica de los mismos con-
siderando fuertes restricciones cinematicas con el fin de determinar de manera mas
precisa el valor de AL/ L.
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2.3.4 Halos de materia oscura

Asi como el estudio de la dinamica de pares de galaxias permite el estudio de la
distribucién de masa en galaxias espirales, también permite constreiiir la estructura
de los halos de materia oscura. Esto suele hacerse a través de la simulacién numeérica
de este tipo de encuentros suponiendo distintas configuraciones para este halo y
buscando reproducir rasgos de marea productos de la interaccidon tales como puentes,
colas, barras, anillos, entre otros) observados en distintos pares aislados de galaxias.
Por esta razén, este tema se abordara con detalle en la siguiente seccién donde se
discutirda con detalle los modelos utilizados para simular la interaccién entre dos
galaxias desde los primeros intentos hasta los codigos numéricos mas recientes y los
resultados encontrados.

2.4 Teoria y simulaciones numeéricas de pares de ga-
laxias en interaccién

En lo que se refiere a la fisica involucrada en la interacciéon de galaxias, ésta ha
pasado por distintas interpretaciones a lo largo del tiempo y ha ido de la mano del
desarrollo de las simulaciones numéricas y las capacidades de cémputo. En un afan
por explicar estructuras tales como colas y pucntes que sc observaban en pares de
galaxias interaccién se propusieron y analizaron distintas hipotesis. Antes de 1960
prevalecia la interpretacién gravitacional en la formaciéon de este tipo de estructuras
ya que entre otras cosas, concordaba con las escalas de distancias y las configu-
raciones adoptadas (Pfleiderer & Siedentopf 1961; Alladin 1965). A principios de
dicha década cobraron auge otras teorias que se oponian a esta interpretacion gra-
vitacional: Voronstov-Velyaminov (1961, 19G4) argumentdé que los puentes y colas
observados en sistemas interactuantes no eran simétricos siendo las colas mas nume-
rosas que los puentes. Sefialé que estas estructuras filamentosas no presentaban el
aspecto de mareas conocidas y finalimente argumenté que la interpretaciéon gravita-
cional “olvidaba” que las galaxias no eran ni se comportaban como cuerpos solidos
o liquidos. Este mismo autor decia que, contrariamente a lo esperado, este tipo de
estructuras filamentosas se observaban con poca frecuencia en el interior de ctimulos
donde, en principio, las interacciones debian ser mas comunes. Sostuvo entonces
que las galaxias podian considerarse como un gas diluido, poco viscoso, donde las
estrellas actuaban como particulas unidas débilinente las unas con las otras. En ese
caso lo que se tenia eran fuerzas de marea actuando sobre un gas que podia conside-
rarse perfecto obedeciendo una distribucién maxwelliana de particulas que sufrian
colisiones despreciables. El comportamiento del sistema era entonces distinto, lo
mismo que los efectos observados. Burbidge, Burbidge & Hoyle (1963) demostraron
que las interacciones electromagnéticas eran capaces de explicar las formacién de
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protogalaxias y las interacciones intergalacticas. A su vez, Zasov (19G7) propuso
que los filamentos se formaban por acumulacién de gas intergalactico a lo largo de
las lineas de campo magnético de las galaxias. Sin embargo, a principio de la década
de los setenta y gracias a las primeras simulaciones por computadora, se demostro
que las fuerzas gravitacionales podian por si solas deformar las galaxias y dar cuenta
de las morfologias observadas. Uno de los trabajos mas célebres en este rubro es el
de Toomre & Toomre en 1972, el cual se tratara con detalle mas acdelante.

En la actualidad prevalece la teoria gravitacional a partir de la cual se busca
analizar a fondo los procesos, tiempos y escalas involucrados en el encuentro entre
dos galaxias apoyada por las cada vez mas rapidas y completas simulaciones nu-
méricas que permiten estudiar con detalle los fenémenos fisicos involucrados en las

interacciones.

2.4.1 Primeras simulaciones

Las primeras simulaciones numeéricas del encuentro entre galaxias fueron realizadas
por Holmberg (1941). En éstas, Holinberg asumioé que la fuerza reponsable de las
deformaciones observadas era la gravitacional por lo que decidid representarla con
un método muy ingenioso. Considerando que la gravedad decrece con la distancia
al cuadrado, construyé un arreglo de 74 bombillas de luz en dos espirales con 37
bombillas cada una colocando dichas espirales una junto a la otra sobre una mesa; el
flujo luminoso también decrece de manera inversamente proporcional al cuadrado de
la distancia. Con ayuda de un fotémetro midié el flujo total de luz recibido por cada
bombilla producto de la luz emitida por el resto de las bombillas sobre la mesa. De
esa manera Holmberg utilizé la luz para seguir la accion de la gravedad sobre cada
bombilla. Con esta ingeniosa computadora analdgica para simular los efectos de
la gravedad, Holmberg demostré que galaxias proximas podian cambiar su forma y
eventualmente desarrollar estructuras peculiares debido a los efectos gravitacionales.

Treinta afos después y utilizando simulaciones numeéricas, Toomre & Toomre
(1972) demostraron de manera satisfactoria que las fuerzas gravitacionales eran las
responsables de la deformacion de galaxias y podian dar cuenta de las morfologi-
as observadas en galaxias en interacciéon. En este trabajo se presentaron cuatro
ejemplos “simples” de encuentros entre dos galaxias basados en un modelo de tres
cucerpos, encontrandose que las simulaciones numéricas coinciden con las observa-
ciones, explicando los puentes y las colas como reliquias de efectos de marea que
afectaron a las galaxias durante la interaccion.

Las simulaciones de estos autores esan basadas en el cilculo de interaccion en-
tre tres cuerpos realizado con particulas sin masa, las cuales constituyen los discos
de un par de galaxias interactuantes. De ese modo cada galaxia esta constituida
de particulas-prueba, sin interactuar, distribuidas en un disco plano y axisimétrico.
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Estas particulas orbitan en trayectorias keplerianas alrededor del nicleo donde se
considera que esta concentrada toda la masa de la galaxia. Cuando las galaxias se
aproximan, los elementos de cada disco se mueven bajo fuerzas que van como el
inverso de la distancia al cuadrado debidas a las dos masas puntuales que represen-
tan el bulbo de cada galaxia. Se ignora ademas la autogravedad del material del
disco, de modo que el desarrollo y la eventual disolucion de las estructuras que se
forman durante la interaccién son, en esencia, cinematicos. Los cuatro ejemplos que
se presentaban cn este trabajo se referian a encuentros de galaxias cuyas trayectorias
eran parabolicas. Las distorsiones provocadas por la gravitacién evolucionaban en
distintas configuraciones segiin los parametros del encuentro. A partir de los cuatro
modelos presentacdos, Toomre y Toomre comncluyeron que en el caso de paso directo,
los dos brazos se desprenden de las partes exteriores del disco inicial. Un puente se
extiende hasta la otra galaxia, mientras que aparece una cola del otro lado del disco.
Asi mismo, si la acompaifiante tiene una masa igual o superior a la de la galaxia prin-
cipal, los brazos seran por lo general largos y curvos con una cantidad importante de
materia perdida por la galaxia principal y recuperada por el acompaiiante. Usando
este modelo, los autores encontraron resultados cercanos a la realidad para cuatro
pares de galaxias en interaccion: Arp 291, MB51 y NGC 5195, NGC 4676 y Las
Antenas, encontrandose que el modelo reproducia algunas de las particularidades
observadas para cada par.

Si bien el trabajo de Toomre & Toomre en 1972 dejé claro que las fuerzas gra-
vitacionales eran las responsables de la deformacion de galaxias en sistemas inte-
ractuantes, el modelo que utilizaron presentaba varias carencias como el hecho de
despreciar la autogravitacién y el movimiento aleatorio de las particulas que confor-
man el disco de la galaxia principal. El mismo afio en que aparecié el trabajo de
Toomre y Toomre, Clutton-Brock (1972) publicé otro trabajé sobre la formacién de
puentes y colas, cuyo mérito residioé en que se trataba de simulaciones autoconsis-
tentes que incluian tanto al gas como a las estrellas. Este trabajo mostrd también
que las colas de gas podian ser largas y muy delgadas. Zang (1978) demostré que
para reproducir la estructura interna en simulaciones tales como la de M51 era ne-
cesario tomar en cuenta la auto-gravitacién del sistema. Gerhard (1981) estudio la
interaccién de pares con la ayuda de dos sistemas autogravitantes conformados por
250 particulas donde aproximadamente la mitad de las mismas constituian un halo,
mostrando que la intensidad de la interaccién depende de tres espines: el de cada
galaxia y el correspondiente al movimiento orbital del par.
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2.4.2  Simulaciones actuales: codigos de_ arbol, N-cuerpos y
SPH

El propésito de las simulaciones numéricas de cualquier sistema estelar es resolver el
problema de N-cuerpos para un ntimero dado de particulas, es decir seguir y resolver
las ecuaciones de moviento de Newton para un gran namero de particulas bajo su
propia auto-gravedad.

En el caso de la simulaciéon de encuentros entre galaxias, las simulaciones nu-
méricas se han ido volviendo cada vez mas complejas. En un principio dadas las
capacidades de computo, las simulaciones de encuentros entre galaxias se realizaban
con pocas particulas, sin considerar la auto-gravedad de cada sistema ni sus distintas
componentes tales como estrellas y gas, disco, bulbo y halo de materia oscura. En
ese entonces ¢l método utilizando era basicamente el método de sumatoria directa
(direct surmnmation method), el cual considera integrar directamente las ecuaciones
de movimiento de un namero dado de particulas (cf. White, 197G6). EI gran in-
conveniente de este método es que conforme el namero de particulas N aumenta,
el tiempo de computo se escala como N3, Hoy en dia los avances computacionales
permiten realizar simulaciones con un alto grado de complejidad, tiempo y capa-
cidades de computo utilizando algoritmos que reducen el tiempo de computo sin
afectar la precision de la simulacion. Esto permite trabajar actualmente con coédigos
de N-cuerpos donde N~ 10°~7 utilizando cédigos como el codigo de arbol (Barnes &
Hut, 1986) o codigos P3Al y AP3A 2 (Kravtsov et al,1997; MacFarland et al, 1998)
Del mismo modo, la simulacion de estrellas en una galaxia se ve ahora complemen-
tada por la simulacion del gas en la misma utilizando cédigos SPH (smooth particle
hydrodynamics) el cual consiste en una poderosa técnica lagrangiana para resolver
problemas hidrodinamicos (NMonaghan, 1992).

En 1988, Barnes utilizé un cédigo de arbol (tree code) con alrededor de 107 parti-
culas por galaxia para repetir las simulaciones del par NGC 4038/39 (Las Antenas)
realizado por Toomre y Toomre (Barnes 1988). El resultado del trabajo de Barnes
fue que este modelo se ajustaba bastante bien al par en cuestién, aunque no lograron
obtenerse las velocidades de cada una de las integrantes. Finalmente, Barnes mostrd
que la presencia de halos aumenta la velocidad relativa del encuentro y cambia de
manera importante la morfologia de las colas.

En los ultimos 20 afios las simulaciones se han enfocado en cuestiones cada vez
mas especificas. En lo que se refiere a la estimulacién de la estructura espiral debida
a interacciones, se han realizado simulaciones de N-cuerpos que muestran que el
paso directo entre dos galaxias puede accionar la formacién de diseiios espirales
que arrastran dos brazos (Sundelius et al, 1987; Athanassoula, 1990). Asi mismo la
simulaciones mas reciente han permitido determinar los parametros y las condiciones
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necesarias para “obtener” puentes y colas a partir de un encuentro entre dos galaxias
(Barnes & Hernquist, 1992). En primer lugar, el paso de las galaxias debe ser lento
y en el mismo sentido de rotacién que el que tiene el disco de la galaxia principal;
ademas, el parAimetro de impacto debe ser del orden del radio de la galaxia principal
y el plano de la érbita debe estar cercano al plano de la galaxia principal. Se
ha concluido también que si las masas de las galaxias involucradas son desiguales
predominan los puentes, mientras que si las masas son similares, las colas llegan a
ser muy largas. Como se vié en el Capitulo 1, los brazos espirales tipo ‘“leading”
s6lo pueden formarse si existe una fuente externa de energia externa al disco de la
galaxia como puede ser el paso de una galaxias compaiiera. Thomasson et al (1989)
demostraron que un brazo ‘“leading” puede formarse en una galaxia de disco si ésta
sufre un encuentro retrogrado con una galaxia menos masiva en la que se de una
perturbacién de marea importante y en la cual el disco perturbado esté rodeado por
un halo masivo.

En algunos casos, los modelos intentan apegarse “demasiado” a la morfologia de
los sistemas sin preocuparse por parametros fisicos o cinematicos. A la fecha se han
hecho algunos intentos por acotar ¢l escenario evolutivo y de formacion de estructuras

tales como barras, puentes y colas de marea entre otras debido al fenémeno mismo
de la interaccion utilizando tanto restricciones morfolégicas y cinematicas (Salo &
Laurikainen 1993, 2000a,b; Miwa & Noguchi 1998; Kaufman et al 1999). Estos
trabajos han demostrado que si bien la morfologia de un encuentro entre dos galaxias
es relativamente facil de reproducir, la informacion cinematica determinada a través
de las observaciones impone restricciones mucho mas severas en los modeclos aplicados
y resultan mucho mas dificiles de reproducir (Salo & Laurikainen 1993, 2000a,b).

Salo & Laurikainen (1993, 2000a,b) modelaron numéricamente los pares de ga-
laxias en interaccién NGC 7753/7752 (Arp 86) y NGC 5194/5195 (M51) poniendo
especial atencion en reproducir la morfologia y la cinematica observadas tales como
la forma de la curva de rotacién, desviaciones del brazo cspiral respecto al plano del
disco de la galaxia y velocidades no circulares. Asi mismo estos autores discuten la
creacion y propagacion de las ondas de densidad durante la interacciéon encontran-
do que una interaccién fuerte puede producir una estructura morfolégica bastante
regular en el disco de la galaxia principal y no necesariamente estructuras distorsio-
nadas (como en el caso de M51 -Salo & Laurikainen, 2000b). A su vez muestran que
la formacion estelar inducida asi como la ondas de densidad aparecen de la misma
manera en todas direcciones de la galaxia y no sélo en el lado mas "cercano" a la
interacciéon.

Estos resultados son sin embargo cuestionados debido a que los autores utilizan
en sus simulaciones un halo de materia oscura rigido, es decir el halo es representa-
do unicamente por un potencial determinado al cual no se le permite evolucionar.
Esta consideracion puede presentar diferencias importantes en los resultados de una
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simulacién como demuestra Athanassoula en sus simulaciones de galaxias barradas
considerando un halo “vivo” (alive) capaz de intercambiar momento angular con el
disco y el bulbo y otras estructuras (Athanassoula, 2003).

Con el fin de estudiar los efectos de la interaccién en las curvas de rotacién,
Barton, Bromley & Geller (1999) utilizaron simulaciones con N-cuerpos junto con
simulaciones de particulas de prueba moviéndose en potenciales de galaxias para
explorar los efectos iniciales de las interacciones en las curvas de rotacién de galaxias
espirales. Estos autores encuentran distintas peculiaridades en las curvas de rotacién
de naturaleza transitoria y debidas al efecto de interaccién como por ejemplo curvas
que aumenta o disminuyen drasticamente a radios grandes, asi como jorobas (bumps)
pronunciadas en las partes centrales.

2.5 Efectos y consecuencias de la interaccion entre
dos galaxias

Cuando dos galaxias comienzan a interactuar se encuentran relativamente alejadas
una respecto a la otra. En dicho momento se puede considerar la masa de cada
una como concentrada en su centro de gravedad y actuando bajo fuerzas que van
como 1/R*. De esa manera, al interactuar, describen trayectorias ya sean elipticas,
parabolicas o hiperbdélicas. Conforme las trayectorias se acercan, comienza a hacerse
presente la gravitacion diferencial, debida a la accién diferencial que ejerce cada
elemento de masa sobre los demas, situados a distancias diferentes. De esa manera,
un clemento de masa de la primera galaxia cjercerda una fuerza mayor sobre los
eclementos de la segunda galaxia que se encuentren mas cercanos a éste, que sobre
lo que se encuentren mas alejados. Estos términos de “marea” van como 1/R3.
La gravitacion diferencial provoca entonces distorsiones importantes que puedcen
resultar en estructuras filamentosas, como los puentes y colas de materia, asi como
en cl alabeo del disco.

Las manifestaciones de estas fuerzas de marea son complejas ya que se aplican
a sistemas dinAmicos: un sistema dinamico en equilibrio es perturbado por otro
sisterna dinamico. Es importante seiialar, que el gas y las estrellas de cada galaxia,
considerado cada uno como un sistema dinamico, responden de mancra muy diferente
a la perturbacion de la galaxia compainera. De ecsta interaccién puede resultar la
excitacion de resonancias propias de la galaxia, lo que se traduce en un aumento
abrupto de actividad en ciertas regiones propiciando brotes de formacion estelar.
Ademas, la transferencia de energia y de momento de una galaxia a otra es enorme
debido a la friccion dinamica. A grandes rasgos, la friccion dinamica en una galaxia
resulta del hecho de que una estrella que se mueve mas rapido que las estrellas
vecinas desvia las orbitas de estas tltimas, de manera que la densidad promedio
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detras de la estrella serd ligeramente mayor que frente a la misma,. El excesode’
fuerza gravitacional detras de las estrella, resultante de esta asimetria en densidad,
tendera entonces a detenerla (Saslaw, 1987). :

2.5.1 Formacién de estructura

La manera en que el proceso de interaccién entre galaxias dispara, sostiene o inhi-
be la formacién de estructura en galaxias ha sido ampliamente estudiado. Como
se mencioné en la seccién 2.1.5, desde las primeras observaciones de sistemas bina-
rios se identificaron estructuras filamentarias parccidas a puentes y colas entre las
galaxias participantes. Dichas estructuras se convirtieron eventualmente en signo
evidente del fendémeno de interaccién. Ya a principios de la década de los cuarenta,
Holmberg subrayé la importancia de las fuerzas de marea gravitacionales entre ga-
laxias (Holmberg, 1937, 1940). Su hipoétesis de que las galaxias pueden sufrir entre
ellas mismas roces, colisiones y fusiones partioé de los siguientes tres puntos:

i) La distancia entre dos galaxias estid entre 10 y 100 diametros galacticos, por lo
tanto es inevitable que éstas se encuentren.

ii) Durante cstos encuentros, las galaxias participantes invierten parte de su energia
orbital en deformarse.

iii) Las orbitas se vuelven cada vez mas pequeiias hasta que las galaxias chocan y
eventualmente se fusionan.

Poco a poco y gracias a mas y mejores observaciones asi como al refinamiento
de simulaciones numéricas se ha encontrado ¢que la interaccién de galaxias esta re-
lacionada con el origen de la formacion y supresion de otras estructuras, ademas de
los puentes y las colas, tales como brazos espirales, barras y anillos. A continua-
cién se presentan de manera detallada distintos tipos de estructuras originadas y/o
realzadas por el proceso de interacciéon entre dos galaxias.

Puentes, colas, plumas y envolventes

Las distorsiones no-lineales y las morfologias extendidas de las galaxias en interaccién
son una muestra clara y dramatica de los procesos involucrados en la evolucién y
transformacion de galaxias. Estas estructuras conocidas genéricamente como “rasgos
o estructuras de mareca” (tidal features) suelen dividirse en colas, puentes, plumas,
envolventes, cascarones y aros.

En el caso de las interacciones débiles, las galaxias se acercan lo suficiente para
“sentir” la presencia una de la otra pero no se fusionan. Las trayectorias individuales
de las estrellas se ven fuertemente perturbadas ya que evolucionan en un potencial a
su vez perturbado que les imprime 6rbitas nuevas. Se tiene también que las corrientes
opuestas se entrecruzan, estableciéndose intercambios de materia a través de puentes
que unen las galaxias. Por otro lado, las érbitas de las estrellas se distienden hasta el
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punto de formar colas en las galaxias 6 llegar a escaparse de la atraccién gravitacional
de la galaxia. De ese modo, cuando las galaxias se alejan, su trayectoria se modifica
Y su velocidad disminuye, ademas de llevar consigo las marcas de la interaccion.

Los puentes suelen definirse como cualquier estructura lineal que conecta de
manera aparente dos galaxias y se forman a partir de fuerzas de marea.

Las colas de marea se definen como estructuras lineales cuyo origen se encuentra
en la orilla o dentro de la galaxia primaria del par. Una cola no toca a la otra galaxia
¥ no vuelve a tocar a la galaxia de donde surge; en el caso de también observarse un
puente, la cola se encuentra diametralmente opuesta a éste. Suclen tener un brillo
superficial mayor al de otras estructuras de marea, son angostas y bien definidas.
En algunas casos las colas se extienden en proyecciéon ~ 10 — 20 veces ¢l radio de
escala del disco progenitor, lo que corresponde a ~ 20 — 40 veces la escala del disco
en tres dimensiones (e.g. Schombert, Wallin & Struck-Marcell, 1990; Hibbard, 1995)
La fisica detras de la formacion de estas estructuras las explica como un fenémeno
de resonancia entre la frecuencia angular de la 6rbita de las galaxias interactuantes
y la frecuencia angular interna del disco de estrellas de la galaxia progenitora de la
cola (Toomre & Toomre, 1972).

Los puentes suclen definirse como cualquier estructura lineal que conecta de
manera aparcente dos galaxias y se forman a partir de fuerzas de marea.

En cuanto al contenido de estas estructuras, desde mediados del siglo pasado,
Pease identificé nubes de estrellas formando parte de estos filamentos (o antenas)
(Pecase 1959). Actualmente se sabe que también contienen gas y polvo aunque la
proporcién de los mismos no ha sido determinada (Schombert, Wallin & Marcell-
Struck 1990). En algunos casos, el puente de estrellas no coincide con el puente de
gas (Schweizer 1998). Se cree que este desfasamiento puede ser producto de fuerzas
no-gravitacionales actuando sobre estas estructuras tales como presion debido a gas
caliente presente en el halo de la galaxia, flujos de gas provocados por brotes de
formacién estelar o campos magndéticos. En un estudio fotométrico multicolor de
este tipo de estructuras en 25 pares interactuantes, Schombert, Wallin & Marcell-
Struck (1990) encontraron que la aparicién de colas y puentes suele ser mas comin
en los encuentros S+S y E+S. En particular, las colas son mas comunes en sistemas
S+S, mientras que los puentes abundan en sistemas S+ E.

Como parte de los estructuras o rasgos de marea se definen también las plumas
las cuales comparten algunas de las caracteristicas de las colas en tanto que son
entidades separadas de la galaxia primaria aunque concctadas a la misma. Sin
embargo como su nombre lo indica, las plumas tiene menor brillo superficial y una
apariencia mas difusa. Schombert, Wallin & Marcell-Struck (1990) encuentran que
en realidad las plumas son “sabanas” de material vistas casi de frente mientras que
los puentes y las colas son estructuras mucho maés lineales y unidimensionales.

Las envolventes se definen como un patrén luminoso que rodea a las dos galaxias
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o bien como un halo alrededor de un sistema con otras evidencias de distorsién. Las
envolventes tienen bajo brillo superficial, no se distribuyen uniformemente y suelen
encontrarse preferentemente alrededor de galaxias clipticas o bien sistemas E+E.

Los cascarones (shells) son estructuras delgadas que rodean a una galaxia (Malin
& Carter, 1983). Estos se han observado también galaxias elipticas. Alrededor del
10% de las galaxias elipticas observadas presentan una estructura de este tipo. Una
de las explicaciones que se tiene para este tipo de estructura considera al cascarén
como el residuo de la colisién frontal de una galaxia eliptica y una acompanante
pequeiia.

Finalmente los arcos (loops) son estructuras delgadas y uni-dimensionales como
las colas y los puentes que se encuentran embebidas dentro de una galaxia. En lo
que se refiere a galaxias elipticas, en algunas de éstas se han observado extensiones
filamentarias poco luminosas en forma de arcos o plumas. Estas extensiones, con-
trariamente al caso de los puentes y colas observados en galaxias espirales, estan
compuestas sobre todo de estrellas en vez de gas. Se cree que éstas podrian provenir
de discos de galaxias absorbidos (Arp, 1966; Malin, 1979; Malin & Carter, 1980).

Barras

La interaccion de galaxias puede engendrar y desarrollar una barra en las mismas.
Si bien hay trabajos que demuestran de manera estadistica que la presencia de
compaifieras puede disparar la formaciéon de barras (Elmegreen, Elmegreen & Be-
llin, 1990; Marquez et al, 2000), el origen de las barras en galaxias de disco en
interaccion no es del todo claro. Es un hecho comprobado que las barras también
pucden formarse por inestabilidades de disco independientemente de su entorno ya
que alrededor del 50% de las galaxias aisladas presentan una barra central siendo
ésta una caracteristica comnin en este tipo de galaxias (van den Bergh, 2002; Be-
rentzen ct al, 2003). Hohl (1971) demostré que los discos estelares frios son muy
susceptibles a la formacion de barras a través de la ahora conocida “inestabilidad de
disco” (Sellwood & Wilkinson, 1993). Para galaxias de disco aisladas, Ostriker &
Peebles (1973) demostraron que existe un valor para el cociente entre la masa del
disco de la galaxia y la masa de su halo arriba del cual, la formaciéon de una barra
se ocurre de manera espontanca. Esta inestabilidad se conoce como “inestabilidad
de barra”. En el caso de pares de galaxias, sin embargo, es posible que debido a la
interaccion se forme una barra aun cuando el cociente de masas Adgigco / Mpaio sea
inferior al establecido por Ostriker & Peebles (Noguchi, 1989). Varios autores han
demostrado a partir de simulaciones de N-cuerpos que la interacciéon entre galaxias
puede inducir la formacion de barras (Noguchi, 1987; Gerin, Combes & Athanassou-
la, 1990; Sundin & Sundelius 1991; Sundin, Donner & Sundelius, 1993). A partir de
simulaciones numeéricas, Miwa & Noguchi (1998) encontraron que existen diferencias
cinematicas entre las barras de galaxias de disco segiin su origen: inestabilidades del
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disco o perturbacién externa. Aunque este resultado es cuestionable (Athanassoula

2003- comunicacién personal), la posibilidad de este tipo de diferenciaciones necesita

un estudio detallado de la cinématica de este tipo de estructuras tanto en galaxias
aisladas como en galaxias en interaccién. Trabajos recientes han demostrado que
la interaccién entre galaxias, en particular cuando una galaxia satélite atraviesa el
disco de la galaxia principal, puede también destruir la barra presente en un disco o
bien disminuir la intensidad de dicha barra, pasando la galaxia de ser “fuertemente
barrada” a tener una barra débil o bien a perder esta estructura del todo (Berentzen
et al, 2003).

Estructura espiral de gran diseifio

Existen dos maneras distintas de explicar la estructura espiral de “gran diseiio” cn
galaxias tipo M51. Una de ecllas consiste en la hipoétesis de una onda de densidad
cuasi-estacionaria (Lin & Shu, 1967), la cual sugiere que los brazos espirales son
de origen intrinseco. La otra apela a la interaccién con una galaxia satélite como
mecanismo externo que detona la formacién de brazos espirales (Tooinre, 1969).

Es un hecho observacional que gran parte de los ejemplares mas bellos de galaxias
espirales cuentan con una galaxia acompaiante, c.f. M51. Voronstov-Velyaminov
(1958) observo una correlacién importante entre la presencia de un acompanante y
la deformaciéon de brazos espirales para un gran nuniero de sistemas de este tipo.
Sin embargo, salvo las galaxias S0, no se conoce ninguna galaxia de disco que no
presente estructura espiral 3 resulta bastante improbable que todas las galaxias de
este tipo hayan sufrido por lo menos una interaccién a lo largo de su historia.

En el caso de que la estructura espiral de “gran diseiio” sea producto del enncuen-
tro con otra galaxia, los brazos son ondas de densidad transitorias que se forman
debido a esfuerzos inducidos en el disco por las partes externas de galaxias que han
sido deformadas o bien, debido a la amplificacién in situ de ondas cinematicas débi-
les. Estos modelos de N-cuerpos han logrado explicar las estructuras externas de gas
observadas en pares interactuantes (Hernquist, 1990). La mayor critica en contra
de la naturaleza transitoria de los brazos espirales (Lin & Bertin 1995) es que las
variaciones de amplitud a lo largo de los brazos espirales de galaxias interactuantes
no pueden ser explicadas por modelos numeéricos que involucran la perturbacion de
una compaifiera y que de cualquier modo, es necesario que dichos brazos existan
antes del encuentro. Sin embargo, contrariamente a la teoria de onda de densidad,
estos modelos logran explicar la estructura espiral en M51 detectada al interior de
la resonancia interna de Lindblad (Zaritsky et al, 1993). Estos modelos predicen
también el flujo de materia hacia la galaxia acompainante, lo que podria explicar el
brote de formacion estelar intensa observado en la misma. Es posible entonces que
las interacciones estimulen esta estructura espiral de por si existente. Elmegreen &
Elmegreen (1982) encontraron que unicamente el 30% de las galaxias tipo Sa aisla-
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das presenta estructura espirmm‘dmntras que 70% de las galaxias de
este mismo tipo, pertenecientes a un par o grupo, presenta una estructura espiral
marcada. Por su parte, Byrd & Howard (1989) realizaron un estudio analitico com-
plementado con un experimento numeérico sobre los mecanismos de excitacién para
los brazos espirales de M51. En este estudio se consideraron dos componentes: gas
y estrellas, junto con un halo. El resultado fue que la estructura espiral externa de
M51 puede explicarse satisfactoriamente con el paso reciente (7.0 x 107 aiios) de la
galaxia acompanante, NGC 5195 . Los brazos espirales externos se comportan como
brazos materiales, es decir, las nubes de gas permanecen en los brazos conforme estos
se enrollan. La estructura espiral interna se comporta como una onda de densidad
accionada por los brazos formados por las fuerzas de marea, y no como resultado
directo del paso de la acompaifniante (Howard & Byrd, 1989). Otro resultado intere-
sante de simulaciones que buscan recrear la estructura espiral de ciertas galaxias es
el hecho de que entre mas importante es el halo de la galaxias, mas estable es el disco
y, por lo tanto, las inestabilidades y estructuras tardan mas en desarrollarse con el
paso de una compaiiera. Del mismo modo se observa que el paso de una galaxia
acompanante desarrolla una estructura espiral tanto en regiones externas como en
regiones internas, mientras que la mayoria de las galaxias aisladas s6lo presentan
estructura espiral externa (Salo & Laurikainen, 2000).

Anillos y otras estructuras

Los choques entre galaxias también pueden producir anillos en el disco de las galaxias
dando lugar a galaxias llamadas “galaxias de anillo” (ring galazies), las cuales no
deben ser confundidas con galaxias de disco con anillos de material situados en sus
resonancias y que son resultado de la dinamica intrinseca del disco (Athanassoula &
Bosma, 1985).

Las galaxias de anillo presentan una estructura anular rodeando una regién apa-
rentemente vacia dentro de la cual en algunos casos puede verse un nnucleo fuera de
centro. El ejemplo clasico de este tipo de objetos es la galaxia de la Rueda de la Ca-
rreta (Cartwheel - Figura 2.4). Estos objetos son raros y generalmente se encuentran
en medios de densidad baja. Theys & Spiegel (1976) observaron que este tipo de
galaxias suelen tener una compaicra localizada preferentemente cerca del eje menor
del anillo. Esto los llevé a simular el encuentro entre una compaiiera pequeiia cho-
cando con una galaxia de disco encontrando que cfectivamente se producian anillos
en el disco (Theys & Spiegel, 1977). Una explicacién de lo que ocurre durante el
choque es que el intruso se acerca al disco, la fuerza gravitacional que ejerce sobre las
particulas del disco aumenta y provoca que las 6rbitas de estas estrella se contraigan.
Cuando la compaiiera abandona el disco ocurre un rebote fuerte lo que hace que las
orbitas se congregen y se forme una onda de densidad transitoria la cual se propaga
hacia afuera del disco. Un segundo y tercer rebote son posibles, resultando en un
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segundo y tercer anillo (Lynds & Toomre, 1976; Toomre, 1978).

Asi como la interaccion entre galaxias puede producir anillos en el disco de una
galaxia, se cree que también las interacciones pueden inducir la formacién de anillos
polares, i.e. anillos en un plano perpendicular al plano del disco de la galaxia.

En lo que se refiere a galaxias tipo SO, se han observado anillos polares alrededor
de éstas compuestos de polvo, estrellas jovenes y gas con una rotacién importante.
Es claro que estos anillos provienen del material de una galaxia acompafnante. Se
cree que dichas estructuras se forman por la captura de un sistema cercano debido a
las fuerzas de marea que ejerce la galaxia principal o bien a la fusion de una galaxia
rica en gas (Reshetnikov & Evstigneeva, 1999). La geometria excepcional de este
tipo de galaxias permite el estudio del potencial galactico en sus tres dimensiones, asi
como informacion directa acerca de la gaxia acretada. Los anillos polares permiten
a su vez estudiar un caso particular de formacién estelar ya que son estructuras
coherentes donde no se encuentran necesariamente los detonadores principales de
formacion estelar tales como pozos de potencial u ondas de densidad.

Otras estructuras que se han observado en galaxias elipiticas y que se cree pueden
ser también producto de interacciones son discos de gas y estrellas que contrarrotan
el uno respecto al otro, i.e. el gas y las estrellas rotan en el mismo plano pero con
espin antiparalelo. Esto podria deberse a que el gas es el residuo de una galaxias
que sec fusiond o bien proviene de una compaifiera con una cantidad importante de
gas (Balcells & Quinn, 1989).

Alabeos y distorsiones del disco

Otra caracteristica morfolégica observada en galaxias interactuantes es el alabeo o
torcimiento del disco respecto al plano “principal” de la galaxia. Sin embargo, al
igual que las barras, buena parte de las galaxias que presentan alabeo no tienen
acompafnante. De hecho, todas las galaxias en el Grupo Local (nuestra Galaxia,
M31 y M33) presentan alabeo en su disco (Binney & Tremaine, 1987), similar a un
simbolo matematico de integral.

Los alabeos del disco figuran como una de las grandes interrogantes en la dina-
mica galactica (Noordermeer, Sparke & Levine, 2001), sin embargo no se descarta
la posibilidad de que dicho torcimiento sea producto de una interaccion pasada. En
este sentido, los efectos de marea debidos a la interacciéon pueden explicar las distor-
siones del plano galactico. En el caso de algunas galaxias en interaccién este alabeo
se observa en ambos miembros del par vy puede ser resultado del cambio permanente
de direccion del momento angular del sistema (Amram et al 1989).

Como se ha visto la manera en que la interaccién entre galaxias dispara, sostiene
o inhibe la formaciéon de estructura en galaxias espirales ha sido ampliamente estu-
diada. Sin embargo, es importante seiialar que en la mayoria de de estos trabajos
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el enfoque ha sido estadistico; atin los trabajos mas detallados se han concentrado
en el aspecto morfolégico de estas estructuras o bien desde el punto de vista de
la formacién estelar inducida por este tipo de encuentros. Soélo un puiiado de tra-
bajos se han preocupado por restringir cinematicamente la formacion/supresién de
estructura debido al fenémeno de interaccidén entre galaxias.

2.5.2 Formacion estelar y actividad nuclear inducidas por el
proceso de interaccioéon

Aunque la fraccion de gas en una galaxia es pequeiia, ésta puede influir de manera
significativa en la evolucién de las galaxias de disco (cf. Shlosman & Noguchi,
1993). Debido a torcas en la barra estelar, al paso de la onda de densidad o a
perturbaciones externas, el gas en el disco de una galaxia puede ser perturbado
y comprimido produciendo brotes de formacién estelar (Larson & Tinsley 1978;
Dultzin-Hacyan,1995 y referencias ahi incluidas). o bien puede ser direccionado
hacia el centro de la galaxia, produciendo nicleos activos o brotes nucleares de
formacién estelar ((Shlosman, Begelman & Frank, 1990; Athanassoula, 1992; Heller
& Shlosman, 1994).

Formacion estelar inducida

Las barras y las interacciones son los dos mecanismos principales susceptibles de
generar ondas de densidad en el disco de una galaxia. Cuando la accién de éstos
es fuerte, el gas es fuertemente sacudido creandose ondas de choque. Estas ondas
juegan un papel esencial en la compresiéon del gas que sucumben a su propia gravi-
taciéon y forma estrellas. La primera evidencia clara de dicho fenémeno en galaxias
interactuantes estuvo a cargo de Larson & Tinsley (1978) quienes mostraron sobre
diagramas de color que las galaxias peculiares (la mayoria interactuantes) presentan
una mayor dispersiéon que las aisladas. Encontraron ademas que de sistema binario a
sistema binario existen variaciones de color importante, las cuales se pueden explicar
como el resultado de un tinico brote de formacién estelar superpuesto a una pobla-
cidon estelar vieja. Estos autores estimaron que los brotes de formacion estelar en
sistemas interactuantes tienen aproximadamente la misma edad que la interaccion y
que debido a ¢sta, alrededor del 5% de la masa total de la galaxia se transforma de
gas en estrella. Otro trabajo interesante fue el realizado por Schweizer (1978) sobre
Las Antenas. En este par en fusién encontré que la poblacién estelar a lo largo de
las colas es similar a la de un disco galactico, por lo que posiblemente fue arrancada
del disco de alguna de las galaxias durante la interaccién. Observé también, al final
de las colas, complejos HI conteniendo regiones HII y, por lo tanto, estrellas jovenes.
La hipétesis de Larson y Tinsley ha sido confirmada a través de varios trabajos,
sobre todo con el advenimiento de nuevas técnicas observacionales en el infrarrojo
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(IR) y la puesta en orbita de telescopios espaciales como el IRAS y el ISO. Dentro
de este rubro se ha encontrado que algunas galaxias en colisiéon o en fusién emiten
mas del 99% de su luminosidad total en el infrarrojo (IR) (Sanders & Mirabel, 1996
y referencias ahf citadas), mientras que en galaxias normales, este tipo de emisién es
inferior al 50% de la luminosidad total, Este exceso de emisién en el IR indica una
fuerte actividad de formacién estelar en galaxias en interacciéon. Sin embargo, en un
estudio sistematico en IR de galaxias en interaccion, Joseph et al (1984) encontraron
que para 85% de los pares, un miembro del mismo presenta exceso de actividad en
IR pero en ningun caso se observa este exceso de actividad para ambos miembros.
Por su parte, Kennicutt et al (1987) calcularon la fraccion de formacioén estelar que
es provocada por interacciones. Combinando un estudio de la tasa de formaciéon
estelar de una muestra completa de pares de galaxias con la fracciéon de dichos pares
en el catalogo de Shapley-Ames, estimaron que las interacciones son responsables
del (6 # 3)% dec la formacién estelar actual en las galaxias espirales cercanas. Estos
autores encuentran también que el vigor con que la formaciéon estelar es inducida
esta correlacionado con la intensidad de la interaccion, esta ultima medida a partir
de cuan perturbado aparece el sistema. Por otro lado, en su estudio de estructuras
de marea, Schombert, Wallin & Struck-Marcell (1990) encontraron que los puentes
y las colas de marea son mas azules que el disco interno, lo que muestra que en pro-
medio la formacién estelar se ha visto aumentada en la zona de la interacciéon. Asi
mismo encontraton que ademas de un exceso en el azul, se observa un aumento en
la dispersion de la zona donde la formacion estelar toma lugar respecto a la forma-
cién estelar en galaxias aisladas. Otros trabajos observacionales han abordado este
tema utilizando espectroscopia en el optico (IKeel, 1996; Donzelli & Pastoriza, 1997;
Barton, Geller y Kenyon, 2000), observaciones en radio (Condon et al, 1982; Gao &
Solomon, 1999) y fotometria en ¢l 6ptico y el infrarrocjo (Bushouse, 1986; Jones &
Stein, 1989; Hernandez-Toledo & Puerari, 2001; Franco-Balderas et al, 2003).

Barton, Geller & Kenyon (2000) analizaron los espectros en el o6ptico de una
muestra de 502 galaxias en pares y sistemas mas complejos (tripletes y grupos) con
separaciones < 50 h~! Apc con el fin de investigar la relacién entre la formacién
estelar y la dinamica del sistema de galaxias. Utilizando modelos de formacion
estelar y el ancho equivalente de las lineas de emision del brote encontraron que
los brotes con separaciones mayores (proyectadas en el ciele) son en promedio mas
viejos. Este resultado apoya el escenario en el cual el paso cercano de una galaxia
inicia cl brote de formaciéon estelar justo después de alcanzar el punto perigalactico.
A su vez, simulaciones de N-cuerpos y SPH de pares en interaccién demuecstran que
la interaccion cercana entre galaxias puede iniciar brotes de formacién estelar antes
de la fusion final si las galaxias tiene un potencial central poco profundo, de manera
que estos brotes deben ser visibles mientras las galaxias puedan resolverse como un
par .
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En cuanto a las simulaciones numéricas, Noguchi & Ishibashi (1986) utilizaron
un modelo basado en particulas de prueba y simulaciones en dos dimensiones para
trabajar tanto con las estrellas como el gas y determinar la variacion en la tasa de
formacién estelar durante un encuentro, concluyendo que ésta llegaba a un maximo
alrededor de 10® afios después de alcanzar la distancia perigalactica. Este resultado
fue confirmado por Olson & Kwan (1990) quienes utilizaron un modelo tridimen-
sional que tomaba en cuenta el cambio en el potencial de las dos galaxias durante
el encuentro. Utilizaron ademas reglas mas claboradas para la colision, tomadas de
Latanzio & Henriksen (1988), las cuales incluian coalescencia y rompimiento de las
nubes de gas. Segun estas reglas, la interacciéon aumenta la tasa de rompimientos
mas que la tasa de coalescencia, ademéas de que la primera se ve incrementada segan
la fuerza de la interaccion . De esc modo, mientras mas violenta sea la interacciéon
de dos galaxias mas perturbado y fragmentado se encontraria el medio interestelar
de las mismas. Por otro lado, simulaciones recientes de encuentros de galaxias uti-
lizando cé6digos de N-cuerpos y SPH muestran que la formacion estelar es inducida
en todas las direcciones azimutales (Mihos & Hernquist, 1996).

Si bien es un hecho que las interacciones aumentan la tasa de formacion estelar, la
relacidén entre la interaccion entre galaxias ¥ la formacion estelar inducida es menos
clara que el entendimiento de la morfologia inducida por este tipo de encuentros.
Lo que queda por explorar en detalle es la dependencia de esta formacién en las
propiedades fisicas y cinematicas del par. Esto debe llevar a realizar estudios obser-

racionales mas profundos y completos que incluyan la cinematica detallada de cada
una de las integrantes, acompanados de simulaciones dinamicas de los encuentros,
mapas de alta resolucién de la distribucién y cinematica del gas atémico y molecular,
asi como observaciones en distintas longitudes de onda de las poblaciones estelares.

§2.5.2 Actividad nuclear

Capitulo 2 : Galaxias en interaccién

Actividad nuclear inducida

El estudio de la formacion estelar y la actividad nuclear inducidas en galaxias en
interaccion es motivo de gran atencién en astronomia extragalactica. Durante varios
afios, el estudio de la actividad nuclear en galaxias se enfocé al modelaje de la
fuente central de energia; sin embargo, se ha visto la importancia no sélo de las
regiones externas de galaxias con nticleo activo, sino también del entorno de las
galaxias en la induccién de actividad nuclear. Esto ha llevado a suponer que la
interaccion de galaxias juega un papel importante en estos energéticos fenémenos.
Una gran cantidad de estudios observacionales realizados en los tltiimos quince afios
sugieren que la interacciéon de dos galaxias afecta las propiedades de sus nicleos.
Las primeras evidencias se obtuvieron a partir de estudios sistematicos de galaxias
en radio (Stocke, 1978; Hummel, 1980; Condon et al, 1982). Mas tarde, estudios
de galaxias en interaccion y galaxias en pares en el 6ptico y en el IR (Heckman et
al, 1980; Kennicutt & Keel, 1984; Dahari, 1984; Keel et al, 1985; Joseph & Wright,
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1985; Bushhouse et al, 1988; Kennicutt et al, 1987) han esclarecido parte de los
procesos fisicos responsables del exceso de emisién en radio proveniente del ntcleo
de estas galaxias. Estos estudios junto con observaciones en otras longitudes de onda
senalan que las galaxias en interaccion presentan frecuentemente actividad nuclear
(Balick et al, 1982). De esta manera, la actividad nuclear de galaxias Seyfert, QSO y
radiogalaxias esta posiblemente asociada a fenémenos de interacciéon. Para corrobar
esta teoria se han emprendido distintos surveys de este tipo de objetos con y sin
interaccién buscando determinar si dicha correlacion existe. Trabajos como los de
Hutchings (1983) y Hutchings et al (1984) encuentran quec un tercio de los QSO
proximos estan en interaccion y que, quizas, algunos de los QSO aislados estén en
realidad en vias de fusionarse. En cuanto al estudio del entorno de galaxias Seyfert 1
y II se han realizado varios surveys con resultados contradictorios entre si. Algunos
sefialan que efectivamente existe un exceso de compaiieras para galaxias Seyfert de
cualquier tipo respecto a galaxias que no presentan cste tipo de actividad nuclear
(Dahari, 1984, 1985). Otros resultados muestran que entre estas galaxias existe una
diferencia en su entorno: las galaxias Seyfert 2 presentan un exceso de compaiieras,
no asi las galaxias Seyfert 1 ( Laurikainen et al, 1994; De Robertis, Yee, & Hayhoe,
1998). Otros autores como Rafanelli, Violato & Baruffolo (1995) encuentran que
no existe diferencia entre los alrededores de un tipo y otro de galaxias activas y
otros autores simplemente sefialan que no existe un exceso de compaileras para
galaxias con actividad Seyfert y que los resultados encontrados son meros efectos
de seleccion (Fuentes-Williams & Stocke, 1988). Esta poléniica se recrudece cuando
entran en escena la teoria unificada de nucleos activos de galaxias para la cual la
diferencia entre galaxias Seyfert 1 y 2 se debe anicamente a un efecto de orientacién
(Dultzin-Hacyan et al, 1999; Krongold, Dultzin-Hacyan & Marziani, 2001, 2002)
Utilizando espectroscopia de rendija larga, Keel (1996) hizo un estudio exhaustivo
de la cinematica y los parametros orbitales de galaxias Seyfert con compaifieras
encontrando que el hecho de que exista una perturbacién parece ser mas importante
para inducir la actividad nuclear que los detalles mismos de la interacciéon (direcciéon
alactico, entre otros). Este autor

del encuentro, tiempo transcurrido a partir del peri
también encontrd que las curvas de rotacion de galaxias Seyfert en pares presentan
una region de rotaciéon de cuerpo rigido mas pequeiia respecto al radio del disco que
en cl caso de galaxias en interaccién que no presentan actividad nuclear. Asi mismo
determinoé que las galaxias Seyfert en interacciéon presentan curvas de rotaciéon menos
deformadas que las de galaxias en pares en interaccién sin actividad nucler. Por el
contrario, en un estudio a partir de observaciones de CO (Sofue et al 1999) muestran
que las galaxias en interacciéon tienen curvas de rotacidon perturbadas en su parte
externa mientras que las partes internas (2 < 2 Ape) no presentan particularidad
alguna. Se encuentra también que la presencia de brotes de formacién estelar o de
actividad nuclear no parece mostrar correlaciéon alguna con las propiedades de la
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_curva de rotacién. Es importante aclarar que en el trabajo de Sofue, la muestra de
galaxias en interaccién no es completa ademas de ser mucho menor a la utilizada
por Keel, ademas de que en esta longitud de onda no se tiene tan buena resolucion
como en el 6Sptico.

En cuanto a la teoria de este tipo de excitacién, Shlosman (1989) obtiene mo-
delos para brotes de formacion estelar y actividad nuclear inducidos por agentes
externos encontrando que hay mecanismos tanto externos como internos que pue-
den estimular la presencia de actividad nuclear en galaxias. Los parametros que
parecen ser determinantes en este tipo de proceso son el tipo morfolégico, la masa
v la cantidad de gas molecular de las galaxias en interaccién. Los modelos que se
tiene actualmente de actividad nuclear (acrecién a un agujero negro supermasivo
6 brotes intensos de formacion estelar) requieren canalizar enormes cantidades de
gas al nucleo de la galaxia (Shlosman 1995). Una condicién necesaria para esto es
la presencia de una perturbaciéon no axisimétrica al potencial de la galaxias. Dicha
perturbacion dinamica puede ser ocasionada por la interaccién con otra galaxia.

2.6 Formacidotn y evoluciéon de galaxias

Aun cuando de las aproximadamente, 5000 galaxias que aparecen en el New General
Catalogue, (NGC) so6lo alrededor de una docena han sido identificadas como restos
de fusién de galaxias (Amram, 1991), estudios recientes sobre formacién y evolucién
de galaxias sugieren que la formacion de galaxias se vié fuertemente afectada por
interacciones y fusiones resultando en galaxias nuevas de distinto tipo morfolégico.
Considerando que en épocas pasadas la densidad del Universo en épocas pasadas
era mayor (o< (14 2)%), Toomre (1977) demostré que la tasa de fusiéon entre galaxias
debia aumentar como ¢7%/3. Un aiio después, el mismo autor demostré , basandose
en la densidad de sistemas en vias de fusion y estimando la duracién de este peri-
odo transitorio, que estadisticamente era probable que un gran numero de galaxias
elipiticas y lenticulares fueran producto de fusiones asi como era probable que la in-
teraccion entre galaxias de disco podia resultar en la formacion de galaxias elipticas
(Toomre 1978). Conforme las simulaciones numéricas se volvieron mas refinadas se
demostrd que estas fusiones podigqn no solamente formar galaxias clipticas, sino que
también podrian estar relacionadas con el origen de los bulbos de galaxias de disco
(Schweizer, 1989; Mihos & Hernquist, 1996). Dicha conclusién se basa en el siguiente
razonamiento : las fusiones entre dos galaxias de disco de masas similares conlleva a
una relajacién violenta del sistema y por lo tanto a la formacién de galaxias elipticas
remanentes (Toomre & Toomre, 1972; Toomre, 1977; Barnes, 1988). Por el otro la-
do, la “caida” (infall) de una galaxia pequeila con M << 1% de la masa de la galaxia
principal apenas perturba a esta ltima. De modo que entre estos dos extremos debe
existir un rango de cocientes de masa de las galaxias involucradas para el cual la
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fusién tinicamente destruye una parte el disco principal, construyendo por lo tanto
un pequefio abultamiento, i.e. un bulbo, dentro de este disco (Quinn & Goodman,
1986). Este tipo de resultados sugiere entonces que la posicién de una galaxia en el
diagrama de Hubble puede depender, en gran parte, del namero de interacciones que
ésta ha sufrido y la intensidad de las mismas. En este sentido se puede suponer que
las nubes de gas protogalactico que se colapsaron en relativo aislamiento produjeron
galaxias de disco a un extremo de la secuencia de Hubble. Las colisiones y fusiones
mas destructivas, que suelen ser aquellas entre discos de masa similares, produjeron
elipticas gigantes al otro lado de la secuencia. Entre estos dos extremos, fusiones
entre galaxias de masas en mayor o menor grado designales produjeron galaxias con
un amplio rango de cocientes bulbo a disco (Schweizer, 1989).

Actualmente ha quedado bien establecido que la interaccién entre galaxias juega
un papel vital en la formacién y evolucion de galaxias (ver review de Schweizer,
1998). Estudios estadisticos a partir de surveys de galaxias a mediano y alto redshift
(Carlberg, Pritcher & Infante, 1994; Yee & Ellingson, 1995; Patton et al, 1997; Le
Fevre et al, 2000) asicomo estudios morfologicos de galaxias lejanas (Brinchman et
al 1998) apoyan la idea de que efectivamente a corrimientos al rojo (=) mayores la
interaccion y fusion entre galaxias es mayor, determinandose una relacion para la
tasa de fusion con : proporcional a (1 + 2)™ con m = 3.

Es importante sefalar que atin cuando actualmente el escenario de formacion
Jjerarquica de estructura es aceptado por la mayotia de la comunidad, existen otras
teorias para la formacién y evolucion de galaxias. En este sentido y en particular
para “galaxias gemelas”. Page (1975) sugirio la posibilidad de que existan procesos
de fisién que originen este tipo de sistemas. Segun este autor resulta facil explicar
estas similitudes morfolégicas si las galaxias consideradas se formaron a partir de
las mismas condiciones dada la proximidad de sus “lugares de nacimiento”.

Desde el punto de vista teérico, los modelos semi-analiticos actuales de formacion
de galaxias incluyen procesos radiativos, de dinamica del gas y gravitacionales lo que
ha permitido simular la formacion de estructura en volumenes cosmoélogicos grandes.
Ann cuando estos modelos no tienen la suficente resolucion para seguir la formacién
de galaxias en detalle. la simulaciones de objetos individuales muestran que las
galaxias se forman a partir de las fusion de halos de materia oscura dentro de los
cuales el gas se enfria rapidamente y se condensa (White & Rees, 1978; White &
Frenk, 1991; Navarro, Frenk & White, 1995).

La dependencia de las tasa de interaccion y de fusion de galaxias con el corri-
miento al rojo (redshift) es una prueba importante para evaluar los modeclos actuales
de formacion y evolucion de galaxias. Por esta razén actualmente sec realizan muchos
estudios en esta direccién haciendo uso de los grandes telescopios (cf. Reshetnikov,
1999; Lefevre et al, 2000) con el afan de conciliar observaciones a alto redshift con
las tedrias cosmoloégicas en boga (Gottléber, Klypin & Kravtsov, 2001).
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Capitulo 3

Metodologia y técnicas empleadas

3.1 Seleccion de la muestra

Los pares de galaxias en interaccién estudiados en esta tesis forman parte de una
muestra de pares de galaxias seleccionada dentro de un proyecto para el estudio de
la cinematica, formacién estelar y actividad estelar inducida en galaxias en interac-
cion. Este es un proyecto a largo plazo que inveolucra el uso de distintas técnicas
observacionales asi como observaciones en distintas longitudes de onda para obte-
ner informacién complementaria que permita un estudio a profundidad de este tipo
de fenomenos. En lo que se refiere a la cinematica, se tiene particular interés en
estudiar la formacion de estructura debido al fendémeno de interacciéon tal como la
estructura espiral de gran disefio, barras centrales y alabeos del disco entre otras.
La informacion cinemaitica que se obtenga de las observaciones con el interferometro
Fabry-Perot (FP) de barrido PUMA permitira eventualmente establecer restriccio-
nes cinematicas a los modelos de este tipo de encuentros donde se involucren tanto
estrellas como gas y materia oscura con el fin de detallar como se interrelacionan los
fenoémenos cinematicos producidos por la interaccion con los de formaciéon estelar y
actividad nuclear inducidas.

Los pares de galaxias aqui presentados forman parte de un conjunto de pares
aislados de galaxia en interaccion observados con el interferémetro FP de barrido
PUNIA a lo largo de varias temporadas los cuales fueron seleccionados a partir de
los siguientes criterios:

En primer lugar y para asegurar hasta cierto punto el criterio de aislamiento se
revisé el catilogo de pares aislados en el hemisferio norte de Karachentsev (1972)
mencionado en el Capitulo 2, seccién 2.2.1 buscandose pares en los cuales por lo
menos uno de los miembros fuera una galaxia espiral. Este requisito aseguraba que
por lo menos en uno de los miembros del par era posible observar lineas de emisiéon
debidas al gas ionizado del disco. Una vez identificados estos pares se buscaron
aquellos donde la (o las) galaxia espiral presentara estructura prominente tal como
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brazos espirales bien delineados, barras centrales, puentes y/o colas de marea. Asi
mismo se revisé que el tamaiio angular de los mismos fuera tal que permitiera una
buena resoluciéon con el PUMA (ver Tabla 3.2) y que su declinacién no sobrepasara
los 70° con el fin de que pudieran ser observados con el telescopio de 2.1 m del OAN en
San Pedro Martir. En este sentido se revisé también el “Atlas de galaxias peculiares”
de Arp (1966) buscando sobretodo pares que presentaran estructura espiral de gran
disefio ya que el catilogo de Karachentsev (1972) considera objetos con declinaciéon
arriba de los 3° mientras que con el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM es posible
observar objetos con § < —40°.

Una vez observado este conjunto de pares se escogieron para su reduccion y
andalisis, aquellos pares de galaxias cuyas observaciones con el PUNA presentaran
buena seiial a ruido y cuyas particularidades morfologicas tales como puentes y/o
colas presentaran emisién en alguno (s) de los canales de barrido. Los cuatro pa-
res de galaxias en interaccién seleccionados para este trabajo fueron Arp 271(NGC
5426/27), Kar 468 (NGC 5953/54), Kar 302 (NGC 3893/96) y ILar 389 (Arp 240,
NGC 5257/58).

3.2 Imterferometria Fabry-Perot

La interferémetro Fabry-Perot (FP) se basa en el principio de superposicién de ondas
clectromagnéticas, el cual nos dice que la suma de soluciones de la ecuacién de onda
también es solucién de dicha ecuacién. La consecuencia fisica de este principio es
la formacién de franjas brillantes y oscuras cuando varias ondas coexisten en una
region del espacio. Las regiones brillantes se forman cuando las ondas que coexisten
se suman para producir un maximo de intensidad de la onda resultante. Esto se
conoce como “interferencia constructiva”. Las regiones oscuras se forman cuando las
ondas se suman para producir un minimo de intensidad de la onda resultante. Esto
se conoce como “interferencia destructiva’™.

Un interferometro Fabry-Perot consiste en dos superficies paralelas, cuyas caras
internas son altamente reflejantes y estian recubiertas por un material de reflectan-
cia R!. Estas placas estan separadas una distancia d por algin medio, generalmente
aire. Una onda incidente proveniente de un punto de una fuente extendida y que
incide con angulo ;. sufre multiples reflexiones entre las placas con angulo de tras-
misién g;. Por cada reflexion entre las placas, un haz resultante abandona el arreglo
de placas con el mismo angulo 6; . Los haces resultantes de estas reflexiones son
recolectados por una lente L haciéndolos coincidir sobre una pantalla (Figura 3.1).

Si la fuente es uniforme, para cierto valor de 6;, la luz se redistribuye en un cono
formando un patrén con anillos luminosos concéntricos respecto al eje 6ptico del

!No confundir con el coeficiente de reflexion r = /Tt

70




§3.2 Interferometria FP

Capitulo 3 : Metodologia

F L P

FIGURA 3.1: Principio 6ptico del interferémetro Fabry-Perot. Las placas semi-
reflejantes separadas por una distancia d dejan pasar la luz que proviene de una
fuente uniforme F. Los haces inciden con un angulo ¢;. Tras las miltiples reflexiones
entre las placas los haces son colimados por una lente L para incidir en el plano focal
P formando anillos conéntricos segnun el angulo de incidencia de los haces. El anillo
central corresponde al orden de interferencia m mayor y el valor del mismo decrece
conforme se consideran anilloas mas externos. El material entre las placas tiene un

indice de refraccion n.
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sistema. Estos anillos lnuminosos corresponden a un maximo de interferencia. La
condicién para obtener este maximo de inteferencia es:

2ndcos @; = mA, (3.1)

donde n es el indice de refraccion del medio entre las placas, d es la separacion
entre las mismas, 6; es el Angulo que forma el rayo incidente respecto al eje 6ptico, A
es la longitud de onda de la luz incidente y m es un niimero entero que se cCoOnoce como
el orden de interferencia. El maximo mas cercano al centro de los anillos (i.e. al
eje Optico del arreglo) corresponde al mayor valor de m, los anillos luminosos maéas
alejados del eje corresponden a ordenes menores (Figura 3.1). Es muy importante
seiialar que la separacion entre los anillos no es la misma al pasar de un orden de
interferencia al otro.

La diferencia de camino 6ptico entre los haces de salida debido a esta reflexion
multiple del haz incidente esta dada por la diferencia de fase 6§,

§=mndcosb;/A, (3.2

Por otro lado, el contraste (F') de un interferémetro estiA caracterizado por la
reflectancia de la superficie interna de las placas (R) y esta dado por

F(R) = 4aR/(1 — N)?, (3.3)

Usando estas dos expresiones se define la funciéon de Airy (A) como la inten-
sidad transmitida a cierto dngulo a través de las placas respecto a la intensidad
maxima del haz transmitido. Para una longitud de onda dada, la transmisién ma-
xima ocurre cuando la distancia entre las placas d es un multiplo de A/2. De este
modo la funcién de Airy esta dada por la siguiente expresion:

-1
A, d, 6;, A, R) = 7_’_ = [1 + F sin? g ] (3.4)
AT AX

Como puede verse de las ecuaciones (3.1) a (3.3), la funcién de Airy depende
de n,d,6;, A y R. Para una misma separaciéon entre las placas (d), un medio dado
(n) ¥ un cociente de reflexion de las superficies internas (R), la funcién de Airy
dependera unicamente de la longitud de onda del haz A y de su Angulo de incidencia
6;. Para haces de luz monocromatica (A = ecste) que inciden en las placas sin
importar el angulo 8;, se puede demostrar (Bland & Tully 1989) que la funciéon
de Airy describe una superficie parabodlica (para una descripciéon detallada de esta
parabola ver Apéndice B).

La funcién de Airy puede verse también como el perfil instrumental que relaciona
la reflectancia de las placas (R) con la separacién entre las mismas (d).
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FIGURA 3.2: Funcién de Airy 4 = I/I,,m_.,,. en func16n de la fase § para distintos
valores de la reflectancia R.

El valor de & para el cual I va de Jarax a Iarax/2 es una medida de la agudeza
(sharpness) del anillo y es tal que

4w . 58
a—me smz=! (3.5)
i.e.
812 =2 sin~Y(1/VF) (3.6)

A partir de la ecuacion (3.6) puede verse que conforme R aumenta, 872 dismi-
nuye. Por lo tanto una manera de aumentar la agudeza de los anillos es aumentar
la reflectancia de las superficies internas del Fabry-Perot (Figura 3.2). Una mayor
agudeza hara mas facil la identificacion de los distintos érdenes de interferencia m.

La precision con la que un Fabry-Perot puede distinguir la longitud de onda de
la luz incidente se conoce como resolucion (1), y se define como A/A\, donde A\ es
la longitud de onda de la luz incidente y A\ es la diferencia en longitud de onda que
puede resolverse. Se dice que dos longitudes de onda, de misma intensidad, pueden
resolverse entre ellas si la mitad de la intensidad maxima de una cae a la mitad de
la intensidad de la otra, es decir si para una misma separacién entre las placas d,

0.5 Iparax (A + AX) = 0.5 farax(A), (3.7

Si la diferencia A\ es tal que las curvas se intersectan en el punto de intensidad
media, el sumidero que se observa al sumar ambos contornos se distingue con faci-
lidad (Figura 3.3). Para obtener el valor de A\ correspondiente a esta separaciéon
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FicurA 3.3: Contornos de intensidad de dos anillos de Fabry-Perot apenas resuel-
tos: (a) mostrados separadamente; (b) sumados.

notamos que, para pasar del maximo en intensidad a la mitad del mismo y por lo
tanto cumplir con la ecuacién (3.7), la diferencia de fase § deber se igual a 612 ¥

deber ser tal que el segundo término de la expresion (3.4) sea igual a uno, es decir,
tal que

. o J1y2 (1 — m)?
sin” - = "am (3.8)
Cuando esto ocurre, la intensidad transmitida es constante conforme d varia de
la condicion de interferencia maxima para A a la condicién de interferencia maxima
para A+ AA. De manera que al pasar del maximo en intensidad para A al maximo de
intensidad para A+ AA, el cambio de fase Ad estd dado por AS = 2 §,/2. Suponiendo
que AJ es pequeiio se puede escribir entonces
2
sin &y/2 = sin ATJ == AT(S = %3?—, (3.9)
Para obtener la relaciéon entre el cambio de longitud de onda AN respecto al

cambio en el angulo de incidencia Ag; diferenciamos ahora la ecuacién (3.1) obte-
niéndose:

—2ndsin 6;A0; = mAA, (3.10)

A partir de las ecuaciones (3.9) y (3.10) se encuentra la siguiente expresién para
la resolucién de un interferémetro Fabry-Perot '

A R/ mT =
R = m = ma m— = T F (3.11)
Vemos asi que la resolucion de un Fabry-Perot depende de dos cantidades: el

orden m y la reflectancia de las superficies, . Si m es muy grande, la resolu-
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ci6n también lo es. A partir de la ecuacién (3.1) vemos que el maximo orden de
interferencia esta dado por

2nd
MALAN = 5 (3.12)

y corresponde al centro del patrén de anillos del Fabry-Perot. De manera que
para separaciones grandes, el orden es grande y por lo tanto la resolucién es grande.
Por otro lado, si ! es muy cercano a la unidad, el poder de resolucién que sc obtiene
es muy grande. Por ejemplo, para ® = 0.9, una separacion d = 1 cm y un indice de
refraccién 12 = 1, el poder de resolucién a A = 5000 A es igual a 1.20 x 10%, es decir,
que el instrumento puede llegar a medir diferencias en longitud de onda iguales a
0.0042 A.

El intervalo espectral libre de un interferémetro se define como el intervalo
en longitudes de onda que pueden “pasar” entre las placas del FP al variar alguno
de los parametros libres de la expresién (3.1), es decir el angulo de incidencia 6;, el
indice de refraccion del medio n o la separacion entre las placas d. En el caso del
instrumento utilizado para observar los pares de galaxias ¢ue se presentan en este
trabajo, el parametro que se vario fue la distancia entre las placas como se describe
a continuacién.

3.2.1 Interferémetro Fabry-Perot de barrido

Aunque en un inicio el interferémetro contruido por Alfred Perot y Charles Fabry
contaba con dos placas paralelas fijas, mas adelante se vi6 la utilidad de contar con
un instrumento cuyas placas pudieran desplazarse haciendo variar la distancia d.
Dicho interferémetro se conoce como ‘“interferémetro Fabry-Perot de barrido”. De
esta manecra en un FP de barrido la longitud de onda que es transmitida M.qns no
solo depende del angulo de incidencia -como lo indica la ecuaciéon (3.1)- sino que
dependera también de la separacion d que se dé entre las placas del FP (Figura 3.4).
Como primera aproximacion se considerarian tunicamente los haces que inciden
perpendicularmente a las placas. En este caso la ecuacién (3.1) nos da

2nd
Atrans = —, (3.13)

e
Suponemos entonces un haz monocromatico de longitud de onda Ajpqns que incide
sobre un FP con separaciéon de placas d. Si d = Agans/2 por la ecuacién (3.1) se

tendra un maximo de intensidad de orden m = 1. Si d aumenta a d = Ajrans €ntonces
se tendra otro maximo de intensidad, ahora de orden m = 2. De esta manera siempre
que d se varie por un multiplo de A a,s/2 se detectara otro pico de intensidad de
orden m igual al multiplo considerado. La diferencia en longitud de onda (A\),,
que corresponde a un cambio de d igual a A/2 (es decir la variacién de m en un
orden) se conoce como el intervalo espectral libre del interferémetro.
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distancta entie las longitud de onda
z supetficies . que pasa

FiGURA 3.4: Interferémetro Fabry-Perot de barrido. La distancia entre las placas
d puede variarse para dejar pasar distintas longitudes de onda A.

En el caso en que el haz no sea monocromatico, la ecuacion (3.13) muestra que
para una misma separacion d pasan un nimero infinito de longitudes de onda ya
cque m es un entero que puede ir de 1 hasta infinito. En este contexto, cl intervalo
espectral libre (AN)s,, corresponde a la maxima diferencia en longitud de onda que
puede medir el interferémetro sin ambigiiedad alguna, i.e. si dos longitudes de onda
estan separadas por un intervalo mayor al intervalo espectral libre del interferémetro,
se obtendra un resultado incorrecto al medir la diferencia AN entre una y otra. En
otras palabras, el intervalo espectral libre es el intervalo en longitud de onda cntre
dos lineas espectrales para el cual éstas se traslaparian de manera exacta en é6rdenes
sucesivos.

Para determinar cémo cambia la fase § con la separaciéon entre las placas d
diferenciamos la ecuacion (3.2) encontrando

47 AS
s

Expresando Ad en funcién del cambio en longitud de onda se llega a la siguiente
expresion

AS = (3.14)

AS = 27rmé/\—/}-, (3.15)

Considerando la definicién del intervalo espectral libre se tiene entonces

(AX) for == % (3.16)

Sustituyendo en (3.1) en (3.14) para el caso en que todos los haces inciden perpen-
dicularmente se puede expresar el intervalo espectral libre en funcién de la distancia
entre las placas
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2

(AX)sor = 5— (3.17)

A partir de las expresiones anteriores vemos que el aumentar la distancia d que
separa las placas aumenta el poder de resolucion del interferémetro sin embargo
disminuye el rango espectral libre. En la practica, uno debe buscar un compromiso
entre estas dos caracteristicas con el fin de optimizar el uso de este instrumento.

Otro parametro que caracteriza a un interferémetro FP de barrido es la fineza
< (del francés finesse) la cual se define como el cociente entre el intervalo espectral
libre y el minimo de la diferencia en A que puede medir el interferémetro (6A de la
expresion 3.12 ):

(ANprs _ 7
I = 5 = "_—2-\/?, (318)

La fineza cs la medida clave del desempeiio de un interferémetro y, teéricamente,
s6lo depende de la reflectancia de las placas y no de la separacién entre las mismas
por lo que también suele conocerso como fineza de reflexion.

En la practica se utiliza la fineza efectiva, S (Le Coarer et al 1992) dada por:

1 1 1 1
- SN I 3.19
(\\952 32 Sp” Se” ’ ( )
donde Sp = A/d8; es la fineza de defecto asociada con los defectos en la 6ptica
y &84 es es el error cuadratico medio de la separacién d; y Ss = (m 6;sinb; y—!

es la fineza de formacion de imagen determinada por la capacidad limitada
del receptor para resolver una imagen debido al nimero finito de pixeles que lo
conforman. §; corresponde al tamaiio del pixel para un angulo de incidencia 6;.

Una vez descritos los principios del interferémetro FPP de barrido es l16gico pre-
guntarse que tipo de datos se obtienen con el mismo. Para este efecto, consideramos
de manera hipotética, inicamente haces que inciden de manera perpendicular en las
placas y un orden de interferencia 1 = 1. A partir de la ecuaciéon (3.13) vemos que
para cada separacién d se obtendra una longitud de onda particular. Considerando
una fuente extendida de luz tal que la longitud de onda en la que emite depende de la
posicion sobre la misma tenemos que para cada distancia d se obtendra una imagen
de aquellas regiones de la fuente extendida para las cuales se cumple la ecuacién
(3.1) con 6, = 0.

La informacioén que se obtiene conforme se barre la distancia d se alinacena en
forma de “cubo” con coordenadas (x, y, z). Las coordenadas (x, y) son coordenadas
espaciales que corresponde a las coordenadas espaciales de la fuente extendida que se
observa y = es la coordenada relacionada con la distancia d, es decir con la longitud
de onda A que pasa a través de las placas (Figura 3.5). Se dice que cada plano (z, )
define un canal del cubo de informacién. De manera informal, estos canales se suelen
llamar “rebanadas”.
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FIGURA 3.5: Cubo de datos obtenido a partir del barrido del interferémetro Fabry-
Perot. Para cada pixel se obtiene un perfil en emision segiin el flujo detectado en
cada canal
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FIGURA 3.6: Superficies paraboélicas descritas por la transmisién maxima en la fun-
cion de Airy para una longitud de onda constante, i.e. luz monocromatica (Bland&
Tully 1989). Cada paraboloide corresponde a una longitud de onda diferente; la
fuente de iluminacién es uniforme.

Es importante subrayar que todo lo mencionado hasta ahora ha sido para haces
que inciden perpendicularmente sobre las placas (i.e. 6; = 0). Cuando se consideran
todos los haces, la situacion se complica. Como se menciond anteriormente para ha-
ces de luz monocromatica que inciden en las placas, la funcién de Airy (ecuacién 3.4
) para una longitud de onda constante describe en realidad una superficie parabélica.
En el caso de luz que no es monocromatica esto resulta en una scrie de superficies
parabolicas concéntricas que dependen tanto de la separacion de las placas d como
del angulo de incidencia 8; (Figura 3.6).

De manera que la “rebanada” de informacion (z;, yi, o), obtenida para cierta
separaciéon no corresponde a una sola longitud de onda sino a longitudes de onda
cercanas. Para obtener una longitud de onda por canal es necesario calibrar el cubo
de datos considerando un cubo de calibracién con el mismo namero de canales que
el cubo de datos y obtenido a partir del barrido de luz de una fuente monocromatica
de longitud de onda conocida y cercana a las observadas. De esta manera se conoce
la forma de la superficic paraboélica para cierta longitud de onda a partir de la cual
se puede corregir el efecto debido a las diferencia en el angulo de incidencia 6;.

3.2.2 El interferémetro Fabry-Perot de barrido PUMA

En el campo de la astronomia observacional, el interferémetro de Fabry-Perot ha sido
utilizado desde 1899, afio en que se publica el primer articulo sobre este instrumento.
(Perot & Fabry 1899). Los primeros trabajos que se realizaron con este intrumento
comprendieron la mediciéon de las longitudes de onda del espectro solar, el estudio
de las lineas de absorcion del Sol y la observaciéon de la nebulosa de Orién (Perot &
Fabry 1902; Fabry & Buisson 1911; Buisson, Fabry & Bourget 1914).

La técnica de interferometria FP de barrido se utiliza comunmente para estudiar

79




Capitulo 3 : Metodologia §3.2.2 El PUMA

el corrimiento al rojo o al azul (efecto Doppler) de una linea de emisién (o absorcién)
con una longitud de onda determinada. Para tal efecto se considera un objeto que
emite en resposo a una longitud de onda A... Cuando éste se mueve con una
velocidad v respecto al observador (el cual se considera en reposo), la longitud de
onda observada A,y se ve modificada de la siguiente manera:

Aolmerv(ula - /\repaso — ‘fobs (3.20)
Ar(‘,‘OSO c

donde ¢ es velocidad de la luz y 14, es la velocidad con la que se mueve el emisor,
que en el caso de este trabajo corresponde a la velocidad radial de un punto en la
galaxia. De este modo, a partir del corrimiento de una linea de emisién para un
punto dado en una region HII, se puede conocer su velocidad radial. Para regiones
de este tipo es comun trabajar con lineas de emisién como H, o [NII].

Como puede verse la interferometria FP de barrido es una técnica observacional
ideal para estudiar la cinématica de objetos astronémicos extendidos como galaxias
externas, remanentes de supernova, regiones HII, nebulosas planetarias o superbur-
bujas. Sin embargo dada la aparente dificultad para reducir los datos obtenidos con
un FP de barrido, esta técnica habia sido subtutilizada hasta los ailos cincuenta a
partir de los trabajos de G. Courtés del Observatorio de Marsella (Courtés 1954,
1953, 1957, 1964; Courtés & Cruvellier 1965). A fines de los anos sesenta csta téc-
nica empezo a utilizarse con fines extragalaticos para estudiar la cinematica del gas
ionizado en galaxias externas (Carranza, Louise & Courtes 1968; Boulesteix et al
1974; Comte ct al 1979), labor que se ha continuado hasta hoy en dia (Marcelin
et al 1982; Allen, Atherton & Tilanus 1985; Teuben et al 1986G; Bland, Taylor &
Atherton 1987; Amram ct al 1989, 199G, 2002; Buta & IPurcell 1998; Plana et al
1999; Valdés-Gutiérrez et al 2002).

El interés en utilizar esta técnica observacional radica en su gran sensibilidad
para detectar intensidades débiles, superior a la de espectrografos clasicos con el
mismo poder de resolucién. Asociado a otros componentes, el interferometro FP
de barrido esta perfectamente adaptado al estudio de objetos débiles, extendidos y
con lineas de emisiéon aisladas como lo son las galaxias espirales, pues éste requiere
de una instrumentacion bidimensional de campo grande con un poder de detecciéon
monocromatica importante y resoluciones espacial y espectral adecuadas. Con esta
necesidad en mente se construyé en el Instituto de Astronomia de la UNAM, el
interferéometro Fabry-Perot de barrido PUNA, el cual consta basicamente de un
reductor focal y un interferébmetro Fabry-Perot de separaciéon variable (Rosado et
al 1995). Con este instrumento se pueden obtener imagenes directas con filtros de
interferencia o de banda ancha e interferogramas a distintas longitudes de onda en el
optico utilizando los filtros A, (A6562/10 )2, [NIT](A6584/10 ), [OIII] (A5007/10 )

2Longitud de onda en la cual se centra el filtro (en A) / ancho a altura media (también en A)
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Ficura 3.7: Disefio optomecanico del PUMA (Rosado et al 1995).

y [SII} (AG722/10 ) asi como varios filtros extragalacticos A6590/30 , AG6620/30 ,
AGG50/30 , AGGS0/30 , AGT50/50 .

El PUMA consiste de un reductor focal acoplado a un interferémetro Fabry-
Perot de barrido, el cual puede llevarse fuera del camino éptico del instrumento para
obtener imagenes directas; cuenta ademas con una rueda de filtros intercambiables
y un sistema de calibracion. El instrumento cubre un campo de 10 arcmin y su
escala de placa es igual a 0.59 segundos de arco por cada pixel (arcsec/pizel) para
un CCD de 1024 x 1024 pixeles. El reductor focal estd conformado por un colimador
y una camara. En cuanto al sistema mecanico, éste consiste en una estructura de
aluminio que permite acoplar el instrumento al telescopio de 2.1 m del Observatorio
Astrondémico Nacional en San Pedro Martir (OAN-SPNMN). Este incluye, entre otras
cosas, diafragmas de campo, un carrusel con tres lamparas de calibracién (hidrégeno,
helio y neén), una rueda con espacio para sicte filtros intercambiables y un riel que
permite la entrada y salida del interferometro del camino éptico del instrumento. El
disefio optomecanico del PUMA se presenta en la Figura 3.8.

El interferometro que utiliza el PUMA es un Queensgate de 2 pulgadas de dia-
metro con constante igual a 10.74, cuyas caracteristicas principales se presentan en
la Tabla 3.1. Este etalon cuenta con un sistema CS100 que permite el ajuste de los
parametros del “servo-sistema”, el paralelismo y la separacién entre las placas con
un tiempo de respuesta de 0.5 s en pasos de 0.5 nm. EIl interferémetro debe es-
tar bafiado constantemente por nitrégeno seco para evitar problemas con el control
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TABLA 3.1: Caracteristicas principales del etalon del interferémetro Fabry-Perot
de barrido PUMA (Rosado et al 1995 )

Parametro valor
Orden de interferencia m 330 para H,
Intervalo espectral libre AXz,, 19.9766 A- 916 km/s
Resoluciéon espectral R 0.8324 A— 38.16 km/s
Fineza efectiva Qg 24
Pasos de barrido 48

piezoeléctrico debido a la presencia de humedad en el instrumento durante la ob-
servacion. En cuanto a la calidad de la imagen del instrumento, pruebas realizadas
al mismo mostraron que las aberraciones principales del telescopio no se alteran de
manera significativa con la presencia de éste. Se encuentra ademas que el 80% de la
energia del haz de luz se concentra dentro de un circulo de radio igual a 0.28 arcsec.

Tanto el instrumento como la separacion del interferémetro se controlan a traveés
de una microcomputadora Octagon. EIl sistema cn conjunto es supervisado desde
una estacion de trabajo SPARC. Para obtener los cubos de informaciéon que produce
cl Fabry-Perot se utiliza un software especializado (LeCoarer et al 1992, 1993) que
opera bajo UNIX. Este permite, entre otras cosas, barrer un nimero determinado
de pasos sin recorrer todo el intervalo reduciendo asi el tiempo de exposicion para
objetos de diametro pequeiio con una componente de velocidad angosta, permite
también realizar el “bineo” de los pixeles del CCD y la paralelizacion automatizada
de las placas del interferémetro.

3.3 Observaciones

Las observaciones de los pares de galaxias estudiados en esta tesis se realizaron en
el mes de mayo de 1997 en el telescopio de 2.1 m del Observatorio Astrondmico
Nacional (OAN) en San Pedro Martir. Este telescopio tiene un disefio Ritchey-
Chretien y secundarios de £f/7.5, £/13.5 y £/30. Para observar con el PUMA, el foco
debe ser de f/7.5. Las observaciones para Kar 468 fueron realizadas por M. Rosado
y H. Hernandez-Toledo; para Arp 271, Kar 302 y Arp 240, las observaciones fueron
realizadas por A. Bernal, E. Laurikainen y H. Salo en temporadas de observacién de
M. Rosado. El detector utilizado fue el CCD-TEI de 1024 x 1024 pixeles con una
escala de 0.59 arcsec/pizel.

La observacion de cada par se realizé barriendo el intervalo espectral libre del
PUMA (19.95 A= 916 km s~!) en 48 pasos. Se obtuvo asi un cubo de informacién
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espacial y espectral con 48 “rebanadas”. A cada separacién (o “canal”) se dié un
tiempo de exposicién de 60 s. Para optimizar la sesién de observacién y obtener
al mismo tiempo una mayor sefal, se obtuvieron dos interferogramas del par de
galaxias cada uno de 48 canales. Retirando el interferémetro del camino éptico del
instrumento, se obtuvo también una imagen directa de cada par en el filtro que se
seiiala en la Tabla 3.3 y con un tiempo de exposicion de 120 s. En algunos casos, con
el fin de aumentar la sefial en las partes del objeto con emisién débil se dié un “bin”
igual a 2 x 2. Este procedimiento consiste en considerar el flujo detectado en 2 x 2
pixeles, sumarlo y asignar al valor total a cada uno de estos pixeles. De este modo el
campo se ve reducido por un factor de 4, i.e. de 1024 x 1024 pixeles se reduce a 512 x
512 pixeles aumentandose asf la sefial a ruido en detrimento del muestreo espacial
de la imagen. Para aislar la linea de emisiéon observada, Ha 6 [NII], desplazada
por efecto Doppler) se utilizaron distintos filtros segtin la velocidad sistémica de
cada par. Esta ultima se obtuvo haciendo un promedio de la velocidad sistémica
de cada componente del par tomada de la literatura. Esta velocidad sistémica da
un valor en longitud de onda utilizando la ecuacién (3.20). El filtro utilizado para
cada caso se escogio de manera que el valor de la longitud de onda resultante fuera
cercano al valor de la longitud de onda central del filtro considerado y cstuviera
comprendido dentro del ancho a altura equivalente (FIWHAL) del mismo. Para
cada par observado, la calibracién respectiva se realizé iluminando el detector con
una lampara de comparacién con una longitud de onda cercana a la observada. Al
igual que con los objetos observados, para cada calibracién se barrieron los 48 pasos
de barrido o “canales’ del PUNA. Asi mismo, para cada par observado se tomaron
dos calibraciones: una al inicio de la sesion y la segunda al final de ésta, con el fin
de monitorear cfectos de metrologia (paralelismo) del etalon. Considerando cque la
respuesta de los pixeles del CCD no es uniforme y que los filtros utilizados introducen
a su vez aberraciones sobre la imagen, se obtuvo un campo plano o “flat” para cada
filtro utilizado. Para obtener esta imagen se utiliza una fuente de luz uniforme
tal como el cielo del atardecer que garantice que el CCD sea iluminado de manera
uniforme y asi “rastrear” los patrones que pueden formarse por defectos intrinsecos
en el mismo o bien en los filtros utilizados. Asi mismo fue necesario obtener una
imagen del fondo instrumental o “bias” Los parametros generales de las observaciones
se presentan en la Tabla 3.2. Los parametros particulares de la observaciéon de cada
par se presentan en la Tabla 3.3.
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TABLA 3.2: Parametros observacionales e instrumentales

Parametro Valor

Telescopio 2.1 m (OAN, SPA)
Instrumento PUMA

Detector Tektronic CCD
Tamaimno del detector (1024 x 1024) px
Interferémetro FP de barrido ET — 50 (Queensgate)
Orden de interferencia m para Hao 330

Intervalo espectral libre para Ho 19.95A (912 km/s)
Muestreo espectral para Ha 0.41A (19.0 km/s)
Tiempo de exposicién total (interferogra- 96 min

mas)

Tiempo de exposicion total (imagen direc- 120 s

ta)

3.4 Reduccion de las observaciones

La reduccién de datos de todos los pares observados se hizo utilizando mayormente
los programas de reduccion ADHOCw? y CIGALE (LeCoarer et al 1993). A con-
tinuacién se presenta un resumen del proceso general de reduccién. Un ejemplo
detallado de una sesion de reduccién de datos obtenidos con el interferémetro FP
de barrido PUMA se presenta en Fuentes-Carrera (1999).

Coémo se vio en la Secciéon 3.2.2, la técnica de interferometria FP de barrido se
utiliza comunmente para estudiar el corrimiento al rojo o al azul (efecto Doppler) de
una linea de emision (o absorcién) con una longitud de onda determinada (ecuacién
3.2) Para los pares observados se trabajé con las lincas de emisién H, y [NII]. H,
corresponde a la transiciéon del nivel 3 al 2 de la linea de Balmer del hidrégeno y su
A en el reposo es de 6562.78 A, [NI17] corresponde a la transicién prohibida del nivel
' D, al 3P del atomo de nitrogeno una vez ionizado y su A en reposo es igual a 6584
Al

En primer lugar se realizaron correcciones fotométricas estandar en cada cubo
de datos observados o “cubo-objeto”. Considerando la naturaleza tridimensional de
los datos del PUNMA, estas correcciones se realizan canal por canal, i.e. “rebanada”
por “rebanada”.

Los rayos cosmicos que contaminaban los cubos de observacién se quitaron utili-
zando la funcién que para tal efecto contiene el programa ADHOCw. Esta funcién

3http://www.oamp.fr/adhoc/adhocw.htm desarrollado por J. Boulesteix
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Pardmetro Arp 271 Kar 468 Kar 302 Arp 240
(NGC 5426/27)  (NGC5953/54)  (NGC 3803/96)  (NGC 5257/58)
Escala (*/pz) 118 059 118 118
Linea de emision Ha (6562.78) [NIT] (6584) Ho (6562.78)  Ha (6562.78)
en reposo (A)
Corrimiento al rojo® (2) 0.008738 0.006545 0.003120 0.022600
Filtro ( Aeenrat/ FWHM en A) 6650/47 6650/47 6584 / 10 6720/ 20
Linca de calibraciosi (4) 6678.15 6676.15 6562.7 - . 6678.15
Lampara de calibracion He He S H “He

TABLA 3.3: Pardmetros observacionales para cada par de gal‘axias

? Base de datos LEDA
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corrige los pixeles con valores mayores que el valor promedio de cuentas maéas cierto
multiplo a de la desviacién estandar o del niimero de cuentas en todo el campo, i.e.
se eliminan valores < (cuentas)+a=*o. La correccidon se hace interpolando los valores
de los pixeles adyacentes. Paso seguido se quité el bias para lo cual se promedi6 el
niimero de cuentas por pixel en la imagen correspondiente al fondo instrumental y
restandolo a cada uno de los canales del cubo.

Para la correcion de cada cubo respecto al campo plano o “flat”™ se obtuvo el
namero de cuentas promedio de la imagen 2D del campo plano. Determinado este
valor, sc dividié la imagen original del campo plano con el fin de obtener un campo
plano normalizado. Este ultimo se dividié entre cada canal del cubo-objeto con el
fin de corregir por cfectos intrinsecos del CCD y el filtro utilizado.

Una vez hechas estas correcciones se procedié a sumar los dos cubos-objeto co-
rrespondientes a cada par. Esta suma se hace canal por canal para lo cual fue
necesario asegurarse que éstos coincidieran espacialmente. En caso de que se ob-
servara un desplazamiento entre el canal i del primer cubo-objeto y el canal ¢ del
segundo cubo-objeto (generalmente determinado a partir de la posiciéon de estrellas
en el campo), estas imagenes se desplazaban el namero de pixeles necesarios hasta
hacerlas coincidir.

Con ¢l fin de mejorar el cociente sefial-a-ruido para la emisidon en cada pixel a lo
largo de los 48 canales barridos, se suavizo espectralinente el cubo-objeto resultante
de la suma anterior. El proceso de suavizado se presenta en el Anexo 1.

Como se vio en la seccion 3.2.1, la diferencia de fase que introduce el angulo de
incidencia de la luz en las placas de un FP implica que a cada “rebanada” del cubo-
objeto no corresponda una longitud de onda unica. Por esta razon las observaciones
3D realizadas con el PUMA deben calibrarse en longitud de onda. Para este efecto
se realiza lo que se conoce como cl cdlculo de fase. Se llama fase al origen del perfil
en longitud de onda y se obtiene con el cubo de calibracion creandose archivos de dos
dimensiones denominados “mapas de fase”. Estos mapas indican para cada pixel, el
numero de pasos de barrido para el cual la figura de interferencia pasa por un inaxi-
mo. Para cada pixel, la posicion del maximo de la linea de emision observada para
cierta galaxia se compara con la posicion de la linea de calibracion a través de este
“mapa de fase”, i.e. se interpola cada perfil de manera que el primer canal de cada
pixel corresponda a la longitud de onda de la lampara de calibracion -ver Tabla 3.3.
La diferencia observada entre la posicion de una y de otra, da informacion sobre la
velocidad radial del objeto en cada pixel. En pocas palabras, esta correccion de fase
permite dar un mismo origen en longitud de onda a los espectros de obtenidos sobre
todos los puntos de las galaxias observadas, permitiéndo asi medir el campo de velo-
cidades radiales. De este modo se asocia la misma longitud de onda al mismo canal
para todos los pixeles del campo obteniéndose asi un cubo de 48 “rebanadas” donde
cada “rebanada” corresponde a una longitud de onda definida. A esta operacién se
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le conoce como la construccién del cubo en longitud de onda o “cubo-lambda”. Es
importante seiialar que para calibrar las observaciones de una linea de emisién en
particular corrida al rojo se utiliza una linea de emisién relativamente cercana a la
primera. Sin embargo, en algunos casos, cuando la diferencia entre ambas empieza
a ser relativamente considerable, intervienen cfectos propios de las caracteristicas
del FP que dependen directamente de la longitud de onda del haz que incide sobre
el mismo. Por esta razén y para conocer la importancia que efectos de este tipo
podrian tener sobre la determinacion de las velocidades radialc‘s.lneclidas, se hizo
una comparacién entre el promedio de la velocidad obtenida directamente del cubo
de calibracion y la velocidad “tedrica” obtenida a partir de la longitud de onda de la
linea de emision considerada (corrida al rojo) y la longitud de onda de la lampara
considerada para la calibracién. Dependiendo del corrimiento al rojo de la linea de
emision observada para cada par asi como del ancho del filtro utilizado, es posible
que los cubos observados se vieran contaminados por lineas de OH, también llama-
das “lineas del cielo”. Estas lineas dcebicron sustraerse de los perfiles observados para
no introducir errores en la determinacién de las velocidades radiales en las galaxias
observadas. Para identificar estas lineas se consideraron dos zonas “vacias” en el
cubo-lambda (i.e. sin estrellas ni emision de las galaxias del par) analizandose el
perfil asociado a las mismas. En caso de identificarse lineas de emisién correspon-
dientes a alguna transiciéon del OH (Chamberlain 1961), éstas se sustrajeron de los
perfiles observados. Ademas de sustraer las lineas de OH fue necesario sustraer el
continuo del cielo. Como se ha visto, el proceso de barrido del PUMA resulta en la
obtencién de un valor de flujo en cada pixel para cada una de las 48 *rebanadas”
del cubo-objeto. El perfil de intensidad que se obtiene contiene informacién tanto
de la linea de emsion observada corrida al rojo (emisién monocromatica) como de la
emision del continuo tanto del objeto como del cielo (Figura 3.8). Para obtener la
imagen (o mapa) de continuo se consideraron los tres canales con menor intensidad
de flujo de cada pixel en el cubo-lambda. Se obtiene entonces el promedio de los
mismos siendo éste el valor que se le asigna a dicho pixel en el mapa del continuo.
Una vez determinado este mapa se seleccionaron dos zonas “vacias” para obtener
el valor del continuo del cielo o residual, el cual se restd a cada uno de los cana-
les del cubo-lambda. Por su parte, la imagen (o mapa) monocromadaitica se obtuvo
integrando el perfil de la linea de emision en cada pixel de cada galaxia.

3.5 Campos de velocidades y curvas de rotacion

3.5.1 Mapa de velocidades radiales

Una vez obtenidos los cubos-lambda es posible obtener los mapas de velocidades
radiales de cada galaxia en cada par observado. Para cada pixel, esta velocidad se
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FIGURA 3.8: Perfil de una linea de emisién mostrando las componentes consideradas
para la obtencién de la imagen monocromaéatica y del continuo

Continuo
\

obtiene a partir del cdlculo del baricentro del perfil en emisién (ver Apéndice I).
Una vez calculado, se determina la longitud de onda que le corresponde y de ahi,
utilizando la ecuacién (3.20), se obtiene la velocidad radial del pixel en cuestién.

Con el fin de obtener un cociente seiial a ruido (S/N) suficiente para calcular
el baricentro del perfil -y por lo tanto la velocidad radial- en las partes externas de
las galaxias observadas, se realizaron consccutivamente tres suavizados espaciales
o “smoothings” en el cubo-lambda de cada observacion utilizando el procedimiento
descrito en el Apéndice 1. Este suavizado se realizé a lo largo del cje & 3 del cje y
de cada “rebanada” del cubo-lambda. Una vez obtenidos estos nuevos cubos-lambda
se construyd un mapa de velocidades radiales con resolucion variable. Este es tal
que para las partes de las galaxias con mayor S/, la velocidad radial se obtienc
a partir del cubo-lambda original y por lo tanto presentan una mayor resolucion.
Conforme la S/N disminuia se fueron considerando los cubos-lambda con mayor
filtrado espacial, de manera que para las partes mas débiles de las galaxias (i.e.
con menor S/N) se utilizo el cubo-lambda con mayor lisado espacial y por lo tanto
con una resolucién espacial menor. De esta manera se construyd para cada par de
galaxias un mapa de velocidades radiales con resolucion variable para el cual se tiene
una mayor resolucion espacial en las partes de las galaxias con mayor S//N y menor
resolucién espacial en las partes débiles de las misinas.

Al asignar una velocidad radial al baricentro del perfil es importante tener en
cuenta el intervalo espectral libre del instrumento. En el caso del PUMA, éste es
igual a 19.97 A (916 Am s7!), de manera que puede darse el caso que para ciertos
perfiles, las velocidades radiales reales del punto considerado sean 916 km s~! mas
o menos que la considerada en un principio. Lo que se hizo en nuestro caso fue
verificar pixel por pixel que no hubiera variaciones drasticas (i.e. mayores al rango
espectral libre) en pixeles adyacentes. En caso de que asi fuera, se corregia entonces
la velocidad radial determinada previamente.
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3.5.2 Mapa de ancho total a altura media (FWHM)

A partir de la emisién en cada pixel a lo largo de los 48 canales de barrido se obtuvo
el ancho total a altura media (FWHM) ? asociada al mismo. Para esto fue necesario
deconvolucionar los perfiles del cubo-lambda por el perfil instrumental (relacionado
con la funcién de Airy -ecuacién 3.19). El procedimiento utilizado se describe en el
Apéndice I. En el caso de una gaussiana cl FWHNDM esta relacionado con la dispersion
e velocidades o a través de la expresion (FWHAM)? = 2 x (2In2 x 02) = 2.35 o. Sin
embargo dada la naturaleza del muestreo, la funcién que resulta de la convoluciéon
previa no es estrictamente una gaussiana (ver Apéndice I), de manera que el valor del
FW H AL presentado en cada mapa debe considerarse como un indicador cualitativo
de la distribucion de la dispersién de velocidades en cada galaxia observada.

3.5.3 Curvas de rotacion

Las curvas de rotacién son una representaciéon grafica de cémo varia la velocidad
de rotacion V., alrededor de una galaxia espiral en funcién del radio IR respecto al
centro de dicha galaxia.

En nuestro caso la velocidad de rotacién se obtuvo a partir de la velocidad radial
en cada punto de cada galaxia en cada par observado. La determinacién de esta V.o,
se realiza a partir de las velocidades radiales que se miden para distintos puntos sobre
cierta galaxia. A continuacién se presenta el método y las suposiciones utilizaclos
para obtener V., a partir de la velocidad radial observada V,,, que aparece en el
mapa de velocidades radiales.

En primer lugar se supone una galaxia con un disco bien definido en un plano P.
El plano P forma un angulo i con el plano del cielo I’ cuya interseccién describe una
linea recta llamada “linea de nodos”. Lo que vemos en este plano es la proyeccion
del disco, es decir, una elipse cuyos semi-ejes mayor y menor (a y b respectivamente)
dependen del angulo { (Figura 3.9).

La relacidén entre la inclinacién del plano de la galaxia considerada respecto al
plano del cielo y los semi-ejes de la clipse que se observa en este ultimo esta dada
por

i = cos™! (g) (3.21)

cuando se considera un disco circular y sin espesor.

En el plano P, cualquier punto del disco de la galaxias observada esta descrito
por las coordenadas polares R y 6. Por su parte, la proyeccién del disco en el plano
P’ es una elipse rellena, cuyos puntos tienen coordenadas polares p y ¢.

4Full Width at Half Maximum
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P

FiGurA 3.9: Proyeccién del disco de una galaxia‘espiral en el plano del cielo P,
Este disco se encuentra sobre el plano P. a y b son respectivamente los ejes semi-
mayor y semi-menor de la elipse proyectada por el disco de la galaxia en el plano
del cielo P’.

Observacionalmente lo que se obtiene es la velocidad radial Vgus(p, @) para cada
punto dentro de esta elipse. Si trasladamos este vector sobre la linea de visién hasta
intersectarlo con el plano P, podemos descomponerlo respecto a tres ejes ortogonales
(x, ¥, z) tales que x sea perpendicular al radio vector R, y sea una prolongacién de
R y z sea perpendicular al plano P, como lo indica la Figura 3.10

En el caso general , la velocidad radial observada V,,, tiene la siguiente descom-
posicién en el plano de la galaxia considerada:

Vabs = Viyer + [ (Veire + Vian) X €058 + Viaq x sin 6 | <sini+ Vixcosi (3.22)

donde V. es la velocidad sistémica de la galaxia observada, ;. es la componen-
te de velocidad estrictamente circular en el plano de la galaxia, Via., cs la componente
tangencial de la velocidad en el plano de la galaxia tal que V.o, = Ve + Vian, Viaa €S
la componente radial de la velocidad en el plano de la galaxia y V)| es la componente
de velocidad perpendicular al plano de la galaxia.

Por otro lado, (p, @) ¥y (2, 0) se relacionan a través de las siguientes expresiones
las cuales se deducen de la Figura 3.11

R? = p*(cos®¢p + sin¢psec® i) (3.23)

tan @ = tan ¢seci (3.24)

Para obtener la velocidad de rotacién V., a partir de la ecuacién (3.22) es nece-
sario suponer que el movimiento predominante en la galaxia es la rotacién alrededor
del centro de la misma. Es decir que los movimientos no circulares en cada punto son
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FioURA 3.10: Descomposicion de la velocidad radial observada V., sobre of plane
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Isovelocidades Curva de
‘radiales - rotacicn.

T

rot

R

FI1GURA 3.12: a) Mapa de isovelocidades radiales (1/,,,) y curva de rotacién asociada
Viot vs. IR para un cuerpo rigido. b) Mapa de isovelocidades radiales (V,,,) y curva de
rotacién asociada V;,¢ vs.R para velocidad constante respecto al radio (curva plana).
c) Mapa de isovelocidades radiales (V,,,) ¥y curva de rotacién asociada V,, vs.R
para un aumento de la forma 1 — ef para la velocidad seguida de una disminucién
kepleriana de la misma. Figuras tomadas de Amram (1991).
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radiales y verticales. Sin embargo en el caso de interacciones tempranas, se puede
asumir que las partes internas de las galaxias en el par no estan todavia fuertemente
perturbadas o bien que el efecto de la perturbacién es simétrico, de manera que en
una primera aproximacion, los mapas de velocidades radiales permanecen regulares
y simétricos. Esto resultari a su vez en curvas de rotacién simétricas y con poca
dispersion hasta cierto radio. Con esta suposicion en mente, la curva de rotaciéon de
cada galaxia en cada par se calculé considerando distintos valores de los parametros
cinematicos involucrados Vi ., 7, P.A. y (2¢,y:). Los valores se escogieron de manera
a obtener un curva simétrica en las partes internas de la galaxia con una dispersion
minima. La mala determinacion de cada uno de estos parametros introduce errores
sistematicos en la curva de rotacion que se obtiene como se presenta a continuacioéon.
En primer lugar se considera un campo de velocidades radiales teérico cuya curva
de rotaciéon con una seleccion adecuada de parametros, resulta en una curva plana
(Figura 3.13).

El centro cinematico de la galaxia es el que determina el origen de las coordenadas
py 6. Para galaxias no perturbadas suele coincidir con el centro fotométrico el cual
corresponde al pixel mas brillante del mapa del continuo. La mala determinacion
del centro cinematico se refleja en la curva de rotaciéon de dos mancras: Si (xe, y.)
se desplaza sobre el eje mayor de la galaxia, la curva de rotacion se desplaza tanto
en x como en y, presentandose ademas dispersion de los puntos. Por el contrario, si
(e, Ye) se desplaza sobre el eje menor, la curva sigue pasando por el centro, pero los
puntos muestran una dispersién grande, sobre todo al inicio de la meseta (Figura
3.14).

Para determinar la velocidad sistémica 1, de cada galaxia por lo general se
toma como valor de partida alguno de los valores dados en la literatura. Una vez
determinado este valor, se compara con la velocidad radial que corresponde al centro
galactico determinado previamente (2., y.). En caso de que estos valores muestren
una diferencia importante, se utiliza este tltimo como valor de partida. Las modifi-
caciones que presenta la curva segin los errores en la determinacion de V,,,, escogida
repercuten en la simetria de la curva al superponer sus dos lados. Si V|,., es mayor
a la correcta, el lado de la galaxia en recesion, es decir el lado cuyas velocidades son
mayores a V5, . alcanzard su mescta con una velocidad menor a la del otro lado de
la curva. Si V,,, es menor que el valor adecuado, ¢l lado de la galaxia en recesion
alcazara la meseta para velocidades mayores a las del otro lado (Figura 3.14). En
otras palabras, una velocidad sistémica incorrecta se traduce en el hecho de que la
curva no pasa por el punto (0, 0) de los cjes de coordenadas V,,, y 2. Por definicién,
el eje mayor cinematico es la recta que pasa por el centro cinematico, y en el caso
ideal, es perpendicular al eje menor cinematico, cortando a las demas isovelocidades
de manera simétrica. Junto con la inclinacién 4, el eje mayor cinemaéatico interviene
en la “deproyeccion” de la elipse observada al disco real, pues el angulo que forma
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< LU LU LY

[FALLA 1+
con la vertical define al angulo _cmm'('f’}'&
angulo se mide a partir del eje mayor en el sentido contrario al de las manecillas del
reloj (es decir, de norte a este en el plano del cielo). Si el P.A. no es el correcto, se
observara una dispersion importante en la curva de rotacién, la cual aumentara con-
forme nos alejemos del angulo correcto (Figura 3.15) independientemente del sentido
considerado. Por su parte, una mala determinacién de la inclinacion del disco de la
galaxia, se traduce en una estratificacion de los puntos en la curva de rotacién, i.e.
para un mismo radio se tienen varias velocidades de rotacion (Figura 3.15).

En la practica, el primer paso para reducir la dispersion en las curvas de rotaciéon
calculadas fue considerar inicamente un sector de angulo ... a un lado y otro del cje
mayor del campo de velocidades. El valor del sector considerado para cada galaxia
de cada par se presenta en la Tabla 3.4. El criterio para escoger el valor de @, se
basé sobretodo en que la dispersion de la curva resultante no fuera excesiva, i.e. tal
que AV, para un mismo radio no fuera mayor que 30 Am s~!. Dada esta condicién,
el valor de Q. varié de una galaxia a otra. EIl valor de la inclinacién se calculo
determinando el valor de los semi-cjes mayor y menor (a y b, respectivamente) del
disco de la galaxia proyectado en ¢l cielo y utilizando la ecuacién (3.21) -suponiendo
un disco circular. Una vez determinado el eje mayor cinematico, se determiné el valor
del P.4. a partir de la orientacién del primero. Para poder determinar los valores de
a y b se ajusté una elipse a la imagen del continuo. Cuando no era posible ajustar
una tunica elipse a la imagen del continuo se consideré entonces una elipse cuyo scmi-
eje menor correspondia al semi-eje menor cinematico en el mapa de velocidades de
la galaxia considerada. El semi-eje mayor estaba dado entonces por el punto en la
imagen del continuo que se encuentre mas alejado del semi-cje menor sobre una linea
perpendicular al mismo. La correcta determinaciéon de los semi-cjes de la elipse es
importante ya que a partir de éstos se calcula la inclinacién del plano de la galaxia
respecto al plano del cielo. La incertidumbre en la determinaciéon de la inclinacion
tiene un efecto importante en la velocidad de rotacion derivada (ver ecuacién 3.26).
Por ejemplo, 1/sin 34° = 1.79 mientras que 1/sin 24° = 2.46 introduciendo una
diferencia de un factor ~ 0.7. Como se vera mas adelante, esto repercute de manera
muy importante en la estimacion de la masa de la galaxia considerada.

galaxia. Por convencion, este

3.5.4 Mapa de velocidades residuales

Estos mapas se obtienen mediante la resta del mapa de velocidades radiales observa-
do y un mapa de velocidades radiales ideal. Este mapa de velocidades radiales ideal
es el mapa de velocidades que corresponde a una galaxia para la cual Gnicamente se
dan velocidades circulares alrededor de su centro, de manera que

Videat (R) = Vst + (Veire(R) % cos @ x sin i) (3.27)
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FIGURA 3.16: Modelos de mapas de velocidades residuales mostrando las simetrias
que aparecen segin la variaciéon de parametros cinematicos respecto a su valor ade-
cuado (Warner et al 1973). a) Velocidad sistémica 14, mal determinada. b)Error
en el valor del angulo de posicion del eje mayor P.A. ¢) Curva de rotacion asimeé-
trica d) Centro cinematico (z, y.) desplazado a lo largo del eje menor. e) Centro
cinematico (x.,y.) desplazado a lo largo del eje mayor. f) Error en el valor de la
inclinacioén 4.

El campo de velocidades radiales ideal se construye a partir de la curva de ro-
tacion observada, asignando a todos los puntos de la galaxia a cierto radio R la
velocidad de rotacion dada por dicha curva a dicho radio.

Los mapas de velocidades residuales son ttiles para evaluar la validez de los para-
metros cinematicos considerados para la obtencién de la curva de rotacién (Warner,
Wright & Baldwin 1973). En general cuando alguno de los parametros cinematicos
esta mal determinado aparecen ciertas simetrias en el mapa de velocidades residuales
como lo indica la Figura 3.16.

Los mapas de velocidades residuales permiten a su vez detectar y analizar mo-
vimientos no-circulares del gas en la galaxia considerada ya que puntos donde la
velocidad residual sea cercana a cero Vs ~ 0 correponderan a regiones de la gala-
xia donde predominen los movimientos circulares alrededor del centro de la misma.
Para puntos donde V5o > 0 0 V.., < 0, la interpretaciéon se vuelve un poco mas com-
22) puede verse que por definicién, la velocidad

plicada. A partir de la ecuacién (3

residual Viey = Videat — Vobs esta dada por
Viy = —[ Vian % COS 6 + Vigq x sin @ } xsini — V) x cosi (3.28)

Si VvV, =~ 0, el signo de V.., es una combinacién de los valores de Vig,, Viga v 6.
Por ejemplo a lo largo del eje menor cinematico de la galaxia & = 90°, 270° lo que
implica que la contribucion de Vi,, es despreciable. Para 8 = 90°, V., tiene el signo
opuesto que V.., mientras que para 8 = 270°, V.4 tiene el mismo signo que V,.,. A
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0=:270°

Vres S —+
Vno-circ
Vtan L .. despreciable
Vrad : despreciable : despreciable . | + —_—

FIGURA 3.17: Analisis de velocidades no circulares a partir del signo de las velo-
cidades residuales cuando las velocidades perpendiculares al plano-del disco V. son
despreciables.

lo largo del eje mayor cinemaéatico, la contribucion de V,,4 es despreciable de manera
que para 8 = 180°, V,,, tiene el mismo signo que V,.,, mientras que para § = 0°,
Vian tiene el signo opuesto que V.., (Figura 3.17).

El analisis de movimientos no-circulares a partir del mapa de velocidades resi-
duales se complementa con informacion del mapa de FWHM ya que dependiendo
de la inclinacion de la galaxia, el valor del FWHNMI puede asociarse a distintos tipos
de movimientos. En el caso en que la galaxia esta casi de frente, i.e. ¢ pequeiia, un
FWHM importante puede asociarse con movimientos del gas perpendiculares al pla-
no de la galaxia. En cste caso (¢ pequeia), la componente perpendicular V| puede
ser despreciada en la ecuacion (3.28) para regiones que presenten un valor pequeiio
para el FWHNMI, facilitando asi el analisis del mapa de velocidades residuales . Por el
contrario para una galaxia vista casit de canto (¢ cercana a 90°), un valor grande para
FWHNMI puede asociarse a movimientos del gas no-circulares y /o radiales importan-
tes en el plano de la galaxia. Para valores intermedios de 7, un FWHM importante
se puede asociar a ambos tipos de movimiento.

3.6 Determinacion de masa

3.6.1 Masa dinamica

Como se ha visto, la curva de rotacién de una galaxia espiral nos dice cé6mo se
mueve el gas alrededor del centro de la galaxia. A su vez el movimiento de este gas
responde a la distribucién de masa de dicha galaxia por lo que es natural tratar de
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inferir dicha distribucién a partir de la curva de rotaciéon observada.

Para calcular la masa al interior de un radio R se considera en primera instancia
una distribucién de masa esférica al interior de dicho radio. Uno puede entonces
igualar la fuerza gravitacional que ejerce esta masa M () sobre una masa de prueba
m, y la fuerza centripeta que experimenta dicha masa m, debido su movimiento de
rotacién como lo indica la ecuacioén (3.29)

Fgrauitacionnl = Fcenlripela

mp X M(R) _ mp X V(R)
R? - R ’
de donde se obtiene la siguiente ecuacién para la masa al interior del radio R

G

M(R) = V"Gﬂ < R (3.30)

Para una distribucién de masa correspondiente a la inferida para el disco a partir
de su perfil de luz, la velocidad de rotacién mostraria una disminucion kepleriana con
el radio (Figura 3.13a). Sin embargo como sc ha mencionado anteriormente, para la
mayoria de las curvas de rotacién observadas la velocidad de rotaciéon no presenta
una disminucién kepleriana. El hecho de que las curvas presenten velocidades mas o
menos constantes para radios grandes quiere decir que existe masa considerable en
la parte “externa” del disco, lo que hace suponer la existencia de un halo de materia
oscura ya que el perfil de luz disminuye con el radio.

Para curvas de rotacién planas cuya velocidad de rotacién permance constante

a partir de cierto radio V,, = V. se tiene que
vz
AM(R) = —&-‘5 x R (3.31)

lo que demuestra que la masa aumenta linealmente con el radio.

Por otro lado, la distribucién de masa al interior de un radio 2 no es forzosa-
mente esférica como se supuso anteriormente ya que el halo de materia oscura puede
presentar una distribucién distinta. El considerar una distribucién de masa triaxial
o con forma de disco implica que la masa de prueba mn, no sélo sera susceptible
a la presencia de masa al interior del radio al que se encuentra sino que también
se vera afectada por la masa al exterior de este radio. La respuesta de una masa
frente a este tipo de potenciales es analiticamente mucho mas compleja que para
el caso de una distribucién esferoidal y depende fuertemente de la distribucién de
masa considerada (Nordsieck 1973; Binney & Tremaine 1988).

Con el fin se simplificar este analisis y dar un rango de masa dentro del cual
puede encontrarse la masa de una galaxia de disco, Lequeux (1983) presenté una
aproximacion al calculo de la masa al interior de un radio /2 para cualquier forma de
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distribucién de masa. Para evaluar la masa de una galaxia, el autor considera dos
casos extremos: la galaxia vista como un disco plano y la galaxia vista como una
esfera. Para el caso del disco plano utilizando las férmulas del modelo de masa de
Nordsieck (1973) y una curva de rotacién tedrica plana, este autor encuentra que la
distribuciéon de masa para un disco plano al interior de un radio R es igual a

M(R) = 0.6 x (RV2,(R)/G), (3.32)
donde V., () es el valor de la velocidad en la parte plana de la curva.

Para el caso de una distribucion esférica se utiliza la ecuaciéon (3.30). De modo
que para una galaxia real, el valor de Af(R) debera encontrarse siempre entre estos
dos valores (ecuaciones 3.30 y 3.32). De hecho si se considera un halo masivo de
materia oscura, la expresiéon (3.30) sera la mas apropiada para la determinacién de
la masa de la galaxia en cuestiéon.

En el caso de galaxias en interaccioén, las curvas de rotacion observadas distan de
presentar un comportamiento exclusivamente plano a radios grandes. Sin embargo
como se menciond en la seccion 3.5.3 para interacciones tempranas, las curvas de
rotacién no s¢ encuentran fuertemente distorsionadas en sus partes internas; los
movimientos circulares siguen predominando hasta cierto radio Ry, y reflejando
por lo tanto la distribucion de masa de la galaxia en cuestidén. Para determinar este
radio, se decidié buscar el radio para el cual la simetria entre el lado “azul” y el lado
“rojo” se perdera dramaticamente, i.c. el radio (Riy) al cual la superposicién de los
dos lados de la curva de rotaciéon presente una bifurcacion importante. Es decir el
radio al cual

|‘/1"ojo(Rbi]) - V5 :ul(Rbif)l > 40 km 3—11 (3~33)

Este radio se consideré entonces como Rpim ¥y la velocidad asociada al mismo se
utilizé en las ecuaciones (3.30) y (3.32) para estimar un rango de masas para cada
galaxia observada. En algunos casos las curvas de rotacién observadas presentaban
distorsiones anicamente del lado mas cercano (en proyecccién) a la galaxia compaiiera
mientras que el otro lado permanccia plano o casi-plano hasta el 1itlimo punto de-
tectado en emision. En estos casos se considerd este radio maximo para el calculo
del intervalo de masa.

Este método permite estimar la masa de una galaxia hasta cierto radio. La masa
que se obticne de este modo se conoce como la “masa dinamica”. Sin embargo como
se ha mencionado, este método toma en cuenta, Ginicamente, la masa dentro de cierto
radio, pues la curva de rotacion se obtiene a partir de los puntos visibles ya sea en
el 6ptico o en radio (en el caso de HI). Para tener informacién mas alla del tltimos
punto de emision detectado en el disco de una galaxia se necesita hacer uso de otro
tipo de métodos que nos permitan llegar mas alla de donde pueden ser medidas las
curvas de rotacion.
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TESIS COX
3.6.2 Masa orbital I i)
Como se vio en el Capitulo 1 (seccién 1.3.2), el movimiento de una galaxia alrededor
de otra permite una estimacién de la masa total del sistema. Lo que se hace es
considerar la Tercera ley de Kepler para dos particulas de masa Ad, y M, orbitando
alrededor del centro de masa dle sistema

G(M, + M) x P? = 4 pi® x a3, (3.34)

donde P es el periédo de rotacién y a es el semi-eje mayor de la orbita.

Conociendo P y a es posible entonces estimar (M; + M:). En la practica para
estimar la masa total de un un par de galaxias en interaccién deben suponerse tanto
la distancia entre las galaxias, la forma de su 6rbita, su periodo asi como el sentido
del encuentro. Lo que se hace comunmente es hacer una estimacion estadisitica de
estos parametros asi como ciertas suposiciones sobre la excentricidad intriseca de las
orbitas de estos pares con el fin de estimar tanto su masa como su M/L (Page 19G1;
Blackman & van Moorsel 1984; INarachentsev & Mineva 1984; Karachentsev 1985;
Schweizer 1987h).

En nuestro caso decidimos utilizar el método de Karachentsev & Mineva (1984)
para una estimacion estadistica de la masa 6rbital de cada par el cual da un valor

32 FAV? x X)),
== (—-——) (3.35)
37 G

donde AV es la diferencia entre las velocidades sistémicas de las galaxias, Xja
es la separacion proyectada entre los nticleos de las galaxias y 32/37 es el valor
promedio del factor de proyeccién para movimientos circulares de los miembros del
par considerando una orientacién isotrépica de las érbitas.

Es importante senalar que dada la naturaleza estadistica de este método y las
diferentes suposiciones que se hacen sobre las 6rbitas en cuestién, la masa total que
se determina para cada par puede variar hasta por un orden de 2.

Morbitat =

3.7 Modelos de masa

Para determinar la distribucion del halo de materia oscura y estimar el cociente
masa-luminosidad (A7/L). del disco de cada galaxia observada se utilizé el modelo
de masa desarrollado por Blais-Ouellette, Amram & Carignan (2001), el cual se basa
en los trabajos de van Albada et al (1985) y Carignan (1985). Este modelo considera
tanto la distribucién de luz de las estrellas, la distribucién en densidad superficial
del HI y un modelo de halo de materia oscura para ajustar la curva de rotacién
observada y sigue el principio presentado en el Capitulo 1, seccién 1.3.3.
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Para transformar el perfil de luminosidad observado en un perfil de densidad de
masa se supone un cociente masa estelar-luminosidad constante para el disco de la
galaxia. El potencial del disco de estrellas puede entonces calcularse utilizando el
meétodo propuesto por Kalnajs (1983). Suponiendo que el potencial del disco domina
en las partes internas de la curva, el gradiente de dicho potencial se escala enton-
ces para ajustar las velocidades rotacionales observadas en dicha region, teniendo
(M /L)p como tinico parametro variable. En los casos en que se cuenta con un perifl
de distribuciéon de HI, éste se utiliza de la misma manera que la distribucién de
superficial de masa del disco para completar cl ajuste de las velocidades de rotacion
observadas; sin embargo, ésta debe ser multiplicada por 1.33 para tomar en cuenta
la contribuciéon de He.

Para radios mayores -y en algunos casos, para las partes internas inclusive- el
potencial del disco (junto con el de HI) no puede ajustar las velocidades de rotacién
observadas por lo que la diferencia V55, — Vyiceo se ajusta con un halo de materia oscura
cuyo potencial esta dado por la expresion (3.3G). Los halos propuestos en estos
modelos pueden ser descritos por dos parametros: la densidad central caracteristica
del halo pg ¥ el radio del nucleo o *“core” Rp. Para un halo isotérmico la densidad
central del mismo esta relacionada con la dispersion de velocidades de las particulas
del halo en una dimensién o a partir de la expresion pg = 902 /47GRE

En nuestro caso, para tres de los cuatro pares de galaxias presentados en este
trabajo no se cuenta con la distribucion del HI por lo que el ajuste se realizé consi-
derando tunicamente la distribucién de la luz de las estrellas (perfil de luminosidad)
v un halo de materia oscura. Los modelos de halo de materia oscura considerados
en este modelo estan dados por la siguiente expresion (Blais-Ouellette, Amram &
Carignan 2001)

_ 14
P = R Ry T + (R Reye [o=7 (3.36)

donde pp es la densidad caracteristica del halo, %y es el radio caracteristico del
mismo y ¢ puede forzar la presencia de un ntucleo (core) con un perfil de densidad
plano, i.c. sin presentar un “pico” o “cusp”. Los parametros a, 3 y + determinan la
forma del perfil de densidad. En el caso de una esfera pscudo-isotérmica (Begeman
1987), c =1, a =1, 8 = 2 y v = 2; para un perfil tipo Navarro Frenk y White
-NFW-(Navarro, Frenk & White 199G6), c =0, a =1, 8 =3y v = 1 y para una
esfera isotérmica(liravtsov et al 1998), ¢ =0, a = 2, 8 = 3 y v = 0. De esta manera,
los parametros que quedan libres para ajustar la curva de rotacion observada son el
A /L del disco -que nos dara la contribucién de la materia luminosa- asi como las
propiedades del halo pg ¥y Rp.

El programa utilizado y facilitado por C. Carignan utiliza una rutina de me-
jor ajuste entre los tres parametros libres antes mencionados ((A/L)p,po ¥ Ro)
minimizando la x? en el espacio tridimensional de estos parametros.
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Capitulo 4

Arp 271: NGC 5426 y NGC 5427

4.1 NGC 5426 and NGC 5427

Arp 271 es un par de galaxias en interacciéon con dos componentes espirales, NGC
5426 v NGC 5427 de aproximadamente el mismo tamaiio angular (2.3 arcmin)
(Figura 4.1). Esta par fue catalogado por vez primera por Vorontsov-Velyaminov
(1959). Mas adelante fue incluido por Arp en su catilogo de galaxias peculiares (Arp
19G6) en el grupo de galaxias que el autor clasificé como galaxias dobles con brazos
cque se conectan. Esta conexioén se ve claramente en la imagen ultra-contrastada del
par en la banda J presentada por Blackman (1982) (Figura 4.2). Esta par ha sido
objeto de varios estudios sobretodo de indole estadistica formando parte de “surveys”
de galaxias en interaccion. En su trabajo sobre similitudes entre galaxias en pares
interactuantes -ver Capitulo 2, seccién 2.2.2, Yamagata, Noguchi & Iye (1989) en-
contraron que NGC 5426 y NGC 5427 no sé6lo comparten el mismo tipo morfologico
sino que tienen también estructura interna similar asi como tamaiios angulares com-
parables, lo que hace que este par caiga dentro de la categoria de “galaxias geinelas”.
En un trabajo exhaustivo sobre este par, Blackman (1982) encontré una distribucion
asimétrica de la luz de ambas galaxias donde sélo el 38 % del flujo total proviene
de las mitades adyacentes. Segitn este autor, esta disminucién de la luz en lados
que coinciden se observa en otros pares en interacciéon (Arp 1966) y puede deberse
a la escala de tiempo de la interacciéon (que no ha sido suficientemente grande para
promediar la densidad del material perturbado y la subsccuente formacién estelar)
v/0 al hecho de que un lado de una de las galaxias oscurece a la otra. Sin embargo
en este ultimo caso, el lado adyacente de la galaxia que se encuentra enfrente deberia
aparecer mas brillante.

NGC 5426 es una galaxia tipo SA(s)c pec (de Vaucouleurs et al 1991) con clase
de luminosidad II (Blackman 1982). Un trabajo previo de Schweizer (1987a) con
observaciones espectroscopicas con rendija larga le asigna una velocidad sistémica
heliocéntrica Vi, igual a 2584 Am s~1. A partir de observaciones fotométricas, es-
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(b)
NGC 5427
* eastern
= ———— arm
western
arm

c E NGC 5426 -
60" .

FIGURA 4.1: a) Imagen directa en la banda B de NGC 5426/27 (Arp 271) to-
mada del Atlas de Galaxias de Carnegie, Volumen II (Sandage & Bedke 1994). b)
Immagen monocromatica (FHa) del par obtenida a partir del cubo de datos del in-
terferometro Fabry-Perot de barrido PUMA. La flecha indica el segmento del brazo
cuasi-rectilineo, la linea punteada traza lo que seria un brazo espiral “clasico”. Las
regiones I 3 II indican el aparente aparente de gas entre las dos galaxias.
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pectroscopia con rendija larga y usando el método establecido por Nordsieck (1973),
Blackman (1982) encuentra un cociente masa-luminosidad en la banda V, (A{/L)y
igual a 4.1 == 0.6 mientras que en la banda B, (M /L)y = 3.9+ 0.7 al interior de un
radio de 22.5 Apc. Ambos valores incluyen correcciéon por absorcién interna.

NGC 5427 es una galaxia Seyfert 2 con tipo morfoléogico SA(s)c pec (de Vaucou-
leurs et al 1991). Su clase de luminosidad es clase I (de Vaucouleurs et al 1991).
A través de indicadores terciarios se localiza a 26.7 M pe (de Vaucouleurs 1979) con
una velocidad sistémica heliocéntrica Vi, igual a 2730 km s~! (Schweizer 1987a).
Dentro de un radio de 14.5 Apc esta galaxia tiene un (Af/L)y igual a 2.2 203 y
un (A/L)p de 1.7 0.2 (Blackman 1982). Por su parte, Gonzalez-Delgado & Pérez
(1992) encuentran una tasa importante de formacion estelar en el disco de la galaxia
asi como un numero mayor de regiones HII (tanto gigantes como supergigantes) que
lo que normalmente se espera para una galaxia de ese tipo morfolégico. Utilizando
espectroscopia de rendija larga, Alfaro et al (2001) obtuvicron la curva de rotacién
de esta galaxia a lo largo de su eje mayor identificando varias oscilaciones a lo largo
de la misma. Segun estos autores, estas oscilaciones parccen estar correlacionadas
con la presencia de los brazos espirales y pueden interpretarse como el movimiento
del gas que se desacelera al encontrarse con el brazo espiral, pasando por encima del
misimo y cayendo en una region del otro lado de dicho brazo.

Los parametros principales de cada galaxia del par se presentan en la Tabla 4.1
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FIGURA 4.2: a) Imagen directa ultra-contrastada en la banda J de NGC 5426/27
(Arp 271) tomada del trabajo de Blackman (1982) donde puede evidenciarse la
estructura estelar tipo puente entre las dos galaxias




TABLA 4.1: Parimetros de NGC 5426 y NGC 5427

§4.1 NGC 5426/27

NGC 5426 NGC 5427
Coordenadas (J2000)* o = 141 03m 24.85 a = 14h 03m 26.0s
¢ =-06° 04' 09" ¢ =-06° 01' 51"
Tipo morfologico ® SA(s)c pec SA(s)e pec Sey 2
Clase de luminosidad ¢ Il 1
mp? (nag) 12.86 12.06
Dy /2 1475 = 115 kpe 1435 = 112 kpe
Distancia (Mpc) ; 25" %.7
My? (mag) -20.567 -21.167
Brillo superficial promedio en la banda B
al interior de Dys /2! (mag/aresec?) 2350 o 2286
Velocidad sistemica  (km/s) 2616 £ 5¢ 2703 £ 20°
2584 £9f R ELY
BT+ 3 21225118
Viet war  (kms) 200" 172
200 ---
PA. () 180° 8¢
| 1775418 532438
Inclinacién (°) 50+ 2Ly
- 2149
59+ 3¢ 344258
Masa (en 10" Afg) 3.30+0.13%* 31404
11.28% 7.58"

Capftulo 4 : Arp 27
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& Tomada de la base de datos NED (Nasa Extragalactic Database)

b de Vaucouleurs et al 1991

¢ Blackman 1982

d- Tomada de la base de datos LEDA

¢ Determinada a través de indicadores terciarios (de Vaucouleurs 1979)
f Schweizer (1987a)

g Este trabajo

b A partir de la curva de rotacién del Ha -este trabajo

A partir de observaciones en 21 cm (Bottinelli et al 1984)
J Keel (1996)
kK Al interior de 7.8 kpc = 0.84 Da5/2 utilizando el método de Nordsieck (1973)

1 Al interior de 9.4 kpc = 0.68 Da25/2 utilizando el método de Nordsieck (1973)
m Al interior de Dag/2 considerando una distribucién de masa esferoidal

n Estimada a partir del mé6dulo de distancia en la banda B considerando una extincién
de 0.21 mag (LEDA)

4.2 Mapa de velocidades y curvas de rotacion

4.2.1 Imagen monocromatica

La Figura 4.1b presenta la imagen monocromatica Ha del par. Las regiones HII de NGC
5426 aparecen en forma de nudo y se encuentran sobretodo en la mitad oeste de la galaxia.
Las partes este y sureste de la galaxia se encuentran practicamente desprovistas de regiones
HIT importantes. Para NGC 5427, la mayoria de las regiones HII esta localizadas en el lado
noreste de la galaxia a lo largo del brazo oeste formando una estructura irregular. Al inicio
del brazo este aparecen también regiones HII intensas las cuales disminuyen en intensidad a
partir del punto donde comienza el segmento rectilineo del brazo. Al final de este segmento
se observa una region HII brillante la cual no sigue la forma espiral logaritmica del brazo.
La intensidad de la emisién disminuye una vez que se continaa el patrén logaritmico del
brazo. En esta imagen se observan la mayoria de las regiones HII detectadas por Gonzalez-
Delgado & Pérez (1992). Asi mismo se detecta una estructura central ligeramente clongada
de alrededor de 32 arcsec de largo total, la cual en algunas referencias se interpreta como
una barra. Sin embargo observaciones en banda parecen indicar que en realidad se trata de
una estructura compleja dificil identificar debido a la presencia importante polvo (Wozniak
et al 1995).
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Entre ambas galaxias se observan algunas regiones con emisién las cuales parecen tra-
zar una estructura similar a un puente. Este puente sigue aproximadamente la misma
orientacién que el puente de estrellas que se observa tanto en la Figura 4.1a como Figura
4.2. Esta estructura parece estar dividida en dos filamentos monocromaticos angostos: 1 y
11 (Figura 4.1). El filamento I puede interpretarse como una extensién del brazo oeste de
NGC 5426 mientras que la localizacién del filamento Il dificulta asociarlo con cualquiera
de los brazos de ambas galaxias.

4.2.2 Mapas de velocidades

La Figura 4.3 muestra los mapas de velocidades radiales de NGC 5426/27, mientras que
la Figura 4.4 muestra las isovelocidades radiales asociadas.

Para la parte principal de la galaxia, el mapa de velocidades de NGC 5426 muestra poca
distorsién si se le compara con el mapa de velocidades de una galaxia de disco aislada. Sin
embargo puede observarse cierta distorsion a lo largo de la linea de velocidad “cero” (la linea
que corresponde a la velocidad sistémica). Las partes norte y sur de la galaxia (las cuales
corresponden respectivamente al lado que se acerca y al lado que se aleja de la galaxia)
se muestran bastante simétricas. En las partes externas de la galaxia, sobretodo del lado
este, la isovelocidades no siguen el patréon clasico en forma de V de las partes centrales sino
que aparecen practicamente horizontales. Esta parte del mapa de velocidades corresponde
a uno de los brazos espirales de la galaxia. En las partes centrales del campo (los 6 arcsec
centrales) se observa un ligero desplazamiento entre las isovelocidades del lado que se
acerca y de lado que se aleja con respecto del centro cinematico. Esta peculiaridad esta
marcada con una flecha en la region IV de la Figura 1.3. En esta region las isovelocidades
son practicamente paralelas entre si siguiendo una direccion suroeste-noreste a lo largo de
~ 6 arcsec (Figura 4.4). Este comportamiento puede estar relacionado con una rotacién de
cuerpo rigido y pucede estar asociado con la presencia de una barra incipiente perpendicular
a estas velocidades y de una longitud aproximada de 6 arcsec.

Para NGC 5427, las isovelocidades del lado que se acerca (SW) y las del lado que se aleja
(NE) son mas abiertas y menos regulares que las isovelocidades en NGC 5426. La linea de
velocidad cero muestra también distorsiones importantes sobretodo en las partes externas
de la galaxia. Las isovelocidades del lado este (el mas cercano a NGC 5426) no muestran
una orientacion preferente. Mas de un tercio del segmento rectilineo del brazo tiene una

! mientras que el otro tercio tiene un valor promedio

velocidad promedio de (265247) A s—
distinto (2682 = 7) Am 57! (Region V en la Figura 4.3). Esta distribucién de velocidades
difiere considerablemente de las isovelocidades observadas en el otro brazo de NGC 5427
(brazo oeste y su respectiva bifurcacion) cuyo rango de velocidades radiales observadas es
mucho mas amplio. En las partes internas de esta galaxia aparecen isovelocidades cuasi-
paralelas entre si dentro de los 30 =% 2 arcsec centrales (region encerrada en un circulo en
las Figura 4.4). Estas isovelocidades delinean la parte central de la galaxia indicando que
ésta rota como cuerpo rigido pudiendo asociarse a un bulbo o a una barra.

La Figura 4.5 presenta un acercamiento de las velocidades radiales asociadas a las
regiones HII que dibujan el puente entre las dos galaxias (regiones I y 11 en la Figura 4.1b).
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§4.2.2 Velocidades radiales

Capitulo 4 : Arp 271
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F1GURA 4.4: Isovelocidades de NGC 5426 y NGC 5427. La region encerrada en
un circulo sefiala la barra central de NGC 5427. Los valores de las velocidades son
—1!  Las lineas punteadas son una estimaciéon “ a 0jo” de la interpolacién de
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los datas. Las velocidades sistémicas heliocéntricas son 2575 == 3 km s~! para NGC
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Capitulo 4 : Arp 271 §4.2.3Curvas de rotaciéon

Los valores de la mayorfa de las velocidades radiales de estas regiones son cercanas a las
velocidades radiales de NGC 5426 (regiones A a L) y se sospecha que pertenecen a esta
galaxia. Unicamente las regiones en la parte noreste del puente tienen velocidades radiales
mas cercana a las de NGC 5427 (regiones M y N) y probablemente pertenezcan al brazo
espiral de NGC 5427.
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FIGURA 4.5: Mapa de velocidades del probable puente en H, entre NGC 5426 and
NGC 5427. Las letras que aparecen estan relacionadas con caracteristicas cinemati-
cas particulares en la curva de rotacion de esta galaxia que se muestra en la Figura
4.6.

4.2.3 Curvas de rotacion
NGC 5426

La curva de rotacion de NGC 5426 se calculé considerando los pixeles en el mapa de
velocidades dentro de un sector angular @, igual a 30° de cada lado del eje mayor de la
galaxia. Para esta galaxia el centro cinematico que se utilizé para el célculo de la curva de
rotacion coincide con el centro fotomeétrico en menos de 1 arcseec. Al interior de un radio de
60 arcsec, el conjunto de valores que dieron origen a la curva de rotacion mas simétrica y con
menor dispersion fue P.A. = (177.5+£1)° , i = (59%3)° y V, s = (25754 3) km s~1. Estos
se presentan en la Tabla 4.1 La Figura 4.6b muestra que la curva de rotacién es bastante
simétrica al interior de los primeros 60 arcsec . Tras la rotacién como cuerpo rigido (para
R < 3.5 arcsec), la curva aumenta lentamente de 130 Am s~! a 200 Am s~ a un radio de
65 arcsec. En ambos lados, la curva de rotacién presenta ligeras oscilaciones en fase. Para
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el lado que se aleja (lado sur, el mas alejado de la galaxia compaiiera), la curva de rotacién
sigue aumentando con ligeras oscilaciones hasta el ultimo punto detectado a R = 80 arcsec.
A este radio, la velocidad de rotacién alcanza su valor maximo Viyge == 209 km s~ 1, cercano
a 200 km s~ ! encontrado por Bottinelli et al (1984) con observaciones de HI. Para el lado
que se acerca (lado norte, ¢l mas cercano a la compaiiera), la curva de rotacion disminuye
abruptamente a un valor de (128 =% 12) Am ¢~ ! a un radio de R = 65 arcsec. Entre
62 arcsec y 80 arcsec, las velocidades disminuyen atin mas hasta un valor de ~ 100 A s—1.
A partir de R = 82 arcsec, se alcanza un valor promedio de 150 Am s~ ! llegando hasta
R =110 arcsec.

En cuanto a los valores determinados para los parametros cinematicos, comparando
con valores anteriores, el valor de Vi, es similar al que encuentra Schweizer (1987a), sin
embargo existe una diferencia importante con el valor que determina Blackman (1082).

Con el fin de comparar la curva de rotacién obtenida en este trabajo con la reportada
por Blackman (1982), se simulé una rendija larga en el mapa de velocidades observado.
Esto se hizo considerando los pixeles dentro de un sector angular © = 1° de cada lado del
eje mayor cinematico. Para poder superponer ambas curvas, se tuvo que corregir la curva
de rotacién obtenida por Blackman por la inclinacién del disco. Una vez que se hizo esto se
pudo ver que ambas curvas de rotacion son similares hasta un radio de 50 arcsec (Figura
4.7).

NGC 5427

Para el calculo de la curva de rotacion de esta galaxia se considers un sector angular @ de
32° de cada lado del eje mayor cinemédtico de la galaxia para reducir la asimetria entr un
lado y otro de la curva, asi como para reducir la dispersion dentro de un radio de 47 arcsec.

Dado que para esta galaxia era posible ajustar mas de una clipse a la isofota mas externa
del continue, se considerd una elipse cuyo semi-cje menor correspondiera con el semi-cje
menor cinematico de la galaxia (velocidades radiales que corresponden a ~ 2740 km s—?
en la Figura 4.4) con el fin de calcular la inclinaciéon i y el angulo de posicion P.A. de la
galaxia. Una vez determinado el semi-eje menor, ¢l semi-cje mayor de la elipse resultante
se calculé considerando el punto con emisiéon en la imagen del continuo que se encontrara
mas alejado del semi-cje menor a lo largo de una linea perpendicular al mismo. Esta linea
perpendicular se tomé como el eje mayor cinemitico y determiné entonces el valor del P.A.

El conjunto de valores que dio origen a la curva mas simétrica y con menor dispersion
fue P.A. = (53.2£3)°, i = (34£2.5)° y V. = (2722.50=£ 1) km s~ ! (Tabla 4.1). El centro
coincide con

cinematico que se considerd para calcular la curva de rotacion de NGC 54
cl centro fotométrico en menos de 1 arcsec. Globalmente la curva de rotaciéon muestra un

comportamiento ascendente alcanzando Vyge = 154 Am s~! a R = 46.5 arcsec (Figura 4.8).
Entre 18 arcsec and 29 arcsec se observa sin embargo un “bache” o depresién en ambos

lados de la curva. Hasta un radio de R = 46.5 arcsec, la curva se mantienc bastante
simétrica. A partir de este radio, las velocidades del lado que se acerca (lado sur, mas
cercano a la compaiera) disminuyen abruptamente con respecto las velocidades del lado
que se aleja ( AVyo = 50 km s—! ). Del lado que se aleja, la curva de rotacién aumenta
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FIGUrRA 4.6: Curva de rotacion para NGC 5426. El panel superior muestra

V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja.
Las letras que se muestran estan asociadas con las regiones que se presentan en la
Figura 4.5. El panel inferior muestra la superposicién de ambos lados. V., indica
la velocidad de rotacién seleccionada para calcular la masa de la galaxia dentro de
un radio Da25/2 el cual también se indica en la figura.
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FIGURA 4.7: Comparacién entre la curva de rotaciéon obtenida por Blackman (1982)
con un espectrégrafo de rendija larga (cruces) y la curva de rotacién obtenida en
este trabajo simulando una rendija larga en el mapa de velocidades (diamantes) y
considerando los mismos parametros cinematicos que aquel autor.

hasta Vyor = 172 km s~'. A partir de R = 51 arcsec, la curva se aplana alrededor
de un valor ~ 172 Am s~! hasta el altimo punto detectado de esta lado de la galaxia,
R = 62 arcsec.

La curva de rotaciéon que se obtiene en este trabajo es similar a la encontrada por
Blackman (1982), tanto en su forma general como en la velocidad maxima que alcanza
~ 175 km s~1. Con el fin de comparar nuestra curva con la curva de rotacién obtenida
por Alfaro et al (2001), se simuld una rendija larga en el mapa de velocidades obtenido
con el PUNMNA a lo largo de la posiciéon considerada por estos autores y corregida por los
-alores que ellos consideran para la inclinacion y el 2.4, ( 30° y 70°, respectivamente). Esta
comparacion muestra el mismo comportamiento oscilatorio en ambos lados de la galaxia
(Figura 4.10).

Los valores de Vi, encontrados por Blackman (1982), Schweizer (1987a) y Keel (1996)
son cercanos a los encontrados en este trabajo. Sin embargo tanto para la inclinacién como
para el 2. .A. se encuentran diferencias importantes entre los valores determinados en los
distintos trabajos. Los valores encontrados en este trabajo son mayores a los encontrados
por Keel (1996) y Blackman (1982) quienes también utilizaron consideraciones cinematicas
-ver Tabla 4.1. En nuestro caso, la determinacion de la inclinacién de la galaxia se basé en
parte en la forma de las isofotas. Esta tltima suele ser fuente de incertidumbres importantes
pues para inclinaciones del orden de ~ 30°, las desviaciones de la forma estrictamente
circular son pequeiias (cos 34° = 0.83, cos 24° = 0.91) y por lo tanto dificiles de distinguir.
Ademas de esto, la orientacién de la isofota considerada puede verse facilmente afectada
por los efectos de los brazos espirales o pequeiias deformaciones debidas a la interacciéon.
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FIGURA 4.8: Curva de rotaciéon para NGC 5427. El panel superior muestra
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia. Las letras que se muestran estan aso-
ciadas con las regiones que se presentan en la Figura 4.9. El panel inferior muestra
la superposicién de ambos lados. V.. indica la velocidad de rotacién seleccionada
para calcular la masa de la galaxia dentro de un radio Da5/2 el cual también se
indica en la figura.
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NGC 5427 30"

FiGura 4.9: Isofotas monocromaticas (M a) para NGC 5427. Las letras seiialan
particularidades asociadas con variaciones en la curva de rotacion de esta galaxia
¥ que se presente cn la Figura 4.8. La linea indica el angulo de posicion P.A. de
la galaxia, las lineas punteadas indican el sector angular a cada lado del eje mayor
cinematico de la galaxia considerado para el calculo de la curva de rotacién.
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FIGURA 4.10: Comparacién entre la curva de rotacién obtenida por Alfaro et al
(2001) con un espectrégrafo de rendija larga (cruces) y la curva de rotacion obtenida
en este trabajo simulando una rendija larga en el mapa de velocidades (puntos)
considerando los mismos parametros que aquel autor (P. A, i, center, angular sector).

4.3 Movimientos no-circulares

4.3.1 FWHM

NGC 5426

La Figura 4.11a muestra el mapa de FWHM para NGC 5426 en el que se puede apreciar
que las regiones HII en las partes centrales de la galaxia presentan un FWHM importante,
> 140 Am s~!. Es importante notar que las regiones con FWHM mayores no coinciden
con las regiones HII mas intensas. Las regiones con FWHM mayores (~ 170 km s—1)
se encuentran ligeramente desplazadas hacia regiones HII menos intensas y coinciden con
los extremos de la pequeiia estructura con forma de barra que se detecta en el mapa de
velocidades radiales. Estos valores para el FWHM podrian deberse al movimiento no-
circular del gas debido a la presencia de esta barra incipiente.

En este mapa se observa también un patrén peculiar en forma de cruz delineado por
regiones con valores importantes para el F\WEHM y con una extension aproximada de ~
35 arcsee. Esta patréon va del noreste al suroeste y del sureste al noroeste de la parte
principal de la galaxia (regién A en la Figura 4.11a) y no se puede asociar con ninguna
peculiaridad morfologica, aunque sigue la misma orientacion que la isovelocidades radiales
en esta parte de la galaxia. A lo largo del brazo espiral de la galaxia se observan también
FWHDM con valores importantes (> 140 Am s~!) en particular en las regiones B, C, y D
indicadas en la Figura 4.11a.
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FIGURA 4.11: Mapas de FWHDNMI. a) NGC 5426: La elipse muestra el patréon enforma
de cruz discutido en la seccion 4.3.1. Las letras indican las regiones con valores
grandes para el FWHM. b) NGC 5427: La elipse muestra la regién discutida en el
texto (seccion 4.3.1). Las regiones Ey F muestran zonas con valores importantes
para el FWHM. 120
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NGC 5427

La Figura 4.11b muestra el mapa de FWHM de NGC 5427. En las partes centrales de NGC
5427 se observan regiones con valores importantes para el FWHM, las cuales coinciden
con el maximo en la imagen monocromatica y podrian estar asociadas a los procesos de
formacién estelar en estas regiones. Estas regiones no siguen la orientacién de la estructura
central delineada por ls isovelocidades (Figura 4.11). En general se percibe una tendencia
en la cual los valores para el FWHM aumentan hacia las orillas de los brazos espirales
-tanto el brazo este como el brazo oeste- sobre todo en las partes en las que los brazos
espirales estan bien delineados en la imagen monocromatica.

Las partes noreste y este de la galaxias muestran regiones con FWHM importantes
(regiones E y F en la Figura 4.11b). Estas regiones no coinciden con ninguna regién
HII1, por el contrario se encuentra a un lado y otro del brazo oeste de la galaxia donde la
emision disminuye de manera considerable. En particular la region E cae dentro de la region
observada por Alfaro et al (2001) con un espectrégrafo de rendija larga y corresponde a
radios en la curva de rotacién donde se observan oscilaciones importantes. Dado que NGC
5427 tiene una inclinaciéon relativamente pequeina (¢ = 34°), los valores grandes que se
observa en las regiones E y F podria estar asociada a movimientos verticales del gas antes
y después de su encuentro con el brazo espiral como lo describen estos autores.

4.3.2 Mapas de velocidades residuales

NGC 5426

Con el fin de obtener el mapa de velocidades residuales de esta galaxia se ajusté una curva
analitica a la curva de rotacién observada de la forma Vig(R) oc R™! x [RY? + exp(—R)].
Para este ajuste no se consideraron los puntos que parecian estar asociados al puente
entre las dos galaxias. La curva ajustada se presenta en el recuadro superior en la Figura
4.12. El mapa de velocidades radiales ideal se construyé entonces a partir de esta curva
analftica y la ecuacién (3.27). El mapa de velocidades residuales resultante se¢ muestra
en la Figura 4.12. Este mapa no mostré ninguna de las particularidades sefialadas por
Warner, Wright & Baldwin (1973) cono indicadores de errores en la determinaciéon de los
parametros cinemdticos para el calculo de la curva de rotacion -ver Capftulo 3, secciéon 3.5.4-
de manera que las particularidades que presenta este mapa estan directamente vinculadas
con movimientos no-circulares del gas.

En la parte central de este mapa (los primeros 6 arcsec), las velocidades residuales van
de —40 km s~ en los primeros 3 arcsec al este del centro de la galaxia a +90 Am s~ ! en
los primeros 3.5 arcsec del lado oeste (region 1 en la Figura 4.12). Esta region coincide con
la pequefia estructura con forma de barra detectada en el mapa de velocidades radiales.

A lo largo del brazo espiral oeste se observa una contribucién importante de velocidades
residuales negativas. Alinicio de este brazo (region 2 en la Figura 4.12), esta contribucion se
localiza en el lado céncavo del brazo mientras que en el lado convexo del mismo se observan
velocidades residuales positivas (regién 5). Siguiendo sobre este brazo espiral se observan
mas regiones con velocidades residuales negativas importantes ahora del lado convexo del
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brazo (regiones 3 y 4) y hasta llegar a la punta del mismo. Esta contribucién importante
de velocidades residuales podria explicarse como el gas que se acelera al atravesar el brazo
espiral como lo sugirié Pismis (1986) o bien a movimientos verticales asociados al paso
del gas a través de la onda de densidad (Alfaro et al 2001). En realidad es posible que
esta contribuciéon importante de velocidades residuales sea un reflejo de ambos tipos de
movimiento.

Por otro lado, el cambio en la localizacién de las velocidades residuales negativas seiiala-
do anteriormente podria estar relacionado con el movimiento relativo del patrén espiral
respecto al movimiento de rotacion de la galaxia y por lo tanto estar asociado con ¢l radio
de corrotacién de la misma (ver Capitulo 1, seccién 1.2.3). El punto a lo largo del bra-
zo espiral a partir del cual parece invertirse la localizacién de las velocidades residuales
negativas sc sefiala con una estrella negra en la Figura 4.12 y corresponde a R = 50 arcsec.

Una comparaciéon entre el mapa de dispersion de velocidades y el mapa de velocida-
des residuales muestra una correlaciéon entre Viyep ¥ Vies para las partes centrales de esta
galaxia (Figuras 4.11a y 4.12) lo cual implica una contribucion importante de velocidades
no-circulares. Debido a la inclinacion de la galaxia (/ = 59°), no es posible explicar la
dispersién de velocidades en las partes centrales de la galaxia como producto tinicamente
de movimientos verticales ya que dado el valor de 7, esta dispersiéon también podria ser el
resultado de movimientos no-circulares importanes en el plano de la galaxia. Por otro lado,
en estas regiones centrales se observan también zonas con velocidades residuales importan-
tes y tales que 8 ~ 90,270°. Considerando estos valores para el angulo 6, la contribucién
de la velocidad tangencial Vi,, en la ecuacion (3.28) puede considerarse despreciable, de
manera que es posible que una fracciéon considerable de estas velocidades no-circulares sea
en la direccion radial en el plano de la galaxia. Dado que estas zonas corresponden a
la pequeiia estructura con forma de barra detectada en el mapa de velocidades radiales ,
estas velocidades no-circulares podrian ser un reflejo del gas moviéndose a lo largo de esta
estructura ya sea cayendo al centro de la galaxia o bien alejandose del mismo -ver Figura
3.17, Capitulo 3.

NGC 5427

Para NGC 5427 el mapa de velocidades radiales ideal también se obtuvo a partir de una
curva analftica de la forma Vig(R) oc R~ x [R”’-’ + exp(—R)]. Esta se ajusté a la curva
observada omitiendo los puntos mas allA de la bifurcacién de la misma con velocidad
de rotacion baja (i.e. puntos con radios mayores que 46 arcsec para los cuales Vo <
115 km s~! para radios mayores a R = 46 arcsec ). El ajuste se muestra en el recuadro
superior de la Figura 4.13.

Las regiones con Vi, diferente de cero parecen estar relacionadas con los brazos espirales
de la galaxia. En la region entre el nuacleo de la galaxia y el inicio del brazo este (regién
6 de la Figura 4.13) asi{ como al inicio del brazo oeste (regi6n 11) se observan velocidades
residuales positivas Vies > 15 Am s~!. Velocidades residuales similares se encuentran
también a lo largo del brazo este de la galaxia (region 7), mientras que en los bordes
externos del brazo oeste (regiones 9 y 10) se detectan velocidades residuales negativas.
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NGC 5426

120

-120 residual velocities in km/s

FiGgura -1.12: Napa de velocidades residuales para NGC 5426. El recuadro superior
muestra la curva analitica ajustada a la curva observada para calcular el campo de
velocidades radiales ideal El circulo blanco muestra la parte central de la galaxia
donde las velocidades residuales parecen indicar movimiento radial del gas en el
plano de la galaxia. Las regiones 1 a 5 se discuten en la seccion 4.3.2. La espiral
dibujada indica la localizacion del brazo espiral oceste delineado por las estrellas en
la Figura 4.1a. La estrella negra indica el punto en el cual las velocidades residuales
negativas importantes cambian su ubicacién a lo largo del brazo espiral (del lado
céoncavo al convexo) y se cree que podria estar relacionada con el radio de corrotaciéon
de la galaxia.
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FIGUurA 4.13: Mapa de velocidades residuales para NGC 5427. El recuadro superior
muestra la curva analitica ajustada a la curva observada para calcular ¢l campo de
velocidades radiales ideal Las regiones G a 11 se discuten en la seccion 4.3.2.

Estas velocidades residuales podrian estar asociada con la aceleracion del gas conforme
atraviesa el brazo espiral (Pismis 1986). Sin embargo como lo mencionan Martos & Cox
(1998) también deben estar presentes movimientos perpendiculares contribuyendo a los

movimientos no-circulares en los bordes de este brazo espiral. Ninguna de las regiones

con velocidades residuales importantes (positivas o negativas) se localizan a lo largo del
eje mayor o menor de la galaxia de manera que no se puede ir mas alla con el analisis

presentado en el Capitulo 3, seccioén 3.5.4 y Figura 3.17.

4.3.3 Comparacion entre particularidades cinematicas y mor-
fologicas

NGC 5426

E] puente aparente entre ambas galaxias se analiz6 comparando la localizacién de cada
region con emision (proyectada en el plano del cielo) con velocidad radial observada. Soélo
las regiones M y N de la Figura 4.5 presentan velocidades radiales mas cercanas a las de
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NGC 5427 y de hecho podrfan pertenecer al disco de esta galaxia. Las demas regiones aan
cuando parecen estar mas cerca de NGC 5427 que de NGC 5426 -en proyeccidn- presentan
velocidades mas cercanas a las de NGC 5426 (regiones G a L). Se analizé entonces la
influencia de cada una de estas regiones en la curva de rotacién de NGC 5426 (Figuras
4.5 y 4.G) con el fin de determinar cudles de estas regiones siguen el movimiento global de
rotacion de la galaxia y cudles parecen estar sufriendo los efectos de marea producto de la
interaccion.

Las regiones A y B siguen el comportamiento global de la curva de rotacién, la region
F muestra una disminucién de 20 Am s—! en la velocidad de rotacion mientras que las
regiones adyacentes D, E, G, y J se encuentran claramente por debajo de la velocidad de
rotacién promedio de la galaxia (Vyey ~ 110 km s~!) comparadas con un valor promedio
de ~ 200 Am s~ 1). A radios mayores, la velocidad de rotacién de las regiones C1, C2, 1,
K y L muestra un ligero incremento de ~ 30 Am s—!, sin embargo siguen permancciendo
por debajo de la velocidad de rotacién promedio. Unicamente la region Il muestra un
valor de V,4 cercano al promedio. En el plano proyectado del ciclo, las regiones A y B
aparecen efectivamente mas cercanas a NGC 5426 y es posible que pertenezcan al disco de
esta galaxia. Sin embargo las regiones E, D, G y J parecen estar mas cerca de NGC 5426
que las regiones K y L cuyas velocidades de rotacion son mas cercanas al valor promedio.
Esto podria dar un indicio de la localizacién real de este aparente puente en un escenario
tridimensional.

En cuanto a la estructura interna de la galaxia, no se tiene informacion cinematica para
los 7 arcsec centrales de la galaxia, de manera que cualquier efecto que pudiera tener la
posible barra incipiente (con un largo de ~ 6 arcsec) en la curva de rotacién no puede ser
detectada.

NGC 5427

Para el lado de la galaxia que se acerca, la mayoria de las oscilaciones que se observan en
la curva de rotacién pueden asociarse con las regiones HII a lo largo de los brazos de la
galaxia (Figuras 4.8 y 4.9). Por ejemplo, la pequeiia joroba que se observa alrededor de
16 arcsec corresponde al inicio del brazo oeste y esta marcada por una pecqueiia regién
HII (region U en la Figura 4.9). Este radio coincide a su vez con el radio de la estructura
central delineada por las isovelocidades cuasi-paralelas. A partir de este punto la velocidad
disminuye por ~ 10 km s~ ! y coincide con la regién interbrazo marcada con una X. Después
de esta region, la velocidad de rotacion empieza a aumentar de manera regular una vez
que se alcanza el segmento rectilineo del brazo este de la galaxia (zona entre las regiones
V ¥ W). Se observa entonces una disminuciéon abrupta de la velocidad de alrededor de
40 km s7! (region Y) entre la penaltima regién HII (region W) y la altima regiéon HII del
segmento rectilineo (regién Z) asi como en la punta del brazo oeste (region N). La punta
de este brazo estd marcada por una regién HII muy intensa y grande donde se estan dando
procesos de formacion estelar importantes (region Z). Este lado de NGC 5427 es el mas
cercano a la compaiiera, de manera que la disminucién en la velocidad de rotacién podria
deberse a la desaceleracion y homogeneizacién de las velocidades a lo largo del segmento
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rectilineo del brazo y/o al hecho de que esta parte del brazo ya no se encuentra en el plano
principal de la galaxia. Ambos procesos estarfan siendo provocados por la interacciéon con
NGC 5426.

Del lado de la galaxia que se aleja, el extremo de la estructura ceuntral también coincide
con una pequeia joroba en la curva de rotacién (region T). La velocidad de rotacién decrece
también en la region interbrazo (regién O). Después de esta disminucion, la velocidad
aumenta formando una joroba entre el punto donde se bifurca el brazo oeste (region P)
-marcada a su vez por una region HII- y regiones HII mas grandes y mas intensas a lo
largo de este brazo (regiones R y S). Esta joroba alcanza entonces una ligera meseta una
vez que se alcanza el segmento mas externo del brazo oeste (region Q).

En las partes internas (R = 16 arcsec), el final de la estructura central coincide con
una pequeiia meseta en ambos lados de la curva con un valor de ~ 110 Ams~! para el lado
que se aleja (regién T) y de ~ 100 km s~ ! para el lado que sc acerca (regién U).

4.4 Analisis dinamico

4.4.1 Estimacion de la masa

Utilizando el método propuesto por Lequeux (1983) -Capftulo 3, seccién 3.6.1. se estimo
un rango de posibles masas para cada galaxia. Para tal efecto se estimé el radio al cual
se perdia la simetrfa de cada una de las curvas de rotaciéon (Ruiy para el cual se cumple la
desigualdad 3.33).

Para NGC 5426 (Figura 4.6), la simetria sc pierde a partir de Ryiy = 60 arcsec.
A este radio la velocidad de rotacién V,, es igual a 198 km s~'. Considerando que el
modulo de distancia dado por de Vaucoulecurs (1979) para NGC 5427 también es valido
para esta galaxia sc tiene Ryiy = T.8 Apc de mancra que hasta este radio, la masa de la
galaxia se encuentra entre 4.05 x 10'%AJ; y 6.75 x 10'9A/5. Para NGC 5427 (Figura 4.8),
Ryiy = 46.5 arcsec con V,.o = 154 Amn s~'. considerando el moédulo de distancia de de
Vaucouleurs (1979) se tiene Ry = 6.02 Apc. La masa de esta galaxia se encuentra asi
entre 1.92 x 1019775 y 3.20 x 10'%°7/f;. Estos resultados se presentan en la Tabla 4.2

Para ambas galaxias, el lado de la curva de rotacién mas cercano a la compaiiera es
el que muestra mayor distorsion a partir del radio Rz, mientras que el lado mas ale-
Jjado, el comportamiento de la curva de rotacién no muestra mayor diferencin antes y
después de Ryuig. De hecho para las dos galaxia la curva de rotacion parece aplanarse
a radios grandes tras haber alcanzado una velocidad maxima de rotacion Viuer (Figu-
ras 4.6 y 4.8). Se puede entonces suponer que para cada uno de estos lados, la cur-
‘a de rotacion es representativa del movimiento circular del gas hasta el ultimo punto
detectado, de manera que la curva de rotacién puede extrapolarse hasta Dps/2 consi-
derando Vg como la velocidad en este altimo punto. Para NGC 5426 se tiene en-
tonces Viar = 208 km s7) y Dag/2 = 88.6 arcsec = 11.47 kpe, para NGC 5427,
Vinar = 172 km s~ ' y Das/2 = 85.5 arcsec = 11.06 kpc -ambos valores para Da5/2 se
tomaron de la base de datos LEDA. Considerando estos valores y una distribucién de masa
puramente esférica se encuentras los siguientes valores para la masa de cada galaxia al
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interior de Das/2: Mpygesaze = 1.12 x 10! Mg y Mycesazr = 0.75 x 10! Mg Estos
resultados se presentan también en la Tabla 4.2

Utilizando la expresién (3.35) para el calculo dela masa orbital del par se encuentra un
valor de 3.01 x 10! A considerando una diferencia de velocidades sistémicas AV igual a
147.5 Am s~ ! y una separacién proyectada de nuacleo a nicleo X2 igual a 18.17 kpec.

Comparando la masa orbital con la suma de las masas individuales encontradas con el
meétodo de Lequeux se encuentra que AMyyma = Mycesazs + Mycesazr = 1.87 % 1011 Mg,
de manera que Mgumae/Morbitat = 0.62. Es importante tener en cuenta que la ecuacién
utilizada (ecuacion 3.35) es una estimacién estadisitica para una orbita circular. Como se
menciond en el Capitulo 3, seccién 3.6.2 para 6rbitas parabélicas, el resultado puede llegar

a ser menor.

4.4.2 Distribucion de masa

Para conocer la distribucién de masa en cada galaxia de este par se utilizé la fotometria
en la banda B obtenida por Wozniak et al (1995). En este caso no se contd con una
distribucién superficial de HI. Utilizando el modelo de masa de Blais-Ouellette, Amram
& Carignan (2001) presentado en al Capitulo 3, seccién 3.7 se encontraron los siguientes
ajustes para cada galaxia.

Para NGC 5426, ninguno de los modelos considerados (disco maximo, disco submaximo;
halo isotérmico, pseudo-isotérmico o tipo NFW) ajusta los primeros tres puntos de la curva
de rotacién observada. La Figura -1.14 muestra el ajuste con la menor x\?. Este considera
un disco maximo con un (Af/L)p de 11.15 -el cual, cabe senalar dista de ser realista- y
una esfera isotérmica para el halo de materia oscura. lLos puntos internos de la curva
de rotacion solo pudiecron ajustarse asumiendo una contribucidon del disco despreciable
(A/L = 0.1 en la banda B) y considerando un halo pscudo-isotérmico con una densidad
central importante. pp = 0.005 As pe~3. Una razén para explicar que la curva de rotacion
no puede ajustarse en los puntos internos es que el perfil de luminosidad considerado se
tomo a partir de una imagen en la banda B, mientras que es posible que las partes centrales
de la galaxia tengan un (M / L)z mayor que el resto del disco, i.e. la regién del bulbo puede
ser 1MmMas roja.

Para NGC 5427, el mejor ajuste da un valor de (M/L)g = 1.7 -similar al encontrado
por Blackman (1982)- que corresponde a un disco maximo 3 un halo isotérmico que implica
una contribucién importante de materia oscura en las partes externas de la galaxia (Figura
4.15). La divergencia entre la curva observada y el modelo ajustado corresponde a regiones

asociadas con la presencia de los brazos espirales.
El valor del cocienteentre la suma de las masas individuales y la masa orbital Msynae/Morpitar =

0.62 es consistente con una contribucién importante de materia oscura en las partes exter-
nas de las galaxias la cual no puede ser detectada con la curva de rotacion obtenida con
Ha y utilizando el método de Lequeux. Por otro lado, es posible que la masa de NGC 5427
haya sido subestimada debido a una sobrestimacién de la inclinacién de su disco. Como
se vidé anteriormente -Capitulo 3, seccién 3.5.3- la mala determinacién de la inclinacién de
una galaxia puede tener efectos importantes en la amplitud de la curva de rotacién calcu-

127




§4.4.2Distribucién de masa

TasLA 4.2: Estimacion de masas para NGC 5426 y NGC 5427

R, V(R) MRu) x100My —-- D2 V(Dsf2) M(Dyf2) x 107 My,

enkpc enkms™! enkpe e kms™! ‘
NGC 5426 78 198 4.05-6.75 --- 115 208 6.72~11.2

Capfitulo 4 : Arp 271

NGC 5427 6.0 154 1.92-3.20 --- 111 172 45-175

* Radio al cual se pierde la simetria entre un lado y otro de la curva de rotacién.
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FIGURA 4.14: Mejor ajuste para el modelo de masa para NGC 5426 utilizando un
halo pseudo-isotérmico y un disco méaximo. La curva de lineas largas representa la
contribucién del halo de materia oscura, la curva de lineas cortas representa la con-
tribucion del disco estelar. LLos parametros que aparecen en la figura corresponden al
cociente masa-luminosidad del disco en la banda B (Af/Lgaisx), el radio central (core
radius) del halo de materia oscura y su densidad central (/2o y po, respectivamente)
y la x® minimizada en el espacio de parametros. El modelo de masa considerado se
tomé de Blais-Ouellette, Amram & Carignan (2001).
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FIGURA 4.15: Mejor ajuste para el modelo de masa para NGC 5427 utilizando un
halo isotérmico y un disco maximo. La curva de lincas largas representa la contribu-
cion del halo de materia oscura, la curva de lineas cortas representa la contribucion
del disco estelar. Los parametros que aparecen en la figura corresponden al cociente
masa-luminosidad del disco en la banda B (A /Lg4i.x), el radio central (core radius)
del halo de materia oscura y su densidad central (2 ¥ po, respectivamente) y la x?
minimizada en el espacio de parametros. El modelo de masa considerado se tomé
de Blais-Ouellette, Amiram & Carignan (2001).
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lada y por lo tanto en la masa estimada ya que M(R) o< V3rot(R). Esta subestimacion
podria explicar porque aunque NGC 5426 parece ser mas masiva que NGC 5427 a radios
menores, las velocidades radiales del posible puente entre ambas galaxias parece pertener
a la primera haciendo suponer que esta galaxia ha sido mas afectada por la interacciéon que
su compaiiera. El hecho de que ambas galaxias tengan aproximadamente la misma masa
total apoya la idea de que pertenecen a la categoria de “galaxias gemelas” de Yamagata,
Noguchi & Iye (1989).

4.5 Analisis del encuentro

Como lo sugirié Blackman (1982), la distribucién asimétrica de la lhuz en este par podria
deberse al hecho de que NGC 5427 no ha tenido tiempo para promediar la distribucién
de masa de sus partes externas. Siendo este el caso y considerando que para esta galaxia
Viot ~ 172 km s~ a R ~ 9 kpc, se estima un periodo de rotaciéon del orden de ~ 3 x 108 yrs
lo que apoya la idea de Blackman (1982) en cuanto a que éste es un encuentro reciente.
Sin embargo como se vio en el Capitulo 2 parcce ser que en general los puentes y colas
de galaxias interactuantes son mas azules que ¢l disco interno de las misma mostrando
que en promedio la formacion estelar ammenta en la zouna de la interaccion (Schombert,
Wallin & Struck-Marcell 1990). Por otro lado modelos de N-cuerpos han mostrado que
para galaxias en interacciéon la formacion estelar se induce de mmanera simultianea en todas
direcciones del disco de la galaxia. Estos dos ultimos resultados no apoyan la idea de
Blackman acerca de la redistribucion de la materia durante el encuentro, de ahi que una
explicaciéon mas convincente para la distribucién asimétrica de la luz en este par sea la
dada por el mismo Blackman (1982). Segun este autor, la falta de emision en los lados
adyacentes de las galaxias se debe a que NGC 5426 se encuentra “enfrente” de NGC 5427
(respecto al observador). Dado que NGC 5426 tiene una mayor inclinacién que NGC 5427,
el polvo de la primera oscurece la emision que proviene de la segunda resultando en la
distribucion asimétrica que detecta el autor.
NGC 5126 es una espiral con dos brazos bien definidos por lo que se puede asumir
que ¢ésta es una espiral “trailing” ya que como se vid en el Capitulo 1, seccion 1.2.5, los
* brazos espirales “leading” no son comunes ademas de que en los casos que se ha observado
este comportamiento se observa Nnicamente un brazo. Considerando entonces el sentido
de rotacion de la galaxia y la ubicacién del lado que se aleja (lado “rojo™) y el lado que
se acerca (lado “azul”), sc puede inferir la orientacion de esta galaxia situando su lado
oeste mas cercano al observador que el lado este. Para NGC 5427 se puede usar el mismo
argumento para suponer que es una espiral “trailing”. Este sentido de rotacion del patréon
también es sugerido por Alfaro et al (2001) de acuerdo al movimiento del gas conforme se
encuentra con la onda de densidad. Considerando la distribucién de las velocidades que
se alejan y se acercan (lado “rojo” y lado “azul”), el lado sureste de la galaxia esta mas
cerca del observador que el lado noroeste. A partir de la inclinacién y del espin de las
galaxias asi como de la posicién de una respecto a otra es posible sugerir un sentido y una
orientacién para este encuentro. El hecho de que NGC 5427 sea una galaxia espiral de gran
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FIGURA 4.16: Simulaciéon numeérica de Toomre & Toomre (1972): Analisis de lo
que le ocurre al anillo 0.6 R,,;» de particulas en un encuentro directo y parabdlico

de dos galaxias de la misma masa. El alargamiento que sufre este anillo en el cuadro
—0.5 puede asociarse con el puente que parece estar asociado a NGC 5426.

08

o oA o7

disefio sugiere que el encuentro con NGC 5426 es directo. comparando la morfologia del
par con las simulaciones de Toomre & Toomre (1972) sc encuentra que el puente aparente
entre ambas galaxias es similar a la elongaciéon presentada por estos autores en las primeras
etapas (0.5 x 10° aifios antes del instante perigalactico) de la simulacién de un encuentro
directo con 6rbita parabélica con una compaiiera de masa similar (Figura 4.16). Si bien ésta
es una comparacion poco precisa y el sistema es seguramente mas complicado es posible
que este primer analisis sirva como punto de partida para futuras simulaciones numeéricas
de este encuentro en particular. La geometria global sugerida para este encuentro asf como
el sentido del mismo se presenta en la Figura 4.17.

La escala de tiempo de la interaccion se estimd a partir del cociente de la separaciéon
proyectada entre ambas galaxias (18.17 Ape) y la diferencia entre sus velocidades sistémicas
(147.5 km s71') lo que resulté en un tiempo de ~ 10% aiios. Este valor es similar a la escala
de tietnpo en la simulacion de Toomre & Toomre (1972).

Este resultado implica que la interaccién no es necesariamente fuerte, lo cual concuerda
con el hecho de que las galaxias no se encuentran fuertemente distorsionadas. Esto hace
posible suponer que la contribucion de los movimientos circulares en el curva de rotacion
y por lo tanto en la estimacion de las masa no es importante. Existen sin embargo ca-
racteristicas en ambas galaxias que pueden asociarse al proceso de interaccion tales como
el aparente puente de material entre ambas galaxias, el mapa de velocidades radiales dis-
torsionado para NGC 5427 asi como el segmento rectilineo de uno de los brazos de esta
galaxia. El rango de velocidades radiales que se observa a lo largo de este segmento rec-
tilineo es considerablemente menor que en otras partes de este mismo brazo como si esta
estructura estuviera desacelerandose hacia un valor promedio debido a la cercanfa de NGC
5426 o bien como si estuviera siendo desviada del plano principal de la galaxia debido a la
interaccion. Como se mencioné anteriormente, el pequeiio desplazamiento que se observa
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FIGURA 4.17: Posible configuracion tridimensional para el encuentro entre NGC
5426 y NGC 5427 donde se indica el espin y la orientacién de cada galaxia. La flecha
grande indica el posible sentido del encuentro de una de las galaxias respecto a la
otra donde NGC 5427 se mueve por detras de NGC 5426 hacia la parte frontal de
la imagen en la esquina inferior derecha.

en la isovelocidades centrales de NGC 5426 parece delinear una barra incipiente de alre-
dedor de 6 arcsec de largo, cuya formacion podria haber sido inducida por el proceso de
interaccion. Las regiones HII gigantes que se observan en cada galaxia podrian ser también
evidencias de formacién estelar inducida recientemente por este mismo proceso.

Sin embargo ¥ como se menciond en el Capitulo 2, seccion 2.5.1 algunas de estas
peculiaridades podrian también ser producto de 1a naturaleza intrinseca de cada galaxia. Es
por esta razén que es necesario realizar simulaciones numeéricas detalladas de este encuentro
considerando restricciones cinematicas con el fin de distinguir hasta qué punto el proceso
de interaccion de galaxia esta relacionado con la formacién de la barra central -en el caso
de NGC 5126. Otra caracteristica interesante que se observa en este par es el hecho de
que el puente de estrellas y el puente de gas no parecen coincidir del todo. Asi mismo el
puente de estrellas no parece seguir ninguna estructura en particular ya que aparece casi
perpendicular al segmento rectilinco del brazo de NGC 5427 y no parece seguir el brazo
oeste de NGC 5127, Como se menciond también en el Capitulo 2, seccion 2.5.1, estas
diferencias entre gas y estrellas podria deberse al efecto de fuerzas no-gravitacionales como
presion del gas o campos magnéticos.

El hecho de que las velocidades sistémicas de estas galaxias difieran por cerca de
AViyst ~ 150 km s~! y que a la vez parezcan estar conectadas por un puente de material
sugiere que en realidad se esta midiendo una componente importante de las velocidades
peculiares entre estas dos galaxias. De esta manera AV, podria estar representando una
componente significativa de la diferencia total de velocidades entre ambas galaxias.
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Capitulo 5
Kar 468: NGC 5953 y NGC 5954

Nota: Parte del estudio cinematico y dinamico de este par de galaxias en interaccién ha
sido remitido y aceptado para publicacién en la revista Astronomy & Astrophysics con
el titulo “NGC 5953/54: BVRIHaJK Photometry and {INII] Fabry-Perot Interferometry”
y los autores H. Hernandez-Toledo, 1. Fuentes-Carrera, M. Rosado, I. Cruz-Gonzalez, A.
Franco-Balderas y D. Dultzin-Hacyan. En este articulo ademas del analisis cinematico
del par se presenta un estudio fotométrico a profundidad de cada una de las galaxias del
par el cual no se detalla en este capitulo. Unicamente se mencionaran aquellos resultados
relacionados con el analisis cinematico y dinamico de la interaccién entre estas dos galaxias.
Para mayor detalle en cuanto a los resultados fotométricos mas recientes sobre este par
referirse directamente a Hernandez-"Toledo et al (2003).

5.1 NGC 5953 y NGC 5954

Kar 468 es un par de galaxias interactuantes catalogado inicialmente como un par mixto
formado por una galaxia tipo SO (NGC 5953) y una galaxia espiral (NGC 5954) (Ka-
rachentsev 1972). Sin embargo como se verad mas adelante, la estructura que presenta
NGC 5953 es mucho mas compleja que para una galaxia de tipo lenticular, por lo que su
clasificacién morfolégica debe ser revisada. Este par también fue catalogado por Vorontsov-
Velyaminov (1959) como VV244 y por Arp (1966) como Arp 91. Este ultimo la considero
dentro de los sesenta y cinco pares en su catialogo formados por una galaxia espiral con
compaferas pegadas a uno de sus brazos espirales (nameros 37 a 102 en su catalogo de
galaxias peculiares). Observaciones de este par han llevado a pensar que éste es un claro
ejemiplo de transferencia de material entre galaxias interactuantes (Rampazzo ct al 1995;
Domingue et al 2003). Sin embargo utilizando un meétodo similar al de Toomre & Toomre
(1972), Jenkins (198:) no mostrd evidencias de dicha transferencia de material. Por su
parte Chengalur, Salpeter & Terzian (1995) incluyeron este par en su estudio de galaxias
binarias con observaciones de HI obteniendo el mapa de velocidades para cada galaxia.
Dada la resolucién espacial de sus observaciones (un beam igual a 24 arcsec), estos autores
encuentran un campo de velocidades complejo y dificil de descomponer.

NGC 5953 es una galaxia Seyfert 2 cuyo tipo morfolégico ha sido dificil de determinar
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(b)

NGC 5954

de b) Imagen monocromatica [[N/7] del par obtenida a partir del cubo de datos del

interferémetro Fabry-Perot de barrido PUNMA.
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considerandose comunmente como una galaxia tipo SO/Sa -ver Tabla 5.1 Esta galaxia ha
sido objeto de varios trabajos fotomeétricos en bandas que van desde la banda B hasta
la banda K (Reshetnikov 1993; Rampazzo et al 1995; de Jong 1996; Hunt et al 1999;
Hernandez-Toledo et al 2003). Hernandez-Toledo et al (2003) encuentra cue los colores
de esta galaxia son ligeramente rojos (B — V = 0.82) comparados con los de una galaxia
espiral tipica (B — V = 0.78 -de Jong 1996). Dentro de estos trabajos, Reshetnikov
(1993) describe esta galaxia con un bulbo relativamente brillante y compacto junto con un
disco exponencial a su vez mas brillante y mas compacto que el disco promedio de una
galaxia espiral de mismo tipo morfolégico (Sa). En un estudio fotomeétrico en la banda B,
Rampazzo et al (1995) sugiere que esta galaxia es o bien una galaxia tipo S0 con evidencia
de nudos de emisién en su parte central y ausencia de estructura espiral, o bien una galaxia
de tipo temprano (i.e. eliptica) la cual ha adquirido el gas que se observa de la galaxia
espiral con la que se encuentra interactuando. La region con formacion estelar importante
también fue detectada como un anillo circumnuclear por Gonzalez-Delgado & Pérez (199G)
asf como en la imagen contrastada en Ha de Hernandez-Toledo et al (2003). En este mismo
trabajo, el analisis de los perfiles de brillo superficial indican que en la parte central de
ecsta galaxia se detecta una regioéon circumnuclear de formacion estelar y un disco externo
sin estructura aparente (Hernandez-Toledo et al 2003). A partir de la imagen tomada
con el telescopio espacial (HST) utilizando los filtros WFPC2 FGO6W (bandas V y R)
y NICMOS F160\W (banda ) presentada también en Hernandez-Toledo et al (2003), se
puede apreciar que lo que parece ser un anillo circumnuclear es en realidad una serie de
nudos de formaciéon estelar delineando una serie de brazos floculentos (Figura 5.4b). A
partir de estas mismas imagenes se detecta también una estructura central en forma de “S”
que podria estar relacionada con una pecueita barra central de aproximadamente 120 pe
de largo. Se observa también que mas alla de los brazos floculentos no aparecen otras
estructuras en el disco externo de la galaxia.

Con observaciones en la linea de 21 cm, Chengalur, Salpeter & Terzian (1995) detectan
una pluma en HI en la parte noroeste de esta galaxia (Figura 5.2), la cual también es
detectada en todas las imagenes en banda ancha de Hernandez-Toledo et al (2003).

La velocidad sistémica de esta galaxia ha sido determminada por varios autores resultando
en un amplio rango de valores que van de 1864 Am s~! a 2164 km s~! (Tabla 5.2). Hasta
aliora todas las estimaciones de la distancia a esta galaxia se basan en la velocidad sistémica
de la misma y un valor dado para Hg, y por lo tanto presentan grandes incertidumbres.

NGC 5951 es una galaxia LINER tipo Scd. Los colores de NGC 5954 son bastante azules
(B — V = 0.65) y similares a los colores de una galaxia espiral tardia. Gonzalez-Delgado
& Pérez (1996) sugieren que alrededor del 85% de las regiones HII detectadas por ellos en
esta galaxia son regiones HII supergigantes con luminosidades mayores que 10%? erg s—1, lo
que indica una formacion estelar importante. Este hecho se verifica a partir de los mapas
de colores obtenidos por Herniandez-Toledo et al (2003) los cuales muestran también que
la region sur del disco de esta galaxia y el aparente puente entre ambas galaxia presentan
colores similares (3 — V entre 0.45 y 0.55 mag ). A partir de imagenes en distintas bandas
del trabajo de Hernandez-Toledo et al (2003) es posible detectar varias particularidades
morfologicas tales como regiones de formacion estelar importante, un brazo prominente
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declinacion (B1950)

NGC 5853

@
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ascencidnrecta (B1350)

FIGURA 5.2: Recuadro superior: Isocontornos de flujo integrado de HI para Kar 4GS
tomada de Chengalur, Salpeter & Terzian (1995). Irnagen principal: Acercamiento
de NGC 5953 donde se puede apreciar la pluma de emisién de HI en el lado noroeste
de la galaxia. El tamafno del beam es de 24 arcsec .

que parece emerger de la parte inferior de la galaxia as{ como una serie de filamentos de
distinta curvatura delineando lo que podrian ser super-burbujas en las parte norte de la
galaxia (Figura 5.3). Por su parte, Chengalur, Salpeter & Terzian (1995) observan una
extension de la distribucion de HI a lo largo del eje mayor de esta galaxia. Al igual que
para su compaiiera NGC 5953, la velocidad sistémica de esta galaxia ha sido determinada
en distintos trabajos y con distintas técnicas observacionales encontrandose un rango de
valores que van de 1848 Am s~! a 2123 km s~ ! (Tabla 5.2).

Los parametros priucipales de cada galaxia de este par se presentan en las Tabla 5.1 y
5.2
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TaBLA 5.1: Parimetros generales de NGC 5953 y NGC 5954

NGC 5953 NGC 5954
Coordenadas (J2000)* o = 15h 34m 3255 o = 151 34m 35.0s
§=+15°11" 39" 6 =+15° 12’ 00"
Tipo morfolégico S0-a® SBc?
SAapec; LINER; Sey 2® SAB(rs)ed: pec Sey 2°

Sa® Sed ©

S0 ¢ SAB(rs) ¢
mp® (mag) 13.29 13.56
Das/2* ( arcmin) 0.75 0.63
Distancial (Mpc) 30.2 302
Mg* (mag) -18.89 : ~20.26
Brillo superficial promedio al interior de :
Dy;/2" (in mag/aresec?) ‘ 23.36 21.53

# Tomada de la base de datos LEDA
b Tomada de la base de datos NED
¢ Reshetnikov (1993)

d Rampazzo et al (1995)

¢ Herndndez-Toledo et al (2003)

[ Base de datos LEDA: A partir de la velocidad radial {cz) corregida respecto a la deriva hacia el Ciimulo de Virgo y considerapdo
Hy="10km s Mpc™!
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§5.1 NGC 5953/54

TABLA 5.2: Pardmetros cineméticos de NGC 5953 y NGC 5954

NGC 5053 NGC 5954
Velocidad sistémica (km/s) 2164 & 35° 223 £ 3
2037 4 43¢ 1945 4 39
1950 4 75¢ 1969 + 75°
1848f
18648 18648
1994+ 14 1848 + 14
1087 + 10 1883 £ 11°
| 1962 £ 10" 1856 + 10"
Viot maz :(km/s) 200° 130°
240 -
218+ 10 140+ 100
PA. () 3
30¢ 355 ¢
180° 68°
51
4547 347
514 10" B7E£1h
Inclinacion (°) 2545 61+ 2
--- 65+3
254 5 .-
4T 6047
33+ 90 675+ 2"

Capitulo 5 : Kar 468
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B
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FigurA 5.3: Imagen de Kar 468 en la banda B para la cual el contraste ha sido
resaltado y en la cual se puede obsecrvar la estructura intrinseca de NGC 5954, el
puente de material entre ambas galaxias. la pluma al noroeste de NGC 5953 asi
como el aparente anillo circimunuclear de formacién estelar en esta galaxia. Imagen
tomada de Hernandez-Toledo et al (2003).

# Reshetnikov (1993) TESIS CON
b Rampazzo et al (1995) FALLA DE OP\XL 7EN’

€ Page (1970)

9 Turner (1976)

€ Observaciones en 21 cm (Bottinelli et al 1981)

{ Observaciones en 21 cm (Davies & Seaquist 1983)

& Observaciones en 21 cm (Armstrong & Wotten 1986)
h Este trabajo -determinacién cinemética

! Conzalez-Delgado & Pérez (1996)

i A partir del analisis fotométrico en Hernandez-Toledo et al (2003)

5.2 Mapa de velocidades y curvas de rotacién

5.2.1 Imagen monocromatica

La Figura 5.1b presenta la imagen monocromética en [NII] del par. La Figura 5.4a
presenta un acercamiento de esta imagen para NGC 5953.

141




Capftulo 5 : Kar 468 §5.1 NGC 5953/54

@) | (b)

> NGC 5953
10” E |

FIGURA 5.4: a) Imagen monocromatica en [NJ7] de NGC 5953 obtenida a partir
del cubo-objeto del PUMA. En esta se puede apreciar la estructura eclongada con
direccion NE-SO. Las regiones IIl y IV corresponden a la pequefias protuberancias
que podrian ser producto de fuerzas de marea debidas a la interaccién con NGC
5954. b) Imagen de la parte central de NGC 5953 tomada con el telescopio espacial
Hubble, camara WFPC2 y el filtro F6006W (bandas Vy R). Tiempo de exposicién
500 s, escala de placa 0.046 arcsec/pix. El campo que se muestra es de 37 x 37 arcsec.
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En NGC 5953, la mayor parte de la emisiéon en [NII] se encuentra confinada en las
partes internas (R < 6 ar'csec) siguiendo una forma oval. Un acercamiento de esta parte
central (Figura 5.4a) permite distinguir una estructura elongada de alrededor de 11 arcsec
de largo y siguiendo la direccién NE-SO. Esta estructura que podria semejar una barra
central o bien parte de un anillo circumnuclear puede resolverse con la imagen del HST
(Figura 5.4b). Al norte y al sur de esta galaxia (~ 11 arcsec del centro) se observan unas
pequeiias protuberancias con emisién muy débil que podrian ser indicios de estructura de
marea (regiones III y 1V en la.Figura 5.4a). Al suroeste de la galaxia, a ~ 25 arcsec del
centro se observa un pequefia regién con emisién desconectada del cuerpo principal de la
galaxia. Si bien esta regién cae dentro de la isofota 23.5 en la banda B de esta galaxia no
es evidente que la misma esté asociada a NGC 5953.

Para NGC 5954 se observan regiones con emision [NIJ] importante en la parte central
asf como al incio de uno de los brazos espirales. Comparando con la imagen Ha ultra-
contrastada de Hernandez-Toledo et al (2003) se ve que el maximo en emisiéon en [NI17]
coincide con las principales regiones HII. Al norte de la galaxia se detecta una elongacion
de ~ 25 arcsec la cual podria tratarse de una cola de marea (region I en la Figura 5.1).

Entre aunbas galaxias se observan algunas regiones con emisién las cuales parecen trazar
una estructura similar a un puente (region 11, Figura 5.1). Este puente sigue aproxima-
damente la misma orientacién que el puente que se observa en la imagen en la banda B
de Hernandez-Toledo et al (2003). Sin embargo al superponer ambas imagenes se obser-
va un desfasamiento entre estas estructuras (Figura 5.7). Por cl contrario no se detecta
ninguna ecvidencia de la pluma al noroeste de NGC 5953 cue se observa en en la banda B
de Hernandez-Toledo et al (2003) y también detectada por Chengalur, Salpeter & Terzian
(1995) (Figura 5.2

5.2.2 Mapas de velocidades

La Figura 5.5 muestra el mapa de. velocidades con resolucién variable de NGC 5953/54
obtenido a partir de la linea de [JVII] (6584 A). La Figura 5.6 muestra a su vez la
isovelocidades asociadas - R

NGC5953

A partir de las Figuras 5.5 y 5.6 se puede observar que las velocidades radiales de esta
galaxia muestran un comportamiento regular en sus 15 arcsec centrales. Dentro de este
radio, el mapa de velocidades asemeja al de una galaxia de disco sin perturbar. La linea
de velocidad cero es bastante regular delineando un eje menor cinematico cuasi-rectilineo
y perpendicular al aparente eje mayor de la galaxia, ademas de que existe simetria entre
el lado que se alcja de la galaxia (lado suroeste) y el lado que se acerca (lado noreste).
En el lado oeste de la galaxia se detectaron perfiles dobles los cuales se presentan en el
recuadro inferior, regiéon V en la Figura 5.5. En el lado suroeste de la galaxia, la region mas
alejada que detecta en emisién presenta una velocidad radial considerablemente mayor a
la que presenta el resto de la galaxia. Para esta region Viga > 2240 km s~! mientras que
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1985 20295

F1GURA 5.6: Isovelocidades de NGC 5953 y NGC 5954. Los valores de las velocida-
des son en Am s—!. Las lineas punteadas son una estimacién * a ojo” de la interpo-
lacién de los datas. Las velocxdades sistémicas heliocéntricas son 1962 % 10 Am s—!
para NGC 5953 y 1856 = 10 km s—! para NGC 5954 i
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velocidad radial
{km/s)

1910

1740

FIGURA 5.7: Acercamiento del aparente puente de material entre NGC 5953 y
NGC 5954. Se presentan las velocidades radiales de las regiones con emisién en
[VII] superponiendo las isofotas de la imagen B obtenida por Hernandez-Toledo et
al (2003). Las letras que aparecen estan relacionadas con caracteristicas cinematicas
particulares en la curva de rotacién de cada galaxia (Figuras 5.8 y 5.9.)

en promedio para el resto de la galaxia Viga < 2100 km s~

TESIS COW 1
FALLA DE Ol
Contrariamente a lo observado para su compaifiera, el mapa de velocidades para NGC 5954
se muestra mucho mas irregular. Las velocidades radiales no presentan simetria entre el
lado norte de la galaxia (con velocidades que se “alejan”) y el lado sur (velocidades que se
“acercan™), asi mismo no es posible identificar una isofota que trace el eje menor cinemaitico
(linea cero de velocidades radiales). En la parte noroeste de la galaxia aparecen perfiles
dobles (region VI en la Figura 5.5). A ~ 28 arcsec al norte del centro de la galaxia se
observa la estructura elongada detectada también en la Figura 5.1 (region I). Esta presenta
velocidades radiales que van de 1922 A&m s~! a 2001 A&m s~!'. Las velocidades radiales
mayores se encuentran a ~ 32 arcsec del centro, esto es casi al inicio de esta estructura.
Para el lado sur de esta galaxia la estructura de las velocidades radiales es menos compleja
salvo por el extremo sur donde las isovelocidades casi se cierran sobre sf mismas.

NGC5954

Extendi¢ndose de la parte suroeste de NGC 5954 a la parte noreste de NGC 5953
se observa el aparente puente de material. Las velocidades radiales asociadas al mismo
cambian gradualmente de Vygg ~ 1780 km 37! a Vigq ~ 1880 km s~! (Figura 5.7). El
primer valor es similar al valor de las regiones adyacentes en NGC 5954 mientras que el
segundo es cercano a los valores de las regiones adyacentes en NGC 5953.
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5.2.3 Curvas de rotaciéon

NGC 5953

La curva de rotacién de NGC 5953 se calcul6 considerando los pixeles en el mapa de velo-
cidades dentro de un sector angular O,.; = 42° de cada lado del eje mayor de la galaxia.
Para esta galaxia el centro cinematico que se utilizé para el calculo de la curva de rotacién
no coincide con el centro fotométrico presentandose un desfasamiento de ~ 0.6 arcsec. Al
interior de un radio de 10.2 arcsec, el conjunto de valores que dieron origen a la curva
de rotaciéon mas simétrica y con menor dispersion fue P.A. = (51 £ 10)° , i = (32 £ 2)°
Y Vips = (1962.0 = 10) km s~1. Estos se presentan en la Tabla 5.2 En cuanto a los
valores determinados previamente para estos pardametros cinemdticos, como se¢ mencioné
anteriormente existen diferencias importantes en los valores de la velocidad sistémica de-
terminada -ver Tabla 5.2. En cuanto al P.A4., ¢l valor determinado cincmaticamente en
este trabajo coincide con los valores encontrado por Gomnzalez-Delgado & Pérez (1996) y
Hernandez-Toledo et al (2003) a partir de la fotometria de esta galaxia. El valor determina-
do por Reshetnikov (1993) es ligeramente inferior. Para la inclinacién, ¢l valor encontrado
cinemadaticamente coincide con o es cercano a la mayoria de los valores determinados pre-
viamente -ver Tabla 5.2 La curva de rotacién calculada en este trabajo se presenta en la
Figura 5.8.

La curva de rotacion es bastante simétrica al interior de 10 arcsec. Para ambos lados
de la galaxia, la curva aumenta gradualmente en los primeros 3.5 arcsec hasta alcanzar
una velocidad de 175 Am s~!'. A partir de este radio y hasta R = 9.7 arcsec, la curva
permanece relativamente plana. A partir de este punto la curva se bifurca. La velocidad
de rotacion disminuye para el lado “azul” de la galaxia (el mas cercano a la compaiiera)
llegando a una velocidad de 90 A s™! a un radio de 12.2 arcsee. Para el lado “rojo” de la
galaxia, la curva permanece plana hasta un radio de 11 aresee a partir del cual la velocidad
de rotacién aumenta ligeramente llegando a un valor de 195 &k 7! a R = 12 arcsec. Este
radio corresponde a la region de la galaxia donde aparecen perfiles dobles. Con el fin
de asociar una tnica velocidad radial y por lo tanto una tnica velocidad de rotacién a
estos puntos, se¢ consideré en primera instaucia la velocidad radial dada por el perfil mas
intenso. En el caso en que ambos perfiles mostraran la misma intensidad se revisaron
los pixeles adyacentes buscando aquellos donde la diferencia entre los perfiles dobles fuera
considerable. Una vez localizados se asignd a los primeros pixeles la velocidad radial
dada por estos perfiles menos ambiguos. Para estos puntos, la curva presenta oscilaciones
importantes. La velocidad de rotaciéon maxima Viuar se alcanza a un radio de 13 arcsec y
tiene un valor de 218 =% 10 A s~!. Este valor se encuentra entre el valor determinado por
Reshetnikov (1993) y el determinado por Gonzalez-Delgado & Pérez (1996) (Tabla 5.2).

NGC 5954

Para esta galaxia, la curva de rotacién se calculd considerando los pixeles en el mapa de
velocidades dentro de un sector angular @,..; = 35° de cada lado del eje mayor de la galaxia.
Para esta galaxia el centro cinemético que se utilizé para el calculo de la curva de rotacién
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Ficura 5.8: Curva de rotacién para NGC 5953. El panel superior muestra
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja.
Las letras que se muestran estin asociadas con las regiones que se presentan en
las Figuras 4.5 y 5.13. El panel inferior muestra la superposicion de ambos lados.
Vinaz indica la velocidad de rotacion seleccionada para calcular la masa de la galaxia
dentro de un radio Das/4 el cual también se indica en la figura.
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Ficura 5.9: Curva de rotacién para NGC 5954. El panel superior muestra
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja.
Las letras que se muestran estan asociadas con las regiones que se presentan cn
Isa Figuras 4.5 y 5.14. El panel inferior muestra la superposicién de ambos lados.
Viar indica la velocidad de rotacién seleccionada para calcular la masa de la galaxia
dentro de un radio D25/2 el cual también se indica en la figura. ‘f
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no coincide con el centro fotométrico, presentandose un desfasamiento de ~ 2.4 arcsec.
Al interior de un radio de 25 arcsec, el conjunto de valores que resultdé en la curva de
rotacién mas simétrica y con menor dispersion fue P. A, = (357 £ 1)° , ¢ = (67.5 £ 2)° y
Veys = (1856.0 == 10) Am s~! los cuales se presentan en la Tabla 5.2. Al igual que para
NGC 5953, los valores de Vg, encontrados para esta galaxia difieren de un autor a otro.
El valor que se¢ encuentra en este trabajo es similar al encontrado por Davies & Seaquist
(1983), Armstrong & Wotten (1986) y Reshetnikov (1993) (Tabla 5.2). Para el P.A. y la
inclinacion, los valores determinados son cercanos a los determinados por otro autores -ver
Tablab.2. La curva de rotacion para NGC 594 se presenta en la Figura 5.9.

Para esta galaxia, se detecta rotacién de cuerpo soélido en los primeros 5 arcsec. La
velocidad de rotacién alcanza entonces una meseta con un valor de Vi, ~ 105km s—!
entre 5 arcsec y 25 arcsec para ambos lados de la galaxia. R = 25 arcsec corresponde al
ultimo punto en emision detectado en lado *azul” de la galaxia (lado sur, el mas cercano a la
compaiiera). Para el lado “rojo” de la galaxia (Iado norte), la curva permanecce plana hasta
R = 31.5 arcsec. Después de este punto, la curva presenta un incremento importante en
Viot pasando de ~ 105 Am s~! para R = 31.5 arcsec a ~ 140 km s~ para R = 33.5 arcsec.
Una vez alcanzada esta velocidad, la curva decrece de nuevo llegando a ~ 108 A s~ ! para
R = 36.6 arcsec. A partir de este radio la velocidad de rotaciéon disminuye abruptamente
a un valor ~ 70 kms~!. A partir de este radio (R = 37 arcsec), la velocidad varia de
manera importante entre 30 y 90 A7 s~ ! hasta el ultimo punto en emisiéon detectado a
R = 53.6 arcsec. La maxima velocidad de rotacion se alcanza a R = 31.5 arcsec ticne un
‘alor de 140 Am s~!. Este valor es similar al encontrado por Reshetnikov (1993).

5.3 Movimientos no-circulares

5.3.1 Perfiles dobles

El primer indicio de movimientos no-circulares en estas galaxias son evidentemente los
perfiles dobles que se detectan en ambas. Para NGC 5953, é¢stos no pueden asociarse
a ninguna peculiaridad morfolégica detectada. Sin embargo su orientacidén coincide con
la direccion en la que Gonzalez-Delgado & Pérez (1996) detectan un chorro en emisiéon
[OIII]/Ha, por lo que estos perfiles podrian estar asociados con la contraparte del mismo.
Para NGC 5954, la region donde se encuentran estos perfiles coincide con las regiones donde
se detecta una de las aparentes burbujas en las imagenes directas. De este modo una de las
compounentes de este perfil doble podria estar asociada a la expansion de dicha estructura.

5.3.2 FWHM
NGC 5953

La Figura 5.10a muestra el mapa de FWHM para NGC 5953. En éste se puede apreciar que
la parte central de la galaxia presenta valores importantes para el FWHM, ~ 170 km s—1,
la cual sin duda esta relacionada con la naturaleza activa del ntcleo de esta galaxia (region
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FicurA 5.10: Mapas de FWHNDM. a) NGC 5953: Los numeros ¢ a iii{ indican las
regiones con valores grandes para el FWHDM los cuales se discuten en la seccién
5.3.2. b) NGC 5954: Las regiones sefialadas con un niimero muestran zonas con un
FWHM importante las cuales se discuten en el texto (seccién 5.3.2).
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i). En el borde noreste de la galaxia (region i) -el cual se encuentra cercano a la estructura
en forma de puente- se observan valores de FWHM superiores a 120 kmn s—!. Esta contri-
bucién puede ser un reflejo de movimientos no-circulares del gas producto de las fuerzas de
marea responsables de la formacién de este aparente puente y de la eventual transferencia
de material. Considerando la inclinacién de esta galaxia (i = 32°) es probable que los
valores importantes del FWHM detectados en esas zonas esten asociados con movimientos
perpendiculares del gas. Por otro lado en el sector sur-suroeste de la galaxia (regién iii)
se observan valores pequefios para el FWHM, lo que parecce indicar que en esta zona los
movimientos circulares predominan. Esta idea se vera reafirmada por la distribucion de
las velocidades residuales que se abordara en la siguiente seccion.

NGC 5954

La Figura 5.10b muestra el mapa de FWHM de NGC 5954. En la parte central de la galaxia
se observa una contribucién importante del FWHM con un valor mayor a 105 Am s~1. Esta
region sin embargo no coincide con el centro de la galaxia (ni el cinematico ni el fotométrico)
y de hecho se encuentra ligeramente al norte del mismo delineando una estructura en forma
de “V” (region iven la Figura 5.10b) la cual parece coincidir con el brazo espiral interior que
se detecta en la imagen ultra-contrastada en la banda B (Figura 5.3). Aproximadamente
a 5 arcsec al este del centro de la galaxia (regién v) se observa también una regiéon con
valores importantes para el FWIINL. Este region no coincide con ningiun maximo en las
imagenes directas de esta galaxia, por el contrario parece coincidir con un minimo de
emision (sobretodo en las imagenes ultracontrastadas en la banda B y en Ha de Hernandez-
Toledo et al (2003)) y por lo tanto podria estar relacionada con la region interbrazo en esta
galaxia. En el borde sur de la galaxia (region vi) se observa otra contribucién importante
de FWEHNMN = 105 &m s~'. Esta region coincide con parte del brazo espiral que rodea a la
galaxia por su parte inferior. Al norte de la galaxia (regién vii) se observa una pequeiia
region con FIWHAL > 105 Ahm s~'; ~ 3 arcsec al norte de esta regioén se observa otra
pequeia region con FIWWHAI ~ 95 km s~ (regién viii) la cual parece estar asociada con
el borde de una de las burbujas detectadas. Los valores del FWHM en ambas regiones
pueden estar relacionados con movimientos no-circulares en esta aparente cola de marea.
La inclinaciéon de esta galaxia (i = 67.5°) no permite asociar una fraccién importante de
las contribuciones de FWHM exclusivamente a movimientos perpendiculares al plano de
la galaxia o exclusivamente a movimientos no-circulares en dicho plano.

5.3.3 Mapas de velocidades residuales
NGC 5953

Con el fin de obtener el mapa de velocidades residuales de esta galaxia se utilizé la curva de
rotacion observada sin considerar aquellos puntos que parecian estar asociados al puente
entre las dos galaxias (puntos con R > 18 arcsec con V,o < 155 Am s~!) y puntos para
los cuales se detectaron perfiles dobles ( puntos con Vo = 215 km s~ ! a R > 22 arcsec).
La curva considerada se presenta en el recuadro superior en la Figura 5.11. El mapa
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FIGURA 5.11: Mapa de velocidades residuales para NGC 5953. El recuadro superior
muestra la curva de rotaciéon corregida para calcular el campo de velocidades radiales
ideal. Las regiones Q a U se discuten en la seccién 5.3.3.

de velocidades radiales ideal se construyé entonces a partir de esta curva y la ecuaciéon
(3.27). El mapa de velocidades residuales resultante se muestra en la Figura 5.11. Este
mapa no mostré ninguna de las particularidades seilaladas por Warner, Wright & Baldwin
(1973) como indicadores de errores en la determinacién de los parametros cinematicos
para el calculo de la curva de rotacion -ver Capitulo 3, seccién 3.5.4- de manera que las
particularidades que presenta este mapa estan directamente vinculadas con movimientos
no-circulares del gas.

En la parte central de este mapa (los primeros 3.4 arcsec), se observa una distribuciéon
peculiar de las velocidades residuales (region Q). Hacia el noroeste del centro cinematico se
observa una contribucién importante de velocidades residuales positivas (Vies = 25 km s~ 1)
a lo largo de los ~ 1.5 arcsec centrales siguiendo el eje menor cinematico de la galaxia
(i.e. tales que 8 = 90°). Adyacente a esta region, siguiendo la direccidn noroeste se
observan velocidades residuales negativas (Vies < —10 ke s~1'). Al sureste del centro,
dentro de los primeros ~ 1.3 arcsec, se observan también velocidades residuales negativas
(Vies < —13 Akmt s71) las cuales también se distribuyen a lo largo del eje menor cineméatico
(6 = 270°). La distribucion de estas regiones con |Vi.s| importantes permiten hacer un
analisis a partir de la ecuacion (3.28). Para estas regiones 8 ~ 90,270° de manera que
la contribucién de la velocidad tangencial Vi,, en la ccuacion (3.28) puede considerarse
despreciable. Esto implica que una fraccion considerable de estas velocidades no-circulares
es en la direccion radial en el plano de la galaxia. Estas velocidades podrian ser un reflejo del
gas cayendo al centro de la galaxia “alimentando” el niucleo activo. Es importante recordar
que estas regiones coinciden con la region ¢ en el mapa de dispersion de velocidades por
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lo que es posible que en esta regién central se estén dando tanto movimientos importantes
radiales en el plano de la galaxia como movimientos perpendiculares al mismo.

En el borde de esta galaxia también se observan velocidades residuales importantes,
tanto negativas como positivas. La region S en la Figura 5.11 presenta velocidades mayores
que 20 km s~! y coincide con la protuberancia sur que se observa en la imagen monocro-
matrica en [NII] (Figura 5.4) la cual podria estar asociada movimientos no-circulares
producto de las fuerzas de marea. La regiéon T presenta también velocidades residuales
importantes y coincide ocn la parte de la galaxia donde se detectan los perfiles dobles. Por
su parte la region R presenta velocidades residuales menores que —20 km s~ ! y coincide a
su vez con la protuberancia norte que también se observa en la Figura 5.4 la cual se cree
también podria estar asociada a una estructura de marea. Ninguna de estas regiones cae
sobre alguno de los ejes de la galaxia por lo que no es posible hacer un analisis a partir
de la ecuacisén (3.32). Sin embargo el hecho de que en el mapa de FWIIM no presenten
ninguna peculiaridad hace pensar que los movimientos que predominan en estas regiones
son en ¢l plano de la galaxia (ya sea radiales o tangenciales) y podrfan dar una idea del
efecto que tienen las fuerzas de marea sobre estas regiones. Esta es sin duda una restreiciéon
cinematica importante que se debe tomar en cuenta para una eventual simulacién numérica
de este encuentro.

En el lado sureste de la galaxia (region R en la Figura 5.11) se observa una contribucion
importante de velocidades residuales positivas (Vyees = 20 km s~1). Estas velocidades
también se distribuyen a lo largo del eje menor cinematico (6 = 270°) y no coinciden
con ninguna particularidad en el mapa de dispersién de velocidades por lo que podrian
estar relacionadas sobretodo con movimientos radiales del gas en el plano de la galaxia.
Esta regién no corresponde a ninguna peculiaridad morfolégica detectada en la galaxia, sin
embargo podria ser un reflejo de los mecanismo que confinan al gas ionizado en las partes
internas de esta galaxia (R < 15 arcsec).

NGC 5954

Para esta galaxia, el mapa de velocidades radiales ideal también se obtuvo a partir de
la curva de rotacién observada omitiendo los puntos mas alla de R = G0 arcsec y sin
considerar puntos con Vo > 130 km s~!. El ajuste se muestra en el recuadro superior de
la Figura 5.12.

En el lado este de la galaxia se observa una zona con V.., mayores que 20 km s~ ! (regién
W en la Figura 5.12). Esta region coincide con la region vi en el mapa de dispersion de
velocidades (Figura 5.10) y parece estar asociada con el brazo espiral de esta galaxia. En la
parte sur se observan V.., menores que —10 km s~ ! (region X). Estas regiones se encuentran
a lo largo del eje mayor cinematico y son tales que & = 180°. Considerando que a lo largo
de esta regiéon no aparecen peculiaridades en el mapa de dispersion de velocidades se puede
inferir -a partir de la ecuacién (3.28)- que estas velocidades residuales estan asociadas
sobretodo con movimientos tangenciales no-circulares en el plano de la galaxia. El hecho
que esta parte de la galaxia corresponde también al brazo espiral podria implicar que el
movimiento detectado es un reflejo del gas que se desacelera y/o acelera al encontrarse con
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FIGURA 5.12: Mapa de velocidades residuales para NGC 5954. El recuadro superior
muestra la curva de rotacidén corrgida para calcular el campo de velocidades radiales
ideal Las regiones V a Z sc discuten en la seccién 5.3.3.

la onda de densidad (o la perturbacioén de marea) responsable de la formacién de dicho
brazo.

Por otro lado se observa una contribuciéon de velocidades residuales negativas al noroeste
de la galaxia (regién V) en la zona que corresponde a la orilla oeste de la aparente burbuja
detectada en el imagen B de Hernandez-Toledo et al (2003) (Figura 5.3). Esta regién no
coincide con ninguno de los ejes principales de la galaxia por lo que no se posible hacer un
analisis partir de la ecuacién (3.38).

Al norte de la galaxia, a lo largo de la aparente cola de marea se observan también
velocidades residuales importantes (positivas y negativas). La region Y en la Figura 5.12
corresponde a Vies = 25 km s~ ! mientras que la region Z corresponde a Vs < —20 km s~ 1.
Ambas regiones se encuentran cercanas al eje mayor de la galaxia con € ~ 0°, de manera
que estas velocidades podrian ser un reflejo del movimiento tangencial no-circular del gas
debido a la presencia de la burbuja que se detecta en la imagen B de Hernandez-Toledo et

al (2003) (Figura 5.3).

5.3.4 Comparacion entre particularidades cinematicas y mor-

fologicas

Con el fin de comparar el comportamiento cinemditico al interior de cada galaxia con la
presencia de peculiaridades morfolégicas se superpusieron los mapas de velocidades a ima-
genes directas tales como la imagen monocromaéatica en [/VII], la imagen ultra-contrastada
en el banda B de Hernandez-Toledo et al (2003), asf como la imagen del telescopio espacial
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subyacente de la galaxia (region D en la Figura 5.13) corresponde a la parte plana de la
curva de rotacién que sigue a este radio.

Para el lado de la curva que se acerca (lado *azul”), los puntos para los cuales Vi
disminuye de manera importante (puntos a radios mayores que 10 arcsec ) corresponden a
las partes del cuerpo principal de la galaxia que se encuentra mas cercana -en proyeccion-
a la compaiiera NGC 5954 (region F en la Figura 5.13). Sin embargo a radios mayores
(R = 15 arcsec) se observa un nuevo aumento en la velocidad de rotacion (regiones G y
H). Estos radios corresponden al inicio de la estructura del puente entre ambas galaxias
y sus velocidades son cercanas a la velocidad de rotacion alcanzada en la parte plana de
la galaxia -en particular para la region H. Por su parte para el lado “rojo”, la zona de la
galaxia donde se detectan perfiles dobles corresponde a la parte de la curva para la cual
Vior aumenta ligeramente (region E). Sin embargo estos perfiles no parecen estar asociados
a ninguna particularidad ni en la imagen monocromatica en [NII] ni en la imagen del
HST.

El hecho de que dentro de un radio de ~ 10 arcsee, la curva de rotacion de csta
galaxia sea simétrica y plana puede considerarse como un indicio de que el aparente anillo
circmnuclear detectado por ?) y Gonzilez-Delgado & Pérez (199G6) es un efecto de la
resolucion de sus observaciones. Efectivamente como se pudo determinar a partir de Ia
imagen del ST lo que parecia una estructura anular es en realidad los brazos floculentos
no resueltos los cuales no parecen tener efectos importantes sobre la cinematica del gas.

Por otro lado, en el lado suroeste de la galaxia, la regiéon mas alejada que detecta en
emision presenta una velocidad radial considerablemente mayor a la que presenta el resto
de la galaxia. Para esta region Vi,q > 2240 Akm s~! mientras que en promedio para el
resto de la galaxia Viqq < 2100 Am s~!. Considerando que para esta regién no se detecta
ningun tipo de conexiéon con el resto de la galaxia (en ninguna de las bandas observadas)
es posible que la misma no pertenezca a la galaxia y que sea el resultado de la emision de
una estrella en el campo.

NGC 5954

La superposicion de la imagen directa de esta galaxia en la banda B tomada por Hernandez-
Toledo et al (2003) con ¢l mapa de velocidades se presenta en la Figura 5.14. En esta se
puede ver que la regién con perfiles dobles (region IV en la Figura 5.5) coincide con lo que
parece ser una burbuja en el lado norte de la galaxia. Para el lado noreste de la galaxia,
las velocidades radiales son bastante uniformes y no se observa correlacién con las regiones
HII que se observan en las imdagenes directas.

Para esta galaxia la diferencia de ~ 2.4 aresec entre el centro cinematico y el centro
fotométrico puede deberse a la presencia de polvo en esta parte de la galaxia. Ademas
de este desfasamientos entre los centros se observa que la distribucién de luz respecto al
eje mayor cinemitico dista de ser simétrica, observandose mucho mayor emisién en el lado
este de la galaxia en comparacion con el lado oeste. Esto podria darnos una idea de la
orientacién de esta galaxia si suponemos que esta asimetria en la distribucién de luz se
debe a que el lado oeste esta oscurecido dado que se encuentra mas alejado del observador.
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debe a que el lado oeste esta oscurecido dado que se encuentra mas alejado del observador.
Siéste es el caso, el signo de estas velocidades residuales determinado en la seccién 5.3.3
sugiere que el gas estad de hecho acelerandose (ver Figura 3.17, Capitulo 3).

Para el aparente puente entre ambas galaxias se consideraron las velocidades radiales
de cada region con emision (Figura 5.7) y segun su valor se incluyeron ya sea en la curva de
rotacion de NGC 5953 o bien en la de NGC 5954. Para la regién J utilizando los parametros
cinematicos de NGC 5954 (Tabla 5.2) se encuentra que la velocidad de rotacién tiene un
valor de 122 kmn s~ ! (para R = 42 arcsec) la cual es cercana a la velocidad de rotacién que
se alcanza en la meseta de esta curva 105 Am s~!, Esto podria hablar de la “pertenencia”
de esta region al disco de NGC 5954 y del hecho de que parece seguir el movimiento de
rotacion global de la galaxia.

Comparando las peculiaridades de la curva de rotacion de esta galaxia con sus carac-
teristicas morfolégicas en la banda B se ve que la parte plana de la curva corresponde al
cuerpo principal de la galaxia tanto para el lado “azul” como para el lado “rojo”. Para este
ultimo, la velocidad de rotacion aumenta ligeramente al iniciarse la estructura elongada
(region L, Figura 5.141). La velocidad decrece ligeramente llegando al valor de la parte
plana. Sin embargo la velocidad vuelve a aumentar de manera abrupta una vez que se
llega a lo cue se cree podria ser el borde oeste de una superburbuja (regién M). Tras esta
region la velocidad vuelve a decrecer llegando de nuevo al valor de V,.o de la parte plana de
la galaxia (region N). A radios mayores, la velocidad disminuye abruptamente coincidiendo
con las ultimas dos regiones que delinean la aparente cola de marea (regiones O y P).

5.4 Anmnalisis dinamico

5.4.1 Estimacion de la masa

Utilizando el método propuesto por Lequeux (1983) -Capitulo 3, secciéon 3.6.1- se estimé un
rango de posibles masas para cada galaxia. Para esto se estimé el radio al cual se perdia la
simetria de cada una de las curvas de rotacién (R, para el cual se cumple la desigualdad
3.33). Para convertir las distancias angulares a kiloparsecs se consideré una distancia al
par de 25.5 &pc. Esta distancia sc obtuvo de la velocidad sistémica promedio para el par de
1909 km s~ ! calculada a partir de los valores de Viyst determinados en este trabajo para
cada galaxia (Tabla 5.2) y una Hg = 75 km s~ ! Mpc=?t.

Para NGC 5953, las observaciones llegan hasta un radio de 26 arcsec (3.2 kpc). La
simetria entre ambos lados se pierde drasticamente a Ry;y = 10.2 arcsec (1.3 kpc), radio
al cual las velocidades del lado que se acerca (lado mas cercano a la galaxia) empiezan a
decrecer. A este radio se tiene una Vi;y = 180 Am s—'. Para el lado de la galaxia que
se aleja, la curva permanece relativamente plana hasta un radio de 12.5 arcsec (1.5 kpc)
al cual Vipr = 190 &m s~!. Se puede considerar entonces que este punto sigue siendo
representativo del movimiento circular del gas alrededor de la galaxia pudiéndose aplicar el
meétodo de Lequeux para estimar la masa de esta galaxia hasta este radio. Las estimaciones
de la masa para esta galaxia se presentan en la Tabla 5.3
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TABLA 5.3: Estimacion de masas para NGC 5953
R3;, (kpc) V(Ryis) (km s™1) M (Rpif) = 100 Ay
NGC 5953 1.3 180 0.56 — 0.94

» Radio al cual se pierde la simetria entre un lado y otro de la curva de rotacioéon.

Para NGC 5954, la curva permanece plana hasta al altimo punto detectado en el lado
que se acerca (Figura 5.9), i.e. no se detecta un radio de bifurcacién. Para el lado que
se aleja, la curva permancce plana hasta un radio de 31.5 arcsec (3.4 kApc). De hecho,
despreciando al salto que da la curva entre 32 y 35 arcsec (el cual corresponde al borde
oeste de una de la burbuja detectada en la imagen en la banda B) podemos decir que la
curva permance plana hasta R = 36.7 arcsec = 4.5 kpc. Se calculd asi la masa de esta
galaxia al interior de este radio, el cual estda cercano al valor de Dag /2 = 38 arcsec.

En el caso de este par de galaxias es dificil comparar las masa estimadas para cada
galaxia utilizando este método pues para NGC 5953 la curva de rotacién puede considerarse
representativa del movimiento circular del gas alrededor de la galaxia hasta un radio R <
0.5 D35/2, mientras que para NGC 5954 la estimaciéon de la masa llega hasta un radio
R ~ Da5/2. Lo que sc observa a partir de esta primera estimacion es que NGC 5953 cs
una galaxia bastante masiva en sus partes internas con A/ < 1.3 x 10'® Afg al interior de
0.5 D25/2. Para NGC 5954, la estimacion es mucho mas representativa de la parte visible
de la galaxia. En este caso el valor de A7 < 1.25 x 10'° Afg a Das/2 indica que ésta
no es una galaxia particularmente masiva. Desafortunadamente la falta de informacién
cinematica para las partes externas de NGC 5953 no nos permite hacer una comparacion
correcta entre las masa dinamicas de ambas galaxias.

Utilizando la expresion (3.35) para el calculo de la masa orbital del par se encuentra
un valor de 4.8 x 10'°AJ; considerando una diferencia de velocidades sistémicas AV igual
a 106 Am s~! 3 una separacién proyectada de nacleo a nicleo X2 igual a 5.6 kpe.

5.5 Analisis del encuentro

Como se seifiald anteriormente, el aparente puente en [NI7] sigue aproximadamente la
misma orientacion que el puente que se observa en la imagen en la banda B (Figura 5.7), sin
embargo se encuentra desfasado unos cuantos segundos de arco al norte. El desfasamiento
entre estas estructuras refleja una diferencia entre 1a posicion de las estrellas y la posicion
del gas. BEste desfasamiento puede ser un reflejo de la historia de formacién estelar a lo
largo de este estructura asi como informacion del encuentro en si. El hecho de que la
estructura de gas ionizado (con formaciéon estelar en curso) se encuentre al norte de la
estructura con estrellas jovenes (formadas hace < 10° aifios) podria hacer pensar que la
perturbacion responsable de la formacion estelar a lo largo de este aparente puente se
dirije del sur hacia el norte. Sj esta estructura es en realidad una extension del brazo de
NGC 5954, el desfasamiento observado podria entonces reflejar el sentido de rotacion de
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la onda de densidad responsable de la estructura espiral y por lo tanto responsable de la
formacion estelar reciente que se observa. Sin embargo como se mencioné en el Capitulo 2,
seccion 2.5.1, estas diferencias entre gas y estrellas podrian también ser producto de fuerzas
no-gravitacionales como presién del gas o campos magnéticos actuando sobre el gas. En
este caso, el desfasamiento entre el gas y las estrellas podria dar informacion de las fuerzas
que actuan sobre el par y que podrfan ser responsables de una eventual transferencia de
material entre ambas galaxias. El hecho de que el lado sur de NGC 5954 muestre poco gas
en emision apoya la idea de que efectivamente éste es un puente a través del cual se esta
transfiriendo material de esta galaxia a la otra.

Para NGC 5953, la simetria entre ambos lados se pierde drasticamente a 10.2 arcsec
cuando las velocidades del lado mas cercano a la galaxin compainera empiezan a decrecer.
Esta disminucion en la velocidad puede deberse a una desaceleracion del gas debido a la
cercania de la compaiiera y la posible transferencia de material.
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Capitulo 6

Kar 302: NGC 3893 y NGC 3896

6.1 NGC 3893 y NGC 3896

Kar 302 es un par de galaxias en interaccién en el camulo de la Osa Mayor semejante al par
que constituye la galaxia del Remolino M51 y su compaiiera NGC 5195. NGC 3893 es una
galaxia espiral de gran diseno tipo Sc (Sandage 1981) muy similar a M51 mientras que su
compaiiera NGC 3896 parece ser una galaxia lenticular (SO-a) de mucho menor tamaiio.
NGC 3893 tiene un diametro angular de 4.07 arcsec mientras que NGC 3896 tiene un
diametro angular de 1.51 arcmin. Considerando que este par de galaxias se encuentra a
una distancia de 18.6 Afpc (Tully & Pierce 2000) esto se traduce en un didmetro lineal
de 22 kpc para NGC 3893 y 8 kpc para NGC 3896. La separacion entre estas galaxias
(distancia entre sus nucleos) es de 13.9 Apec.

En las imagenes opticas de este par no aparece una conexiéon aparente entre ambas
galaxias (Figura G6.1). En la imagen en radio presentada por Condon (1987) (Figura 7?), la
galaxia principal NGC 3893 presenta una clongacion hacia el sureste Sin embargo dada la
escala de la imagen, ésta no parece estar asociada con la compaiiera ya cue esta elongacién
se encuentra practicamente al sur de NGC 3893 mientras que la compaiiera NGC 3896 sc
encuentra al sureste de la misma. Debido a su naturaleza interactuante y a su similitud
con N51, Kar 302 ha sido objeto de varios estudios fotomeétricos en el 6ptico (Laurikainen,
Salo & Aparicio 1998; Hernandez-Toledo & Puerari 2001). A partir de imagenes directas en
distintas bandas se detecta para NGC 3893 una gran cantidad de regiones HIl de naturaleza
grumosa (knotty) a lo largo de los brazos espirales. mientras que para NGC 3896 se detecta
una region central prominente y elongada la cual podria tratarse de una barra central o bien
de la superposicion de dos regiones con formacion estelar importante (Hernandez-Toledo
& Puerari 2001). NGC 3893 no presente exceso de color, mientras que NGC 3896 presenta
un B — V predominantemente azul en sus partes centrales (Laurikainen, Salo & Aparicio
1998; Hernandez-Toledo & Puerari 2001). Si bien NGC 3893 también ha sido clasificada
como una galaxia tipo SAB(rs)c -en ambas bases de datos LEDA y NED-, en la imagenes
en el dptico no se observa indicio alguno de una barra central (Hernandez-Toledo & Puerari
2001). Los parametros principales de estas galaxias se presentan en la Tabla 6.1
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§6.1 NGC 3893/96

(@)

(b)

NGC 3896

NGC 3893

II

90"

FIGURA 6.1: a) Imagen directa en la banda B de NGC3893/96 (IKar 302) tomada
del Atlas de Galaxias de Carnegie, Volumen II (Sandage & Bedke 1994). b) Imagen
monocromatica (Ha) del par obtenida a partir del cubo de datos del interferémetro
Fabry-Perot de barrido PUMA. Un acercamiento de la regién encerrada en el cuadro

punteado se presenta en la Figura G6.3.
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TasLA 6.1: Parametros de NGC 3893 y NGC 3896

NGC 3893

NGC 3896

Coordenadas (J2000)*

Tipo morfologico

mp® (mag)
Dys[22 ( arcmin)
Distancia® (Mpc)
Das /2 (kpe)
Mg* (mag)

Brillo superficial promedio al interior de

Dys/2* (en mag/arcsec?)
Velocidad sistemica  (km/s)

Vot mar (km/s)

PA. ()

Inclinacién (°)

Masa HI* (10° M)
Masa (en 10" M)

a =14h 83m 08.4s
6=48°42'3¢"
SBc?
SAB(rs)c ®
Sce
11.13
2.03
18.6
10.9
-20.33

22.65
971+ 6™
977
973
967.2+ 1L.0"
962 57
1.2
195
190+ 10f
1658
352
340+ 10°
49 pm2®
45 pm3f
15
106"

a = 14) 85m 06.3s
§=48°40'30"
S0-a?
SBO0/a pec®
SBhc pec ©
14.05
0.75
18.6
41
-17.25

257
050 + 11%¢
980>

019!
150.0%¢

zog aey : 9 omyded
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FiIGURA 6.2: Mapa de isocontornos de emision en HI para NGC 3893. El centro
optico de la galaxia estd indicado con una cruz. Los isocontornos de afuera hacia
adentro corresponden a =£2("/2) £2(n+1/2) G oln+2/2y mJy con n = —3. La cruz
indica la posiciéon de centro éptico. Imagen tomada de Condon (1987).

Tomada de la base de datos LEDA

Tomada de la base de datos NED (Nasa Extragalactic Database)
Hernandez-Toledo & Puerari (2001)

Tully & Pierce (2000)

A partir de observaciones en radio

Este trabajo

Han, Gould & Sackett (1995) a partir de imagenes directas y espectroscopicas
Verheijen & Sancisi (2001) Observaciones en radio

Al interior de 13.5 Apc (1.24 Das/2 )calculada partir de la curva de rotacién multifre-
cuencias ( Ha -este trabajo- y HI -Verheijen & Sancisi (2001)-) utilizando el método
de Lequeux (1983)para una distribucion esférica de masa -este trabajo

Considerando la velocidad radial del maximo en emision de la imagen del continuo
-este trabajo
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I —

o NGC 3896

FIGURA 6.3: Mapa de emisién monocromaéatica en Ha de NGC 3896. Las regiones

sefialadas se discuten en el texto, seccién 6.2.1

6.2 Mapa de velocidades y curvas de rotacion

odia

G.2.1 Imagen monocromatica

La Figura 6.1b presenta la imagen monocromatica en Ha de Kar 302. En esta

se puede apreciar que los brazos de NGC 3893 cstan practicamente delineados por
regiones HII grumosas. En particular se observa una regién con emisién muy intensa
al noroeste de la galaxia (regién Il en la Figura 6.1b) En la parte central se distingue
un maximo de emisién en Ha, sin embargo como han sefialado otros autores, éste
no puede asociarse claramente a una barra central atn cuando presenta un aspecto

elongado (regi6én I en la Figura 6.1b).

Para NGC 3896 (Figura 6.3) se observa emision extendida en la parte central de la
galaxia yendo del sureste al noroeste con dos maximos a lo largo de esta direccién
(regiones I1I y IV en la Figura 6.3). Al norte sc alcanza a distinguir emisién mads
difusa (regiéon V), al suroeste se observa otra estructura difusa en emision (region
VI1). Ambas regiones podrian ser resultado de las fuerzas de marea producto de la

interaccion.

6.2.2 Mapas de velocidades

oo

NGC 3893

El mapa de velocidades radiales de esta galaxia es semejante al de una galaxia es-
piral sin perturbaciones (Figuras 6.4 y. 6.5). Las velocidades radiales se presentan
bastante regulares y el eje menor cineméatico se encuentra claramente delineado por

167




u=vag de rotacion

b
[
1
i
[}

Canttuio ¥ ¢ Kar 302

velocidades : NGC 3893
radiales l
(kmis) €

1110

NGC 3896 60"

C 38906.

woeidades radiales de

Fiarna O

fndes frnising estas welocidades son

Ias el
SIMEFicas fesprociir a dicho eje. A nivel local vx posibice observar figeras irregularida-
des v In His tns vrlocidades radiates, sobeotodo on fns partos asociedns n

O3 DLRZICS alas al pasc del zas

e

=17 Tuericicnie proer

veluvidasdes
A I0Z0 ki st

E8 a
1

abarannide an
distsibucion de velodidades radiaies s bastante irre-

6.2.3 Curvas dc rotaciou

flor cugainge

dard e S

ol conjunto de sulores

Ispersidn fue 24, = (S0 X107,
Fi et

D437 coine

N
)

en la curva mi

3 v V. o= (52 cinemdiien g

fen @ con menc
)

tede e o contee




Captrutio ¥ 1 far St 8. 2.2 Cuas de rotaciba

)37[50
e e e wm mm e s w2 2= E = =
_ ooy m s s n e 2EEEE DS
n‘" - = e Levy Yy - e —- - — — — — — — v
T~ 4 1 i t i H t i 1 . & ! i t -_—
S

2z =g 22 = 2 2o =& 8B &= &

S &gz EEDsE D EE S S

velocidad radial
(km/s)

eI e

AR ot 1.

RIS |

FALLA DE b




Capirudo 8§ @ Kar g0 SHE.B LPYWHRL

N GC 3896 velaci.dades

870

o |

FIGURA 6.G6: Mapa de velocidades radiales de NGC I896 con los isocontornos de

inteusiciad en Ao snperpiesion.

e rotacidn parn

fortondt

prremonbande

A partir de esie punte ambos indos de in o

e
S B — TS ireee e d
a PO e

A esie raddio

. o
R
2

punto mas 1do gue se

mas alejard

N

13

be

o]
-

enfantes un tro anmenio aicanzatdo un valor e -

NSO 38885

Esin galaxin e thnrcife drropnln

Guie 8O fue pusibic Calcuiar una curva de rotacion simatricd vy cuit poca disparsiou 4G

proerie loee prel remm keitfoge




Capitulo 6 : Kar 302 §6.3.1FWHM

<ewts oo | 4 oy by oy g ey
] [

- taty -+ . ’ -

02" e R i_-—B o

ER L e T -

) LS Tgpdegeber " 1 y L

- i L T F

130 — ,"l f N Q,,f:' g L o -

4 B o

] ’ 1'| K HE [

: " . o

: [
H

: L

3 H s

=100 — e -
3 —— :

3 H- i s

< —— S

-z00 = I -

T T 7 T+ 1 g
-nn -&h -0 -Za [} A reesac

-

i .
1 - |
- - '
] I f

] '
v 1 v T T V T T
20 4] €8 j:0 B UL

FiIGURA 6.7: Curva de rotacién para NGC 3893. Las letras que aparecen estan
relacionadas con particularidades morfolégicas y se discuten en el texto.
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NGC 3893

FWHM (km/s)

>160

< 40

FIGURA 6.8: Mapa de FWHM para NGC 3893. Las regiones sefialadas presentan
un FWHM importante y se discuten en la seccién 6.3.1 Las linea gruesa seiala el
P.A. de la galaxia.

6.3 Movimientos no-circulares

6.3.1 FWHM TESIS CQI\I
FALLA DE OLu

-
Wi

NS
PRNC N |

NGC 3893

La Figura 6.8 muestra el mapa de FWHNM para NGC 3893 en el que se puede
apreciar valores importantes para FVWHNMI en el lado convexo del brazo este. (regiones
i y #i). Para la regién i, FIWHAL > 220 km s~! mientras que para la region
ii FWHA > 120 km s~'. La region i coincide con la region HII en la imagen
monocromatica donde se detecta un maximo de intensidad (regién 11 en la Figura
6.1b). Asf mismo se observa una contribucién importante (FW HAL > 110 km s~ en
el lado convexo del brazo oeste (region ¢if). En la parte inferior de este brazo (region
iv) se observan también valores grandes (= 120 Am s—!). Sin embargo éstas no se
encuentran preferentemente en un lado u otro de este brazo sino que lo atraviesan de
manera casi perpendicular el brazo. En las partes internas (~ 40 arcsec centrales) se
observan también valores grandes (~ 90 km s~ !) rodeando practicamente el centro
de la galaxia, las cuales parecen estar relacionadas con el inicio de ambos brazos
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NGC 3896 .

FWHM (km/s)
A\

>170

< 50

FIGURA G.9: Mapas de FWHNM para NGC 3896. Las regiones indicadas se discuten
en la seccién 6.3.1.

espirales. La parte dentral de esta galaxia presenta también FUW H A importantes
con un valor = 110 Am. s—1.

TESIS CON

FALLA DE ORIGEN

NGC 3896

Para esta galaxia se observan valores grandes para el FWHDM al norte y al noroeste
de la misma (regiones v a viz en la Figura 6.9). Para la region v se detectan FWHM
de hasta 170 Am s !, la regién vi presenta FWHA < 95 km s~! llegando hasta
~ 150 km s~!, y para la region vii se tiene FWHA > 105 km s~!. La regién
vii coincide con la estructura externa detectada en la imagen monocromatica (re-
gién VI en la Figura 6.3), lo que podria confirmar el hecho de que esta region esta
siendo objeto de fuerzas de marea importantes. Por su parte la regi6n viii en la
Figura 6.9 muestra una regién con valores pequeiios (~ 55 Am s~ 1) y se encuentra
diametralmente opuesta a la region vi donde se detectan FWHM importantes.
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NGC 3893

velocidades residuales
(km/s)

40

FIGURA 6.10: Mapas de velocidades residuales para NGC 3893. El recuadro supe-
rior muestra la curva “promedio” considerada para calcular el campo de velocidades
radiales ideal. Las regionesixz a xii se discuten en la seccién 6.3.2.

6.3.2 Mapas de velocidades residuales

NGC 3893

Con el fin de obtener el mapa de velocidades residuales de esta galaxia se obtuvo
un promedio de la curva observada siguiendo el siguiente procedimiento. Para cada
radio ?; de la curva de rotacién donde se detecta emisién para ambos lados de la
galaxia se consideran las velocidades radiales asociadas a cada lado, V; gzut ¥ Vi rojo,
calculandose su promedio. Esta valor promedio es el que se asocia entonces al radio
;. La incertidumbre en la velocidad de rotacion que se asocia a este radio esta
dada por la diferencia [V} qzut — Vi rojol- En los casos en los que sélo se detecta
emision en un lado de la galaxia se considera la incertidumbre maxima de la curva
de rotacion observada. Considerando que la curva de rotacion de esta galaxia es
bastante simétrica, el promedio de las velocidades de rotacion de cada lado sigue
siendo representativo del movimiento del gas alrededor del centro de la misma. La
curva resultante se presenta en el recuadro superior en la Figura 6.11. El mapa de
velocidades radiales ideal se construyé entonces a partir de esta curva y la ecuacion
(3.27). Este se muestra en la Figura G6.11. Este mapa no mostré ninguna de las
particularidades sefialadas por Warner, Wright & Baldwin (1973) como indicadores
de errores cn la determinacion de los parametros cinematicos para el cdlculo de la
curva de rotacién -ver Capitulo 3, seccion 3.5.4- de manera que las particularidades
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que presenta este mapa estan directamente vinculadas con movimientos no-circulares
del gas. Se observan V,e, importantes (tanto positivas como negativas) a lo largo
de los brazos espirales (regiones ixr a xii). Es importante seiialar el cambio de
signo de Vi.s al pasar de la regién xii a la region xi. Este cambio de signo podria
estar relacionado con el movimiento del gas respecto a la perturbacion responsable
del brazo espiral y por lo tanto estar relacionado con el radio de corrotacion de la

galaxia.

NGC 3896

Por la definicién misma de las velocidades residuales, para esta galaxia no fue posible
obtener el mapa de Vs pues como se menciond en la seccion 6.2.2 no se pudo calcular
una curva de rotacién. ‘

6.3.3 Comparaciéon entre particularidades cinematicas y
morfolégicas

NGC 3893

Para esta galaxia se comparé la localizacion de cada regién con emision (proyectada
en el plano del cielo) con velocidad radial observada, encontrandose que la mayoria
de las oscilaciones que se observan en la curva de rotacién pueden asociarse con los
brazos de la galaxia y las regiones interbrazo (Figuras 6.7 y ?7). Por ejemplo la region
B indica el inicio del brazo espiral oeste mientras que el inicio del brazo este alcanza a
apreciarse en la region 1. En ambos puntos se observa que la curva llega a un maximo
relativo para después disminuir ( region 1) o permancer plana (region B). Para el lado
de la curva que se aleja (lado norte) la regién interbrazo (marcada por la letra P)
presenta una ligera disminucién en su velocidad de rotacion AV ~ 10 Am s—!. Tras
este punto se observa otra depresion en la curva con AV ~ 10 &m s~! (marcada con
la letra C) la cual también corresponde a la region interbrazo al norte de esta galaxia.
Para el lado que se acerca (lado sur) la region interbrazo esta marcada por la letra
J ¥ para esta también se observa una disminucion de aproximadamente 20 krm s~ 1.
Después de este punto en este lado de la curva, la velocidad de rotacion -en valor
absoluto- aumenta de manera regular /sefialada con la letra K) y corresponde a
parte del brazo oeste de la galaxia. 'Iras este aumento la velocidad de rotacion
comienza a oscilar alrededor de un valor ~ 180 &m s~ !'. Esta region (marcada con
la letra M) corresponde al inicio de la regién interbrazo al sureste dela galaxia. A
radios mayores la curva se vuelve relativamente plana alrededor de una valor de
175 km s~!'. Esta region corresponde al estremo sur de la galaxia el cual presenta
poca emision y se seinala con la letra N. Para el lado que se acerca también se observa
un aumento regular de V;o asociado con parte del brazo espiral oeste (regién R).
Tras este aumento se observa una ligera disminucién en Vo (sefialada con la letra E)
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NGC 3893

30!!

E

FiGURA 6.11: Imagen monocromatica de NGC 3893 indicando las regiones asocia-
das con particularidades en la curva de rotacién de esta galaxia presentanda en la
Figura 6.7.
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que corresponde al inicio de la region interbrazo justo después de la region HII mas
intensa en esta galaxia (region II en la Figura ?77). En los altimos puntos detectados
la velocidad de rotacién disminuye de 195 km s~! a 155 km s~! en un intervalo de
14” (1.3 kpc) . Esta region corresponde al extremo noroeste de la galaxia (sefialado
con la letra F) y puede asociarse a la bifurcaciéon derecha del brazo oeste. Para las
partes centrales de esta galaxia no se observa ninguna particularidad para la region
interna (marcada con la letra O) tampoco se observan en la curva de rotacién indicios
de la presencia de la posible barra (regiones A y G).

INGC 3896

La superposicion del mapa del continuo con el mapa de velocidades radiales de esta
galaxia (Figura 6.6) muestra que en las regiones con mayor emisién el intervalo de
velocidades radiales observadas es relativainente pequeiio AV < 30 Am s~'. En las
partes externas de csta galaxia donde la emisiéon monocromatica disminuye en intensi-
dad se observa una distribuciéon irregular de velocidades radiales. Para la parte norte
de la galaxia que corresponde a la posbile estructura extendida de marea (region Ven
la Figura G.3) se observan velocidades radiales desde 881 km s~ hasta 1020 Am s™1,
Es importante sefialar que las regiones noreste y suroeste de esta galaxia (region VI
en la Figura 6.3 y la region diametralmente opuesta a la misma) presentan rangos
de velocidades mucho menores AV < 20 km s~! y AV < 30 b s71, respectiva-
mente. Es importante sefialar que el tipo de emision monocromatica extendida que
se detecta en esta galaxia no es comiun en galaxias SO, por lo que es poxible que en
realidad esta galaxia sea de tipo morfol6gico o irregular. De hecho la fotometria de
Hernandez-Toledo & Puerari (2001) indica la posible presencia de un disco ¢ indicios
de una posible estructura “espiral”.

6.4 Analisis dinamico

6.4.1 Estimacion de la masa

INGC 3893

Para estimar la masa de esta galaxia la informacién cinematica dada por la curva de
rotacion en Ha se complementé con la curva de rotacién en HI obtenida por Verheijen
& Sancisi (2001). Para tal efecto se consideraron los mismos parametros cinemdéticos
que estos autores (Tabla 6.1), asi como la curva de rotacién Ha “promedio” calculada
en la seccién 6.3.2. La Figura 6.12 muestra las superposicién de ambas curvas.
En ésta se puede observar que para los radios en comun, las curvas se superponen
de manera suave salvo por la parte externa de la curva en Ha a R > 60 arcsec
donde la curva de rotacién en Hea disminuye, asi mismo se observa que a partir de
2 ~ 240 arcsec (21.6 kpc) la curva HI disminuye de manera importante.

177




Capitulo 6 : Kar 302 §6.4.2Distribucion de masa

V(kmis)

T I T
200 ~
« - L] <——

- -

L 3

150 |— -1
100 |—= _
50 fom .

o | | 1\ L

0 50 100 150 200 R®™

FIGURA 6.12: Curva de rotacién multifrecuencia para NGC 3893. La curva se
obtuvo a partir de las observaciones en Ha (puntos pequeiios) y HI (puntos gran-
des rellenos, (Verheijen & Sancisi 2001)). La flecha horizontal indica la velocidad
maxima de rotacion que se considerd para estimar la masa utilizando el método de
Lequeux (1983). La flecha vertical corresponde al radio al interior del cual se estimoé
esta masa.

Utilizando el método propuesto por Lequecux (1983) -Capitulo 3, seccién 3.6.1. se
estimdé un rango de posibles masas para esta galaxia al interior de 150 arcsec
(138.5 kpc = 1.24.D»5/2) considerando Viqr = 190 km s~ ! encontrandose una masa
entre 0.66 x 101 Ay y 1.09 x 10! Af,. Estos resultados se presentan en la Tabla 6.1

Para el calculo de la masa orbital del par se utilizé la expresion (3.35) encontrandose
un valor de 1.96 x 10'%°AJf; considerando una diferencia de velocidades sistémicas
AV igual a 43 km s~! y una separacién proyectada de niacleo a nucleo X2 igual a
13.9 kpc. En este caso la masa orbital calculada de esta manera resulta mucho menor
que la masa dindamica, lo que deja ver que la diferencia de velocidades sistémicas AV
entre estas galaxias no es representativa de la velocidad orbital del par.

6.4.2 Distribucion de masa para NGC 3893

Para conocer la distribucion de masa de NGC 3893 a partir del ajuste de los modelos
de masa de Blais-Ouellette, Amram & Carignan (2001) presentados en el Capitulo
3, se utiliz6 la fotometria en la banda I obtenida por Hernandez-Toledo & Puerari
(2001) y la distribucion superficial de hidrégeno neutro dada por Verheijen & Sancisi
(2001). Para esta galaxia se utilizé la curva de rotacién multifrecuencias (Ha y HI)
que aparece cn el Figura 6.12.

A partir de este ajuste se encontré que la informacién cinematica en la partes in-
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ternas de la galaxia proporcionada por la observaciones en Ha impone restricciones
severas al modelo de halo considerado, asi como al cociente masa-luminosidad del
disco. Del mismo modo, la informacién a radios grandes restringe los parametros
utilizados para ajustar la curva de rotacién observada. A partir de las Figuras 6.13
y 6.14, 6.16 y 6.17 se puede ver que los parametros que ajustan la curva de rotacién
obtenida de observaciones HI no son los mismos que ajustan a la curva de rotaciéon
multifrecuencias.

Por ejemplo en el caso del halo isotérimico podemos ver que si inicamente se considera
la curva en HI, el cociente masa-luminosidad del disco resulta mucho mayor que
cuando se considera la curva multifrecuencias (Figuras 6.13 y 6.14). De hecho, los
puntos internos dados por las observaciones en el é6ptico imponen un (Af/L)p menor
que uno, lo que implicaria la presencia en el disco de una poblacién importante de
estrellas jovenes, lo cual no se observa en las immagenes directas de esta galaxia.

Por otro lado, el ajuste de la curva multi-frecuencias considerando un disco maximo
con un halo isotérmico de materia oscura (Figura 6.15) da una x? mas de dos veces
mayor que la que se obtiene con un disco no maximo (Figura 6.14). El considerar un
halo tipo NFW introduce valores de \? aan mayores (Figuras 6.16 y 6.17) ademas
de “exigir” que la contribucién del disco de estrellas a la masa de la galaxia sea
practicamente nula con Af/L < 0.1.

A partir de las Figuras 6.13 a 6.17 se puede ver que ninguno de los modelos clasicos
para el halo de materia oscura ajusta el altimo punto de la curva multifrecuencias.
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FIGURA 6.13: Modelo de masa que mejor ajusta la curva de rotacion derivada de
observaciones de HI (Verheijen & Sancisi 2001) considerando un halo de materia
oscura isotérmico con un disco no maximo. La curva de lineas largas representa
la contribucion del halo de materia oscura, la curva de lineas cortas representa la
contribucién del disco estelar. Los parametros que parecen en la figura corresponden
al cociente masa-luminosidad del disco en la banda 1 (A7/ Ly ), el radio central (core
radius) del halo de materia oscura (R y su densidad central pg (Rg en kpc y pg en
Mg /pc3, respectivamente) y la x? minimizada en el espacio de parametros.
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FIGURA 6.14: Modelo de masa que mejor ajusta la curva de rotacién multifrecuen-

cias (Hea y HI) considerando un halo de materia oscura isotérmico con un disco no
maximo.
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FIGURA 6.15: Modelo de masa que mejor ajusta la curva de rotacién multifrecuen-
cias (Ha y HI) considerando un halo de materia oscura isotérmico con un disco
maximo.
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FIGURA 6.16: Modelo de masa que mejor ajusta la curva de rotacién HI obtenida
por Verheijen & Sancisi (2001) considerando un halo de materia oscura tipo Navarro,
Frenk y White (Navarro, Frenk & White 1996) y un disco no maximo.
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FIGURA 6.17: Modelo de masa que mejor ajusta multifrecuencias y considerando
un halo de materia oscura tipo Navarro, Frenk y White (Navarro, Frenk & White

1996) y un disco no maximo.
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FIGURA G.18: Superposicion de los isocontornos de emision de hidrégeno neutro
obtenidos por Condon (1987) en el mapa de de velocidades obtenido con observacio-
nes en el optico (Ha) con el fin de comparar la elongacién detectada en radio con
la cinematica de esta galaxia. Unicamente se presentan el isocontorno mas externo
¥y el isocontorno que corresponde al maximo en emisién. La cruz indica la posiciéon

de centro optico.

6.5 Analisis del encuentro

Con el fin de analizar este encuentro, se determinéd la orientacién para NGC 3893
respecto al plano del cielo. NGC 3893 es una espiral de gran diseiio con dos brazos
bien definidos por lo que se puede asumir que ésta es una espiral “trailing” ya que
como se¢ vio en el Capitulo 1, seccién 1.2.5, los brazos espirales “leading” no son
comunes ademas de que en los casos que se ha observado este comportamiento se
observa unicamente un brazo. Considerando entonces el sentido de rotacién de la
galaxia y la ubicacién del lado que se aleja (lado “rojo”) y el lado que se acerca (lado
“azul”), se puede inferir la orientacion de esta galaxia situando su lado oeste mas
cercano al observador cue el lado este. Por el contrario para NGC 3896 no es posible
inferir una orientaciéon en un escenario tridimensional.

Se superpuso entonces el mapa de velocidades obtenido con observaciones en el 6p-
tico (Ha) con las isofotas externas en radio observadas por Condon (1987) (Figura
6.18) para determinar hasta que punto la estructura elongada que se observa en el
radio esta asociada con la companera NGC 3896. Esta estructura semejante a una
estructura de marea no se encuentra en la direccién de NGC 3896 y no parece estar
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asociada con ninguna estructura de NGC 3893 detectada en el 6ptico ni seguir la
orientacién de ninguno de los brazos de NGC 3893 visibles en el optico. Sin embar-
go, en una imagen de esta galaxia obtenida en el filtro B (Hernandez-Toledo, 2003
-comunicacién personal) es posible distinguir algunas regiones con emision en la di-
reccion de la estructura detectada por Condon (1987) . Del mismo modo se alcanza
a distinguir una prolongacién del brazo este el cual rodea a la galaxia extendiéndose
hacia el norte. Salvo por la isofota externa en la imagen de HI, el resto de las isofotas
de esta galaxia se presentan bastante regulares y casi concéntricas respecto al centro
6ptico de la galaxia (marcado con una cruz en las Figuras 6.2 y 6.18). Sin embargo
la presencia del brazo elongado indica que NGC 3893 esta siendo perturbada por
NGC 3896.

Por otro lado, ésta es una galaxia espiral de gran diseiio cuyo patrén pudo haber sido
reforzado por la presencia de la compaifiera como en el caso de M51. Sin embargo
para M51 la imagen en HI presenta severas distorsiones, sobretodo en la direccién
de su compaiiera NGC 5195 (Condon 1987). Esto nos lleva entonces a pensar que
para Kar 302, el encuentro es tal que contribuido a la formacion del patron espiral
de gran diseiio en NGC 3893 asi a como la aparicién de ciertas perturbacions en
la compaiiera, y a su vez es tal que se ha producido una perturbacion netamente
asimeétrica en la galaxia principal. Si la compaifiera orbita alrededor de NGC 3893
con una velocidad relacionada con las resonancias internas de ¢ésta, es posible que
el disco de esta ultima responda en primera instancia formando el patrén espiral
de diseiio, sobre todo si la galaxia compaiiera se encuentra relativamente alejada y
después aparezcan perturbaciones asimeétricas. Como se sepald en el Capitulo 2, las
interacciones “fuertes” entre dos galaxias pueden inducir estructura regular en las
galaxias participantes (Salo & Laurikainen 2000a,b) Como se vio en el Capitulo 2,
las simulaciones numéricas de encuentros han permitido determinar los escenarios
favorables para la formacion de puentes y colas, encontrandose que estos tienden
a formarse cuando el plano del disco de la galaxia principal es similar al plano de
la orbita y cuando el encuentro entre las galaxias es directo. A partir de estos
resultados podemos suponer que estamos presenciando un encuentro en el cual el
primer resultado de la perturbacion fue la formacion del patron espiral en NGC 3893
con la eventual deformacion de NGC 3896 (quizas durante un primer acercamiento)
y posteriormente la pérdida de simetria de la galaxia principal. En este caso se
podria suponer que NGC 3896 orbita alrededor de NGC 3893 siguiendo una 6rbita
directa con una inclinaciéon importante respecto al plano de la galaxia principal tal
que en un primer momento haya “postergado” la aparicion de estructura asimétrica
tal como un puente, una cola o bien, un brazo elongado como el que se observa. Una
posible configuracion de este encuentro se presenta en la Figura 6.19.

Por otro lado el hecho de que la curva de rotacion obtenida a partir del HI decrezca
en sus partes externas podria explicarse a partir de la naturaleza del halo de materia
oscura de estas galaxias. Ya sea que el halo de NGC 3893 es un halo truncado
producto de la interaccion o bien el sistema comparte un halo comun de materia
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FiGUurA 6.19: Posible configuracién tridimensional para el encuentro entre NGC
3893 y NGC 3896 donde se indica el espin y la orientacién de la galaxia principal.
La flecha punteada indica el posible sentido del encuentro de una de las galaxias
respecto a la otra.
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oscuar. Cabe sefialar sin embargo que una tercera posibilidad requiera una revision
del método utilizado por Verheijen & Sancisi (2001) para calcular la velocidad de
rotacion del HI a estos radios, en el cual anillos inclinados respecto al plano de la
galaxia - elipses en el plano del cielo- se ajustan al mapa de velocidades observado
minimizando la dispersién al intereior de cada anillo (Begeman 1987; Cote, Carignan
& Sancisi 1991).
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Capitulo 7

Kar 389: NGC 5257 y NGC 5258

7.1 NGC 5257 y NGC 5258

IKar 389 es un par de galaxias en interacciéon que consta de dos galaxias espirales,
NGC 5257 y NGC 5258. Esta par fue catalogado por Vorontsov-Velyaminov en su
Atlas y Catalogo de Galaxias Interactuantes (Vorontsov-Velyaminov 1959), incluido
por Arp en su catalogo de galaxias peculiares (Arp 1966) y catalogado por Kara-
chentsev (1972) como un par aislado tipo LIN mostrando puentes y colas. En su
trabajo sobre similitudes entre galaxias en pares interactuantes -ver Capitulo 2, sec-
5258 comparten el mismo tipo morfolégico (Sb -segun cstos autores) y estructura
interna similar, asi como tamafios angulares comparables (~ 1.5 arcmin), lo que
hace que este par caiga dentro de la categoria de “galaxias gemelas” propuesta por
estos autores (ver Figura 7.1). A partir de su velocidad sistémica corregida por la
deriva hacia el cumulo de Virgo (Viy,e = 6840 Amn s~ _base de datos LEDA), este
par se sittia a 97.72 Alpc de manera que las galaxias que lo componen, NGC 5257
y NGC 5258 tienen diametros lineales de 44.06 kpc y 42.07 kpc respectivamente, lo
que nos indica que se trata de galaxias espirales de tamaino considerable. Este par
forma parte de la muestra de galaxias brillantes del sateélite IRAS (Soifer et al 1989)
con una luminosidad en el infrarrojo lejano de 2020 x 10® Lg -considerando ambas
galaxias (Sofue et al 1993). Entre ambas galaxias s¢ observa ademdas un puente de
material, ¢l cual se aprecia claramente en la imagen en ¢l filtro B que se presenta en
la Figura 7.1a. Como parte de esta muestra este par fue observado en HI por Condon
et al (1990)para su Atlas en 1.49 GH=z. El mapa de isocontornos de intensidad en
esta longitud de onda se presenta en la Figura 7.2.

NGC 5257 es una galaxia de tipo morfoléogico SAB(s)b (base de datos NED). A
partir de observaciones de HI (1.49 GH =), Hutchmeir & Richter (1989) encuentran
una velocidad sistémica de 6881 &m s~ ! asi como una masa de HI de 1.2 x 101° Adg.
Esta galaxia fue observada por Bushouse & Werner (1990) tanto en el infrarrojo
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cercano como en Ha encontrando que no presenta formacion estelar activa en sus
partes centrales, sin embargo estos autores detectan mas de una region HII gigante
en sus partes externas (Figura 7.3). En esta misma Figura se puede apreciar una
barra prominente de ~ 6.5 arcsec (3.1 kpc) de largo en la banda K. Por su parte,
Hernandez-Toledo & Puerari (2001) observaron este par como parte de su estudio
fotométrico de galaxias binarias. En su imagen ultracontrastada de esta galaxiaen la
banda B (Figura 7.4) se puede apreciar un nitcleo bien definido y dos brazos espirales
extendidos. Entre el nicleo y estos brazos se alcanza a distinguir una pequena
estructura espiral (Hernandez-Toledo & Puerari 2001). Estos autores encucntran
también un indice de color (B3 — V) representativo de galaxias tipo Sb-Sc.

NGC 5258 es una galaxia de tipo morfolégico SAB(s)b (base de datos NED). La
emision en radio continuo de esta galaxia fue observada por Huminel et al (1987)
con el fin de determinar la naturaleza de su nucleo. Estos autores encuentran que
esta galaxia presenta un nucleo similar a una regién HII con un flujo menor que
6.0 mJy a una frecuencia de 1.49 GH=z . Hutchmeir & Richter (1989) encuentran
una velocidad sistémica de 6643 Am s~! asf como una masa de HI de 9.8 x 10? A/g,.
En su trabajo sobre observaciones de CO en galaxias del Catalogo de Arp, Sofue ct
al (1993) encuentran una luminosidad importante en CO para esta galaxia (Lco ~
47 x 107 K km s pc® dentro los 15 arcsec centrales). Sin embargo encuentran un
cociente Lpin/Loo de 43, mientras que para galaxias aisladas este cociente sucle
tener un valor de ~ 15 (Sanders et al 1986; Young et al 1986). Segun estos autores,
este exceso de emisidon en el infrarrojo cercano puede deberse a que la eficiencia de
formacion de estrellas masivas a partir del gas molecular es muy alta en esta galaxia
o bien puede deberse a que el grueso de la emision en el infrarrojo lejano proviene
de regiones que no cacen dentro de la regiéon donde se determiné Leoo. La primera
explicaciéon senalaria que la interaccion esta aumentando la formacion estelar en esta
galaxia, mientras que la segunda sugiere que la formacion estelar esta ocurriendo
no soélo en las partes centrales de la galaxia sino hasta varios kiloparsecs del centro.
Dentro de su trabajo fotomeétrico sobre galaxias en interaccion, Bushouse & Werner
(1990) encuentran que ésta es una de las pocas galaxias donde los maximeos de emision
en Ha también se observan en el infrarrojo (Figura 7.3). Estos autores encuentran
también que el indice de color J — A de la region HII con mayor emision es ~ 0.1 mag
mas rojo quce ¢l nucleo de esta galaxia y que las partes del disco cercanas a dicha
region. Por su parte Hernandez-Toledo & Puerari (2001) encuentran que esta galaxia
presenta una region nuclear elongada (Figura 7.4) de donde emergen dos brazos largos
y difusos, en particular el brazo que surge del lado sureste de esta galaxia se presenta
muy elongado. Estos autores encuentran también cue el indice de color (B — V') para
esta galaxia es representativo de galaxias tipo Sa-ab.

Los parametros principales de estas galaxias se presentan en la Tabla 7.1
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FIGURA 7.1: a) Imagen directa en la banda B de NGC 5257/58 (Ixar 389) tomada
del Catalogo de Galaxias Peculiares de Arp (1966). b) Imagen monocroméatica (Ha)
del par obtenida a partir del cubo de datos del interferémetro Fabry-Perot de barrido
PUMA. Las regiones seiialadas por un nimero se discuten en la seccién 7.2.1
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Kar 389

Capitulo 7 :

TasLA 7.1 Parimetros de NGC 5257 y NGC 5258

NGC 5257 NGC 5238
Coordenadas (J2000)* a = 13h 39m 52.9s a = 13h 39m 57.7s
§=-+00° 50" 247 § = +00° 49" 52"
Tipo morfoldgico SBh* SBb
SAB(r)b pec® SA(s)b pec®
SA{rs)b pec ¢ SABb pec ¢
my’ (mag) 13.69 13.67
Dy /2 0.775' = 22.02 kpe 0.74' = 21.04 kpe
Distancia® (Mpc) 97.72 97.72
My (mag) -21.95 -21.49
Brillo superficial promedio al interior de :
Das /2 (en mag/arcsect) 22.83 2.2
Lrg? (10° Lg) 2020 (todo el par) 23.20 (todo el par)
Leo® (107 K km st pc?) <920 AT
Velocidad sistemica  (kmy/s) 6800 6* 6784112
6798" 675
6825 £ 10° 6765+ 5
Vietmar (km/s) 970.48 3558
290 £ 10/ 2524 10 --
PA. () g T
ES W64
Inclinacion (°) 56.7 436
584 5! 5743
Masa HI' (10° Mo) 12 98
Masa (en 10" Mg) 2,081 1484
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FIGURA T7.2: Mapas dec isocontornos de intensidad en HI para Kar 389. NGC
5257 se encuentra a la izquierda y NGC 5258 a la derecha. La posicién IRAS se
indican con una cruz. Los isocontornos de afuera hacia adentro corresponden a
£2(/2) 4 2(n+1/2) poln+2/2) mJy/beam con n = —1. Tamaiio del “bean” igual
a 18 arcsec Imagen tomada de Condon et al (1990).

¢ Base de datos LIEDA
Base de datos NED (Nasa Extragalactic Database)
€ Hernandez-Toledo & Puerari (2001)

Sofue et al (1993) -estimada a partir del flujo del par tomado del Catalogo de
Galaxias IRAS (Lonsdale et al 1985) B

¢ Sofue et al (1993)

-

Este trabajo TESTS C{‘W\I

8 Base de datos LIEDA a partir de observaciones en radio FALLA Dr ORI 5
871

Condon et al (1990) Observaciones en radio

Hutchmeir & Richter (1989)

i Al interior de 0.5 Da25/2 calculada partir de la curva de rotacion de Ha utili-
zando el método de Lequeux (1983)-este trabajo considerando una distribucién
de masa esferoidal

7.2 Mapa de velocidades y curvas de rotacion

7.2.1 Imagen monocromatica

La Figura 7.1b presenta la imagen monocroméatica Ha de Kar 389. Para NGC
5257 se observan las tres regiones HII detectadas por Bushouse & Werner (1990)
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FIGURA T7.3: Mapas de isocontornos de intensidad en el 6ptico Ha y en el infra-
rrojo cercano para NGC 5257 (izquierda) y para NGC 5258 (derecha). Tomados de

Bushouse & Werner (1990).
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FIGURA 7.4: Imagen en la banda B resaltando el contraste de la misma donde
se puede apreciar parte de la estructura que se discute en el texto. Tomada de
Hernandez-Toledo & Puerari (2001).
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y Hernandez-Toledo & Puerari (2001) a lo largo del brazo oeste (regiones I, II y
111), mientras que en el brazo este se aprecia una regi6on HII prominente (region
VI). Entre el centro de la galaxia (el cual se encuentra desprovisto por completo
de regiones HII) y el brazo este se observa una estructura débil (region V) la cual
podria estar delineando parte de la estructura detectada por Hernandez-Toledo &
Puerari (2001) en su imagen ultra-contrastada en la banda B (Figura 7.4). Por su
parte para NGC 5258 se observa una regién HII prominente al suroeste de la galaxia
(region VI), la cual también es detectada por Bushouse & Werner (1990) (Figura
7.3). Se detectan también regiones HII mucho menos intensas delineando el inicio
del brazo este de la galaxia las cuales también alcanzan a observarse en la imagen
Ha de Bushouse & Werner (1990).

7.2.2 Mapas de velocidades
NGC 5257

El mapa de velocidades radiales de esta galaxia se presenta en la Figura 7.5; las
isovelocidades asociadas se presentan en la Figura 7.6. En este mapa se puede apre-
ciar un claro patrén en forma de “S” yendo de sur a norte. La region dentro de la
cual las isovelocidades son practicamente paralelas (Figura 7.6) tiene una extensién
total de 7.9 arcsec (3.75 kpc) y podria estar relacionado con la presencia de la barra
prominente que se detecta en la imagen en la banda J de Bushouse & Werner (1990)
(Figura 7.3, imagen superior izquierda). En el extremo noroeste de esta galaxia
se observa un ligero exceso en las velocidades radiales. Esta regién coincide con el
extremo del brazo este de la galaxia observado en Ha.

NGC 5258

El mapa de velocidades radiales de esta galaxia muestra asimetrias importantes entre
un lado y otro del aparente eje mayor (Figura 7.5). Estas asimetrias son mas eviden-
tes hacia los extremos norte y sur de esta galaxia y podrfan estar relacionadas con
un alabeo del disco de esta galaxia. Es importante notar sin embargo que en la parte
central del mapa de velocidades radiales no se observa indicio alguno de la presencia
de una barra central. De hecho, es posible delinear un ¢je menor cinematico (linea
de velocidad cero con Vs ~ 6780 Am s—!) practicamente rectilineo ( Figura 7.6).
Por el contrario conforme nos alejamos del centro de esta galaxia los isocontornos de
velocidad rotan lentamente debido al cambio de inclinaciéon de esta galaxias producto
del posible alabeo.
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FIGURA 7.5: Mapa de velocidades radiales de NGC 5257/58 (IKar 389). Las lincas
gruesas senfialan el angulo de posicion P .A. de cada galaxia, las lineas delgadas
indican el sector angular considerado para el calculo de las curvas de rotacidn.
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FIGURA T7.G6: Isovelocidades radiales de NGC 5257/58 (Kar 389). Los valores de las
velocidades estan en Am s~ !. Las velocidades sistémicas heliocéntricas son 6325 =+
10 Am s7! para NGC 5257 y G765 = 5 km s~! para NGC 5258.
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FIGURA 7.7: Curva de rotacién para NGC 5257. EIl panel superior muestra
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja.
Las letras que se muestran estan asociadas con las regiones que se presentan en las
Figura 7.12. El panel inferior muestra la superposicién de ambos lados. V... indica
la velocidad de rotacidén seleccionada para calcular la masa de la galaxia dentro de
un radio Dag5/4 el cual también se indica en la figura.
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7.2.3 Curvas de rotacion
NGC. 5257

Para el calculo de la curva de rotaciéon de esta galaxia se consideré un sector angular
@ = 36° de cada lado del eje mayor cinematico de la galaxia. El conjunto de valores
cue resultd en la curva mas simétrica y con menor dispersion fue P.A. = (99 =+ 3)°,
i= (58 %£5)° y V,,, = (6825 % 10) Am s~ ! (Tabla 7.1). El centro cinematico que se
consider6é para calcular la curva de rotacion de NGC 5257 no coincide con el centro
fotomeétrico observandose una diferencia de 3.8 arcsec entre uno y otro. La curva de
rotacién para esta galaxia se presenta en la Figura 7.7. En ésta se observa que los dos
primeros puntos de cada lado de la curva presentan velocidades de rotacion dispares.
A R = 1.7 arcsec, Vypr = 52 km s~! para el lado azul, mientras que para el lado rojo
Viot = 95 km s~1; para el segundo punto (a R = 2.9 arcsee), Viot 90.0 km s™!
A partir de

para el lado azul, mientras que para cl lado rojo Vo = 151.0 kmnt s
este radio y hasta un radio de 17 aresee (8.05 Apc), la curva de rotacién permanece
simétrica mostrando un aumento regular en la velocidad de rotacion hasta alcanzar
288 km s~ ! para R = 16.6 arcsecc. Sin embargo a partir de este radio, la curva se
bifurca. Para el lado de la galaxia que se acerca (lado oeste, el mas alejado de la
compaiiera), la velocidad de rotaciéon comienza a disminuir hasta llegar a un valor
~ 200 km s! entre R = 23.1 arcsec y R = 26.8 arcsec. A R = 27.7 arcsec,
la velocidad de rotaci6én aumenta ligeramente a 224 km s~! mostrando una ligera
oscilacion. Finalmente a partir de R = 31.2 arecsec y hasta el iltimo punto detectado
en emision (R = 34.2 arcsec) la velocidad se mantiene alrededor de un valor promedio
de 245 kne s™1.

NGC 5258

Para el calculo de la curva de rotacién de esta galaxia se considerd un sector angular
© = 32° de cada lado del eje mayor cinematico de la galaxia. El conjunto de valores
que resultd en la curva mas simeétrica y con menor dispersion fue P.A. = (210 =+ 5)°,
i = (54 £ 4)° y Viys = (6765 == 5) km s~! (Tabla T.1). En este caso, el centro
cinemadtico que se considerd para calcular la curva de rotacion de NGC 5258 coincide
con el centro fotométrico. La curva de rotacidén para esta galaxia se presenta en la
Figura ?7. A partir de la superposicion de ambos lados se puede apreciar que la
curva de rotaciéon es relativamente simeétrica entre 2.6 y 14.5 arcsec salvo por los
puntos a & ~ 1.5 arcsec para los cuales se observa una AV,o ~ 45 km s~!. En
ambos lados la curva presenta un comportamiento oscilatorio ascendente hasta llegar
a ~ 235 Am s~! para R = 14.4 arcsec. A partir de este radio, la curva se bifurca.
Para el lado que se aleja (lado sur, el mas alejado de la compaiiera) la velocidad
de rotacién sigue aumentando hasta llegar a 286 Am s~! a un radio de 17.5 arcsec.
Para el lado que se acerca (lado norte, el mas cercano a la compaiiera), la velocidad
de rotacién disminuye a 194 km s~! a R = 15.5 arcsec. A partir de este radio, la
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FIGURA 7.8: Curva de rotacién para NGC 5258. El panecl superior muestra
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja.
Las letras que se muestran estan asociadas con las regiones que se presentan en
la Figura Figura 7.13. EIl panel inferior muestra la superposicién de ambos lados.
Vinar indica la velocidad de rotacién seleccionada para calcular la masa de la galaxia
dentro de un radio Djys5/4 el cual también se indica en la figura.
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curva de rotacién vuelve a crecer alcanzando un valor promedio de 222 Ams entre
16.4 y 22.5 arcsec. A partir de 23.5 arcseec, la velocidad de rotacién empieza a
decrecer alcanzando una velocidad de rotacién de 160 Am s~! a R = 25.2 arcsec que
corresponde al ultimo punto en emisién detectado en este lado de la galaxia.

7.3 Movimientos no-circulares

7.3.1 FWHM
NGC 5257

La Figura 7.9a muestra el mapa de FWHM para NGC 5257 en el que se puede
apreciar una contribucién importante a lo largo del brazo espiral este (regiones 3 y
4). Los valores a lo largo de estas regiones se encuentran entre 85 y 130 Am s~ ! para
la regién 3 y son superiores a 60 km s~! para la regién 4. Asi mismo, se aprecian
valores importantes de Vyip a lo largo del brazo espiral oeste con valores superiores
a 67.5 km s~ ! (region 1). En particular la parte sur de dicho brazo presenta valores
mayores que 104 km s7! (region 2). Esta regién coincide con la region HII mas
prominente que se observa en la Figura 7.1b.

NGC 5258

Para esta galaxia se observan FWHNM! importantes sobre todo en sus partes centrales
(Figura 7.9b). En particular se observa una region importante al suroeste de la
galaxia con valores > 75 Am s~ !, llegando incluso a alcanzar valores ~ 130 Am s~}
(region G). Esta region coincide con la region HII mas intensa de esta galaxia (region
viii en la Figura 7.1). Ligeramente al norte del centro de esta galaxia (region 5)
también se observan valores grandes llegando hasta 90 Am s7!; al este de la galaxia
(region T) se observan valores mayores que 60 km s~! llegandose a detectar valores
~ 93 kmn s~!. Esta region corresponde a otra de las regiones HII de esta galaxia
(region @ en la Figura 7.1). Finalmente en el borde superior de la galaxia (lado norte,
region 8) también se observan FWHM grandes con valores hasta de 85 km s~ 1.

7.3.2 Mapas de velocidades residuales

NGC 5257

Con el fin de obtener el mapa de velocidades residuales de esta galaxia se obtuvo la
curva de rotaciéon “promedio” descrita en el Capitulo 6, seccion 6.3.2. Esta se presenta
en el recuadro superior derecho de la Figura 7.10. El mapa de velocidades residuales
se presenta en la Figura 7.10. En este mapa se puede observar una contribucién
importante de V;., negativas (~ —35 km s~!) en la parte central de la galaxia
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Ficura 7.9: Mapas de FWHM para (a) NGC 5257 y para (b) NGC 5258. Los
nimeros muestran las regiones convalores grandes de FWHM y se discuten en el
texto (seccién 7.3.1).
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FI1GUurA 7.10: Mapa de velocidades residuales para NGC 5257. El recuadro superior
muestra la curva considerada para calcular el campo de velocidades radiales ideal.
Las regiones 9 a 17 se discuten en la seccién 7.3.2. La estrella indica la posicién en
la cual la posicién de las velocidades residuales negativas cambia del lado convexo

del brazo al lado concavo la cual podria estar relacionada con el radio de corrotacion

de esta galaxia.
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FIGURA T7.11: Mapa de velocidades residuales para NGC 5258. El recuadro superior
muestra la curva considerada para calcular el campo de velocidades radiales ideal
Las regiones 18 a 22 se discuten en la seccién 7.3.2.

(regioén 9), en particular al sur del centro cinematico de la misma (regién 10 con
Vidisp < —80 km s~1). Esta region corresponde al centro fotométrico de esta galaxia
y es tal que 6 ~ 270° por lo que la contribucién de la velocidad tangencial Vg, en
la ecuacién (3.28) puede considerarse despreciable. Esto parece indicar entonces que
una fraccién considerable de estas velocidades no-circulares es en la direccion radial
en el plano de la galaxia. Dado que esta zona corresponde a un sector de la barra
central, estas velocidades no-circulares podrian ser un reflejo del gas moviéndose a
lo largo de esta estructura -ver Figura 3.17, Capitulo 3.

A lo largo del brazo espiral oeste de la galaxia sc observa una contribucién importante
de velocidades residuales positivas mayores que 30 ki s~?! (regiones 11, 12 y 17). En
particular la regién 12 presenta Vies = 45 Am s~ ! llegando hasta 57 km s~ 1. Esta
region coincide con la region HII mas prominente que se observa en la Figura 7.1b.
Para el brazo espiral oeste se detectan regiones con velocidades residuales negativas
(< —40 km s71) (region 14). En particular para las regiones 15 y 16 se observan
velocidades residuales menores que —65 Am s~!. Es importante notar que la regién
15 se encuentra en el lado convexo del brazo mientras cue la region 16 se encuentra
en el lado céncavo, lo que nos podria estar indicando como se mueve el gas respecto
a la perturbaciéon responsable del mismo y por lo tanto estar relacionado con el
radio de corrotacion de esta galaxia. La region 13 indica una regién con velocidades
residuales ~ 20 Amn s~ ! que contrasta con los valores importantes para Ve que se
detectan en las regiones adyacentes (region 9 y regién 15).
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NGC 5258

Al igual que para NGC 5257, el mapa de velocidades residuales de esta galaxia se
obtuvo a partir de la curva de rotacién “promedio” la cual se presenta en ¢l recuadro
superior derecho de la la Figura 7.11. Esta figura muestra a su vez el mapa de velo-
cidades residuales de esta galaxia. En éste se observa una contribucién importante
de Vaisp positivas en el lado este de la galaxia (regién 18 con Vg,p = 30 Am s™1).
Dentro de esta misma regién se distinguen dos zonas donde la contribucién de Vyisp
es aiun mayor: La regién 19 -cercana al centro cinemaético- presenta Vg, entre 55
y 80 km s~!. mientras que la region 20 -lado convexo del brazo espiral- presenta
velocidades mayores que G0 km s~!. Ambas regiones se encuentran a un lado y otro
de la regién HII que se alcanza a distinguir en la Figura 7.1b (region x). En el sector
sur de esta galaxia se detecta otra contribucién importante de V. con valores entre
30 y 60 km s—!. Esta region coincide con la region HII mas prominente de esta ga-
laxia (region viii en la Figura 7.1b). Por su parte en el extremo norte de la galaxia
se observa una contribucién importante de velocidades residuales negativas que van
desde —30 hasta —100 Am s~ !. Para esta region @ ~ 180 por lo que la contribucion
de la velocidad radial Vi,q en la ecuacion (3.28) puede counsiderarse despreciable. De
este modo es posible que una fraccion considerable de estas velocidades no-circulares
sea un reflejo del gas que se acelera a lo largo de este brazo espiral.

7.3.3 Comparacion entre particularidades cinematicas y
morfolégicas

NGC 5257

Para esta galaxia se compar6 la localizacion de cada region con emision (proyectada
en el plano del cielo) con la velocidad radial observada y la velocidad de rotacion
asociada en su curva de rotacion (Figuras 7.12 y 7.7). A partir de esta comparacion se
puede ver que los puntos internos de la curva de rotacién para los cuales se observan
Vot dispares entre el lado rojo y el lado azul de la galaxia corresponden a parte de
la barra central (region A en la Figuras7.12). Para el lado de la curva que se aleja,
los puntos para los cuales V5, muestra un aumento importante (regiones £ y F en la
Figura 7.7) corresponden al borde sureste de la galaxia y podrian estar relacionados
con el inicio del brazo este. Por su parte la region G presenta velocidades de rotacion
considerablemente menores (~ 180 Am s~! en la Figura 7.7 y corresponde al brazo
oeste de esta galaxia, el cual parece extenderse hasta la compaiiera NGC 5258. Para
cl lado de la galaxia que se acerca, la parte de la curva de rotacién para la cual
ambos lados se bifurca corresponde a la region interbrazo. La region para la cual
Vror alcanza un valor minimo para este lado de la curva corresponde a parte del
brazo espiral este (regiéon B en la Figura 7.12). Esta disminucién en la velocidad de
rotacion podria deberse a la desaceleracion del gas debido a las fuerzas de marea,
o bien a que esta parte del brazo no se encuentra sobre el plano principal de la
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A NGC 5257

FIGURA 7.12: Isocontornos de intensidad de emision en Ha de NGC 5257 super-
puestos al mapa de velocidades con el fin de comparar las particularidades morfol6-
gicas y cineméaticas. Las letras estan muestran regiones que se dicuten en la secciétn
7.3.3 y aparecen también en la curva de rotacion de esta galaxia (Figura 77).
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NGC 5258

FrounraA 7.13: Isocontornos de intensidad de emision en Ha de NGC 52578 super-
puestos al mapa de velocidades con el fin de comparar las particutaridades morfolég-
gicas y cinematicas. Las letras muestran regiones que se dicuten en la seccién 7.3.3

¥ aparccen también on la curva de rotacion de esta galaxia {Figura ?7).

galaxia. Las regiones que le siguen{ € y D) tambien corresponden a este brazo
sspiral ¥ tambiéa preseatan velocidades de rotacidn considerableminte mmenores al
maximo alcanzado por esta curva. Para [a regién I -la altima qgue se detecta para
ol brazo cste de {a galaxia- la velocidad de rotacién aumenta ligeramente respecto a
ins regiones antertores.

a galnxia, la comparacion entre tas Figuras 7.12 y 7.7 muestran quea la mayo-
via de las oscilaciones que se observan en Ia curva de rotacidn pueden asocinrse con
ias regiones HII (regiones iy 2, Ly 2, My 2 3 V3 2). Sin embargo la disparidad entre el
Ladn azal ¥ ol lado rojo para la parte central de osta galaxia no parece estar asociada
a ninguna particularidad morfolégica (region 1I). A radios mayores, los puntos donde
ba curva de rotachdn possenta diferencia entre ¢l lado mjo 3 el lado azal (regiones O
¥ P, Sy T en la Figura 7.7) estan relacionadas con los bordes de regiones Il poco
prominentes. En particular para ol lado rojo estas regiones estan relacionadas con
ol extremo sur de osta galaxia 3 podrian estar relacionndos con of movimiento det
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gas al inicio del brazo oeste o bien al alabeo del disco. Por otra parte las regiones
T y U para las cuales la curvas de rotacién presenta una disminucién en Vi estan
asociadas con el extremo norte de esta galaxia y podrian estar relacionadas con el
movimiento del gas en el brazo este (el cual se encuentra mas cercano a la galaxia
compaiiera) o bien pueden ser producto del alabeo del disco.

7.4 Amnalisis dinamico

7.4.1 Estimacion de la masa

NGC 5257

La curva de rotacién de esta galaxia se presenta simétrica hasta un radio de 17 arcsec (8.05 kpc)
alcanzando una velocidad de 292 km s~!. Se estima entonces la masa al interior de

dicho radio de bifurcacién utilizando el método propuesto por Lequeux (1983) -
Capftulo 3, seccién 3.G6.1. Se encuentra asf que la masa de esta galaxia -hasta este

radio- esta entre 0.93 x 101 Mg y 1.54 x 10'' Afg. Este resultado se presenta en la

Tabla 7.2.

Con el fin de tener un valor un poco mas respresentativo se extrapold el valor de
Vinar = 2902 kms a un radio igual a 0.5 D2s5/2, (el cual corresponde a 23 arcsec =
10.9 kpc ) con el fin de estimar el rango de masas al interior de este radio utilizando
también el método de Lequeux (1983). Se encuenta asi una masa entre 1.24 x 10'! Adg
y 2.08 x 10! Mg. Este resultado se presenta en la Tablas 7.1 y 7.2

TESIS CON

NGC 5258 FALLA DI ORIC

Para esta galaxia se puede considerar que la curva de rotacién es simétrica hasta un
radio Rp;y = 17 arcsec (8.05 kpc), radio al cual alcanza una velocidad de rotacion
igual a 252 km s~!'. A partir de estos valores y utilizando el meétodo de Lequeux
(1983) se estimod la masa al interior de este radio encontrandose una masa entre
0.69 x 10''Afg y 1.15 x 10" Mg (Tabla 7.2). Extrapolando el valor de Viu. =
252 Ams a un radio igual a 0.5 D»5/2, (el cual corresponde a 22 arcsec = 10.4 kpc
) se obticne un rango de masas al interior de este radio entre 0.89 x 10'!'Afg y
1.48 x 10'' Aly. Este resultado se presenta en la Tablas 7.1 y 7.2

Utilizando la expresion (3.35) para el cdlculo de la masa orbital del par se encuentra
un valor de 0.64 x 10'!Afs considerando una diferencia de velocidades sistémicas
AV igual a 48 km s~! y una separaciéon proyectada de nicleo a nacleo Xio igual a
36.6 kpc. Este valor es menor que la suma de la masa dinamica de ambas galaxias lo
que nos hace ver que es posible que una fraccién importante del movimiento orbital
de una galaxia respecto a la otra se encuentra en el plano del cielo.
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Kar 389

Capfitulo 7 :

TaABLA 7.2: Estimacion de masas para NGC 5257 y NGC 5258

R, V(Ry) MRa) x10TMy --- Dufd  V(Du/f) M(Dasfd) x 10" My

enkpe  enkms! enkpe enkms!
NGC 327  8.05 292 0.93-1.54 --- 109 292 1.24 - 2.08
NGC5258  8.05 252 0.69-1.15 --- 104 252 0.89-148

* Radio al cual se pierde la simetria entre un lado y otro de la curva de rotacion.
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N NGC 5257

TESIS CON
rALLA DE ORIGEN

NGC 5258

FIGURA 7.14: Posible configuraciéon tridimensional para el encuentro entre NGC
5257 y NGC 5258 donde sc indica el espin y la orientacion de cada galaxia.

7.5 _Analisis del encuentro

Por lo que se refiere a la naturaleza de la estructura entre ambas galaxias, el analisis
cinematico del brazo oeste de NGC 5257 parece indicar que efectivamente este brazo
esta siendo deformado por fuerzas de marea ya que se detectan velocidades residuales
importantes sin ninguna orientacién preferente (ya sea el lado céncavo o convexo
del brazo). Es posible entonces que estemos viendo un puente de marea incipiente
producto de la presencia de NGC 5258. Por otro lado el hecho de ¢ue el HI no se
encuentre fuertemente perturbado podria hablarnos de la orientacién del encuentro
indicando que éste es un encuentro retrogrado para el cual los puentes y colas no
han tenido tiecmpo de {ormarse aun (contrariamente a un cncuentro directo para el

cual estas estructura parecen formarse relativamente pronto). i

Por otro lado ammbas galaxias son luminosas en el lejano infrarrojo y presentan una
masa importante de HIl y gas molecular -ver Tabla 7.1-, sin embargo como lo indican
Bushouse & Werner (1990) parecen estar desprovistas de polvo pues presentan la
misma intensidad tanto en las bandas R ¥y J como en Ha Esto llevaria a pensar
entones que en el pasado (hace > 107 aiios) ambas galaxia sufrieron un episodio im-
portante de formacioén estelar lo que podria significar que para esta par la interaccion
ha inducido periédos previos de formacion estelar y que actualmente las galaxias se
encuentran en una estado latente. Dada la cantidad de gas molecular que contienen i
ambas galaxias y la masa de cada una de ellas es posible que en un futuro, esta ;
formacion estelar se reactive. De manera que el encuentro que se esta observando
parece ser un encuentro retréogrado con el plano de la é6rbita muy alejado del plano
de cualquiera de las galaxias y tal que las perturbaciones en un pasado fueron tales
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que produjeron un episodio de formacién estelar masiva asi como el alabeo del disco
de NGC 5258.

Dada la localizacion de las velocidades radiales para cada galaxia asf como el hecho de
que ambas presentan brazos espirales delineados, podemos asumir que estas galaxias
son “trailing” y de ahi determinar su orientacién en el plano del cielo. Esta se
presenta en la Figura 7.14 junto con la posible orientacién del encuentro a partir de
la discusién anterior.




Capitulo 8

Analisis de los resultados
principales

A continuacion se presentan los resultados mas relevantes de este trabajo sobre pares
de galaxias en interacciéon dentro de un contexto mas general. Se analizan las seme-
janzas y diferencias entre los cuatro pares estudiados tanto en su morfologia como
en su cinematica y dinamica asi como la importancia de la técnica y metodologia

utilizados en este trabajo.

8.1 Curvas de rotacion TESIS CON I
FALLA DE ORIGEN |

Aspecto global

La mayoria de las curvas de rotacion determinadas en este trabajo presentan una
bifurcacién a cierto radio Rpiy a partir del cual V., disminuye drasticamente para
uno de los lados (Figuras 8.1, 8.2 y 8.4).

De hecho, la tnica galaxia que presenta un comportamiento simeétrico en su cur-
va de rotacion es NGC 3893 en Kar 302 (Figura 8.3). Para esta galaxia, la curva
multifrecuencias presenta un comportamiento simétrico para ambos lados de la ga-
laxia hasta los altimos puntos detectados. Esta galaxia presenta simultaneamente
un patréon espiral de gran disefio de aspecto bastante regular y simétrico y un brazo
elongado que parece ser producto de las fuerzas de marea debidas a la interaccién.
Su compailiera NGC 3890 presenta distorsiones en sus partes externas lo que indica
los efectos de la interaccion. Ademas como se nienciond anteriormente, numérica-
mente se ha encontrado que una interaccién fuerte puede resultar en la formacion de
estructura bastante regular (Salo & Laurikainen 2000a). Sin embargo para las gala-
xias en los pares Arp 271, Kar 468 y Kar 389, las curvas de rotacién presentan una
disminucion en la velocidad de rotacién del lado mas cercano a la compaiiera excepto
para la curva de rotacion de NGC 5257 para la cual esta disminucion se presenta en
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FIGURA 8.3: Curva de rotacién para NGC 3893 en Kar 302 mostrando el radio
al cual se encuentra la dltima regién HII Ry, el radio limite al cual se detecta la
estructura espiral R.,p ¥ el radio del disco facilmente visibleR,,.

el que parece ser el lado opuesto a la compaiiera. Esta disminucion en la velocidad
de rotacién puede estar asociada con la desaceleraciéon del gas debido a la cercania
de la compaiiera o bien al hecho de que para estos radios, el gas no se encuentra
sobre el plano principal de la galaxia. Para el caso de NGC 5257, la disminucion de
Vroe €n €l lado en apariencia mas alejado de la compaiiera NGC 5258 podrfa ser un
indicio de la orientacion del encuentro en tres dimensiones de tal manera que el lado
que se ve mas cerca de la compafiera proyectado en el plano del cielo, se encuentre
en realidad mas alcjado. Dado el nimero de pares observados, cl asociar el lado mas
cercano a la compaiiera con el lado de la curva de rotacién que se bifurca mostrando
una disminucién en V;, no es un resultado concluyente. Sin embargo es un indicio
del tipo de peculiaridades que se deben buscar en un estudio con una muestra mas
extensa de pares de galaxias con el fin de determinar rasgos cinematicos globales que
caractericen el fen6meno de interaccién.

Radio de corrotacién

Con la idea de explorar algunos de estos posibles rasgos se buscé situar el radio de
corrotacion en cada una de las curvas de rotacion determinadas siguiendo el método
semi-empfirico de Roberts, Jr., Roberts & Shu (1975) y que se presenta en el Capftulo
1, seccién 1.2.5. De esta manera para cada galaxia se buscé determinar sobre la curva
de rotacién, el radio al cual se encuentra la iltima region HIl detectada Ry g, el radio
donde termina la estructura espiral prominente R.,, y el radio del disco facilmente
visible fiyi,. Para este altimo se considers el radio D2s/2 mientras que para R.,p
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FIGURA 8.4: Arriba: Curva de rotacion para NGC 5257 en Kar 389 mostrandeo e}
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radio de corrotacion ¥ determinado en el Capitulo 7. a partir de la localizaci’on de
las velocidades residuales. A4bajo: Curva de rotacidn para NQC 5258 on Kar 389
mostrando los mismos radios que en la curva superior.
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Capitulo 8 : Analisis de los resultados principales §8.1 Curvas de rotacién

se consideré la imagen directa en el 6ptico, generalmente en la banda B. Los radios
determinados para cada galaxia se presentan en las Figuras 8.1, 8.2, 8.3) y 8.4.

Globalmente estos radios no coinciden para ninguna de estas galaxias estudiadas,
encontrandose ademas que el disco visible llega mucho mas lejos que los otros dos
trazadores.

Para las galaxias en Arp 271, R,;s también es mayor que los demas radios por un
valor > 10 arcsec (1.3 kpe) (Figura 8.1). Para NGC 5426, la posicién del radio
de corrotacion (determinada a partir de la ubicacién de las velocidades residuales
respecto al lado céncavo o convexo del brazo de la galaxia) es cercano al valor del
radio al cual se detecta la tltima region HII (R ;). Este radio también es cercano a
Ryiy. Sin embargo, Reqp es mayor (~ 20 arcsec = 2.6 kpc). Para NGC 5427, Ryir y
R.,; coinciden, lo cual indica que tanto la formacion estelar como el patron espiral
de gran disefio se encuentran confinados dentro de esta distancia galactocéntrica lo
que podria dar una idea de la localizacién del radio de corrotacién para esta galaxia.
En este caso Ruirs €5 menor a los demas radios por ~ 20 kpec.

Para NGC 5953 en Kar 468 se observa que los radios Ryr;; y Resp coinciden, en-
contrandose en las partes internas de esta galaxia a ~ 9 arcesec (1.1 kpc) del centro
(Figura 8.2). Para esta galaxia, el radio de bifuraciéon es ligeramente mayor que
estos dos radios (Rpiy ~ 10.5 arcsec = 1.3 kpc). Para NGC 5954 la curva no sc
bifurca, ya que ¢l altimo punto con emision que se detecta del lado que se acerca (a
27 arcsec = 3.3 kpc) cae sobre la parte plana de la curva. Sin embargo es posible
observar una disminucion abrupta de V.5 a B ~ 38 arcsec (4.7 kpc) para el lado
que se alej. Este radio es mayor que Re.p, el cual a su vez es mayor que Ry por
~ 10 arcsec (1.2 Apc).

Para NGC 3893 en Kar 302, R,;. también es mayor que los radios de los otros dos
trazadores por ~ 40 arcsec (3.6 kpc). Por su parte R.zs,, es mayor que Ryrr por
< 5 arcsec (0.5 kpc) (Figura 8.3).

Para las dos galaxias de Kar 389 (NGC 5257 y NGC 5258) tanto R,;; como Resp
llegan mucho mas lejos que la altima region HII detectada (Figura 8.4), ademas de
que en ambos casos Rpiy < Ryp7. Para NGC 5258, Ryiy es menor que Ryyyg.

Se puede ver asf que para estas galaxias, la determinacion de Reonrp a partir de
los trazadores que presentan Roberts Jr, Roberts & Shu (1975) no es tan inmediata

pues estos trazadores difieren de manera importante. En particular, el radio del
disco visible suele ser mucho mayor que los otros dos radios lo que puede sugerir
que el fenémeno de interacciéon reacomoda el gas que forma estrellas y la estructura
espiral respecto al disco visible con una tendencia a confinarlo a partes mas internas
que R,;;. A partir de la localizacion del radio de bifurcacién Ryiy de las galaxias
estudiadas parece ser que éste también esta relacionado con las resonancias del disco
y podria considerarse también como un posible trazador al igual que los propuestos
por Roberts Jr, Roberts & Shu (1975).
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§8.2 CinemaAtica 2D vs Morfologia

Modelos de masa

Finalmente, los resultados encontrados a partir del ajuste de un modelo de masa a
las curvas observadas para el caso de NGC 5426 y NGC 5427 en Arp 271 y NGC 3893
en ar 302 deja ver la necesidad de explorar con mayor detalle otras posibilidades
mas alla de los modelos clasicos para la distribucién de masa en galaxias de disco
¥ la estructura del halo de materia oscura. Independientemente de la naturaleza
interactuante de las galaxias estudiadas es necesario considerar otros modelos de
halos de materia oscura para los cuales la materia oscura interacti a con la materia
baridnica sobre todo en las partes internas de las galaxias donde esta ultima juega
un papel importante en la distribucién total de masa (Firmani & Avila-Reese 2000;
Firmani et al 2001). Otras hipo6tesis como halos truncados o halos compartidos
también deben ser estudiadas con el fin de tener un conocimiento mads preciso de la
distribucion de masa en galaxias de disco en interaccién y el efecto que eventualmente
ésta tendra en la evolucién y transformacion el sistema.

8.2 Cinematica 2D vs Morfologia

Movimientos no circulares

Las observaciones con el interferémetro Fabry-Perot de barrido PUMA permiten
el analisis de la cinematica del gas respecto a la presencia de estructura tal como
brazos espirales y barras. En este trabajo se compard la curva de rotacién de cada
galaxia en cada par con imagenes directas en distintas bandas y longitudes de onda
con el fin de determinar la influencia de estructura interna de cada galaxia y de
la compaiera en el movimiento del gas. Este tipo de andlisis también permitié la
estimaciéon de un posible sentido de rotacion para la perturbacion responsable del
brazo espiral de NGC 5954 en Kar 468, asi como establecer la pertenencia del puente
de material a NGC 5426 en Arp 271 y dilucidar que NGC 5427 presenta una posible
barra central. A su vez este tipo de observaciones permite simular los resultados
cue se obtienen con un espectréografo de rendija larga y compararlos con trabajos
anteriores, encontrandose que para este tipo de sistemas en interaccién es necesario
obtener informacion cinematica extendida que permita apreciar los movimientos que
se dan en todas direcciones y conocer asi los efectos que tiene la presencia de una
compaiicra en procesos como la formacion y/o supresion de estructura, la formacion
estelar y la actividad nuclear inducidas y hasta la transformacion el tipo morfolégico
de una galaxia.

Perfiles integrados

Con el fin de explorar la posibilidad de determinar una “firma” global del proceso de
interaccion de galaxias a partir de observaciones en el 6ptico utilizando un interfe-
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FIGURA 8.5: Izquierda: Perfil integrado en Ha para NGC 5426 en Arp 271. La fle-
cha indica la velocidad sistémica de la galaxia determinada en este trabajo. Derecha:
Perfil integrado en Ha para NGC 5427 en Arp 271. La flecha indica la velocidad
sistémica de la galaxia determinada en este trabajo.
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FIGURA 8.6: Izquierda: Perfil integrado en [NIJ] para NGC 5953 en KKar 46S8.
La flecha indica la velocidad sistémica de la galaxia determinada en este trabajo.
Derecha: Perfil integrado en Ha para NGC 5954 en Kar 468. La flecha indica la
velocidad sistémica de la galaxia determinada en este trabajo.
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rometro Fabry-Perot de barrido se obtuvieron los perfiles integrados de la linea de
emision en el Optico para cada galaxia de cada par: intensidad relativa (en unidades
arbitrarias) vs. velocidad radial (en km/s). Estos se presentan en las Figuras 8.5,
8.6, 8.7 y 8.8.

En éstos se puede observar la naturaleza compuesta del perfil y su asimetria respecto
a la velocidad sistémica de cada galaxia determinada a partir de la curva de rotacién
(indicada por una flecha), salvo en el caso de NGC 3896 en Kar 302. Para esta
galaxia, el perfil se presenta simétrico y no parece haber indicios de rotacién global.
Cabe senalar que la velocidad sistémica determinada en este trabajo es meuor que
la velocidad a la cual el perfil alcanza su maximo. Para la mayoria de las galaxias
el perfil se muestra menos intenso para el lado de la galaxia que se encuentra mas
cercano a la compaiicra. NGC 5257 en Kar 389 es la tinica galaxia que no presenta
este comportamiento, sin embargo como se mencionsé en la seccién sobre el compor-
tamiento global de las curvas de rotacion, quizas éste sea un indicio de la orientacion
real de la galaxia en un escenario tridimensional. Considerando el tamafio de esta
muestra, los resultados acerca de los perfiles integrados de galaxias interactuantes
no pueden ser concluyentes, sin embargo dejan ver el camino que puede tomar cl
analisis de una muestra mayor de pares en interaccion.

8.3 Cociente masa dinamica-luminosidad

A partir de las masa dinamica determinada para cada galaxia en el caso de una
distribucion esferoidal de masa se calcul6 el cociente masa-luminosidad en la banda
B para cada una de las galaxias estudiadas. La masa considerada es la masa dinamica
estimada a partir de la curva de rotacién al interior de Das /2 (para la mayoria d elos
casos -ver Tabla 8.1) y la luminosidad de derivo a partir del valor de Az dado en la
base de datos LEDA. De esta manera se encuentran los siguientes valores para M/L
en la banda B (Tabla 8.1)

Se puede ver que para NGC 5426 y NGC 3893 se tiene valores de A7/L mayores que
10 mientras que para las demas galaxias AM/L se encuentra por debajo de 5. Para
NGC 5427, cabe sefialar que como se mencioné en el Capitulo 4, la incertidumbre
en la determinacion de la inclinacion de esta galaxia puede introducir variaciones
importantes en la amplitud de la curva de ortacién determinada y por ende, en la
masa dinamica. Para NGC 5954 se encuentra un Af/L alrededor de ~ 1.5, el cual
puede ser un reflejo de los procesos de formacién estlear que estan ocurriendo en el
disco de esta galaxia. Finalmente es importante senalar que para NGC 5953, NGC
5257 y NGC 5258 se considerd la masa dinamica al interior de Dag /4, por lo que es
posible que el valor de Ad/L a radios mayores aumente.
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FIGURA 8.7: Izquierda: Perfil integrado en Ha para NGC 3893 en IKar 302. La fle-
cha indica la velocidad sistémica de la galaxia determinada en este trabajo. Derecha:
Perfil integrado en Ha para NGC 3896 en Kar 302. La flecha indica la velocidad
sistémica de la galaxia determinada en este trabajo.
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FIGURA 8.8: Izquierda: Perfil integrado en Ha para NGC 5257 en Kar 389. La fle-
cha indica la velocidad sistémica de la galaxia determinada en este trabajo. Derecha:
Perfil integrado en Ha para NGC 5258 en Kar 389. La flecha indica la velocidad
sistémica de la galaxia determinada en este trabajo. -
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Capfitulo 8 : Analisis de los resultados principales §7? Tully-Fisher

TABLA 8.1: Cociente masa-luminosidad en la banda B para las galaxias p;’ese11tagas
en este trabajo determinado a partir de la masa sinamica de cada una y su magnitud

absoluta en la banda B)

Galaxia (M/L)gp
NGC 5426 10.53
NGC 5427 4.06
NGC 5953* 5.30
NGC 5954 1.56
NGC 3893 12.40
NGC 5257 = 5.47
NGC 5258 » 5.95

2 Masa dinamica calculada al interior de Das/4.

8.4 Relacion Tully-Fisher

Finalmente a partir de la magnitud absoluta en la banda B de cada galaxia (A,
tomada de la literatura) y de la velocidad méaxima de rotaciéon determinada a partir de
la curva de rotacion (Vy,q,), se situd cada galaxia de cada par en un diagrama A g vs
log Winar, donde Wy, 4, se considerd como 2x V02 (Tully & Fouquée 1985) con el fin de
comparar con la relacion Tully-Fisher determinada por ??) y corregida por absorcién
NMp = —20.11 — 7.27(log 1V — 2.5. EIl resultado de esta comparacion se presenta
en la Figura 8.9. Para una correcta comparacion fue necesario corregir Al de cada
galaxia por la extincion debida a la inclinacién de la misma Ay = yp log(a/b) con
i = —0.35 (15.6+ My + 5 log higg (Tully et al 1998). A grandes rasgos y salvo NGC
5953 en Kar 4068, las galaxias muestran poca dispersion respecto a la recta trazada
por expresion de Tully & Pierce (2001). La mayoria cae a la izcuierda de dicha recta,
es decir presentan mayor luminosidad a menor velocidad de rotacién. El hecho de
que para una misma luminosidad, las galaxias en pares roten mas lentamente que las
galaxias aisladas podria ser un indicio de una diferencia de distribucion en la masa
total de las galaxias en interaccién respecto a las galaxias aisladas, es decir de una
redistribucion del halo de materia oscura debido precisamente a la presencia de una
compaifiera.. Como se ha mencionado anteriormente la relevancia de este resultado
dependera de un estudio cinematico de una muestra mayor de pares de galaxias en
interaccion.




Capitulo 9

Conclusiones

En este trabajo de tesis se estudiaron cuatro pares de galaxias en interaccion: Arp
271 (NGC 5426/27), Kar 468 (NGC 5953/54), Kar 302 (NGC 3893/96) y Kar 389
(NGC 5257/58). Cada uno de estos fue observado con el interferémetro Fabry-Perot
de barrido PUMA con el fin de determinar la cinematica y dinamica de cada una
de las galaxias participantes, asi como del par como un todo. A partir de estas ob-
servaciones se obtuvieron los mapas de velocidades radiales y las curvas de rotacién,
los mapas de dispersion de velocidades asi como los mapas de velocidades residua-
les. Estos resultados se compararon después con las particularidades morfolégicas
de cada galaxia y dentro del contexto de la interacciéon. A partir de la curva de
rotacién obtenida para cada galaxia se obtuve una estimacion del intervalo de masas
dinamicas de las mismas y para tres de estas galaxias se buscé ajustar un modelo
de masa con el fin de determinar la naturaleza del halo de materia oscura de estas
galaxias. Para los cuatro pares estudiados se hizo un anailisis de la posible interac-
cién. A continuacién se presenta un breve resumen de los resultados mas relevantes
encontradoes para cada par de galaxias.

9.1 Arp 271 y Kar 389: Galaxias gemelas

Como se vio en los capitulos 4 y 7, los pares de galaxias Arp 271 y Kar 389 caen
dentro de la categoria de “galaxias gemeclas” propuesto por Yamagata, Noguchi &
Iye (1989) pues comparten tanto tipo morfolégico como tamaiio y rango de masas.
En ambos pares se observa también un puente aparente de material. Sin embargo
en Arp 271 este puente se detecta en emision (Ha) mientras que para Kar 389 no
se observa traza alguna. Es importante seialar que esto puede ser un simple efecto
observacional (i.e. de deteccion de la seiial) pues Kar 389 se encuentra tres veces
mas alejado que Arp 271. Sin embargo contrariamente a Arp 271 donde sc observan
regiones HII sobre todo el disco de cada galaxia participante, para Kar 389 el gas
ionizado se encuentra confinado en un numero reducido de regiones HII. De modo
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que es posible que esta ausencia de gas en el punte entre las galaxias de Kar 389 sea
real. ) ) -

Si bien para cada uno de estos pares, las galaxias comparten grosso modo el mismo
tipo morfolégico, una de ellas presenta una barra central de tamaiio considerable
(NGC 5427 en Arp 217 y NGC 5257 en Kar 389) mientras que la compaiiera no
presenta estructura central alguna (NGC 5258 en Kar 389) o bien presenta lo que
podria interpretarse como una estructura incipiente (NGC 542G en Arp 271). Cabe
sefialar sin embargo que si bien NGC 5258 no parece estar perturbada en sus partes
internas, el disco de la galaxia presenta un alabeo importante el cual podria estar
relacionado con la presencia de la compaiiera.

Para ambos pares, las velocidades no circulares observadas en el grueso de cada ga-
laxia parecen estar relacionadas sobre todo con la presencia de los brazos espirales.
En el caso de NGC 5257 en Kar 389, dada la relativa ausencia de gas, no se observa
ningtin movimiento relacionado con la estructura de barra mientras que para NGC
5427 en Arp 271 puede apreciarse el flujo de gas a lo largo de este tipo de estruc-
tura. Sin embargo en las parte externas se observan movimientos no circulares que
parecen estar asociados con fuerzas de marea como el puente de material entre NGC
54206 y NGC 5427 en Arp 271, el cual parece pertenecer a la primera, asf como el
segmento rectilineo del brazo espiral de NGC 5427 o bien la contribucion importante
de dispersiéon de velocidades que se observa en los extremos de NGC 5257 en Kar
389.

9.2 Kar 468: Una sorpresa morfologica

En trabajos previos Kar 468 fue catalogado como un par S+E asignandose a NGC
5933 un tipo morfolégico S0. Sin embargo el estudio de la cinematica de esta galaxia
presentado en el capitulo 5 permitié observar un disco interno con rotacién bien de-
finida. Este resultado se confirmaé con la imagen obtenida del HST lo que demuestra
la utilidad de el estudio de la cinematica del gas para obtener informacién sobre la
naturaleza de una galaxia. Del mismo modo a partir del analisis complementario
entre la morfologia de este par y su cinemdtica se pudo estimar un posible sentido de
rotacion para el brazo de NGC 5954 en Kar 468. La determinacion del gradiente de
velocidades radiales a lo largo de la estructura entre NGC 5953 y NGC 5954 en Kar
468 parece ser un indicio de que el gas efectivamente esta siendo transferido de una
galaxia a otra a través de esta estructura. Del mismo modo el analisis de velocidades
residuales y de dispersion de velocidades en NGC 5953 permitié asociar movimientos
no circulares a las protuberancias al norte y al sur de esta galaxia, las cuales podrian
ser el resultado de fuerzas de marea producto de la interaccion.
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9.3 Kar 302: Estructura espiral de gran diseno
vs estructura de marea

Este par de galaxias en interaccién estudiado en el Capitulo 6 presenta una morfologia
similar a la de M51 y su compaiiera NGC 5195 (ver Figura 2.4, Capftulo 2). En éstos
se observa una galaxia espiral * principal” (NGC 3893) y una compaiiera tipo S0O-Sa
de menor tamaifio (NGC 3896G). Sin embargo contrariamente a M51, esta par no
parece presentan un puente de material entre ambas galaxias, lo cual nos puede dar
un indicio de la orientacién del encuentro y de su edad.

Un resultado interesante del analisis de este par es el efecto que la interaccidn parece
haber tenido sobre cada uno de los integrantes. NGC 3893 presenta un patrén espiral
de gran disefio, simétrico y regular, el cual podria ser producto de la interaccién con
NGC 3896. Por otro lado, para esta galaxia se alcanza a detectar un brazo elongado,
el cual parece ser producto de las fuerzas de marca producidas por la compaiiera.
Por su parte, NGC 3896 presenta estructura difusa y extendida en su parte externa,
la cual parece ser producto de fuerzas de marea y que podria estar distorsionando
los bordes de esta galaxia.

Otro resultado interesante del estudio de NGC 3893 cs el efecto que tienen los bra-
zos espirales sobre el movimiento del gas del disco pues al igual que para NGC 5427
en Arp 271, los mapas de velocidades residuales asi como el mapa de dispersion de
velocidades permitio determinar el movimiento del gas respecto a esta estructura.
Se encuentra asi que conforme el gas atraviesa la perturbacién responsable del brazo
espiral éste sufre una aceleracion (o desaceleracion segian el sentido del encuentro)
en el plano del disco, asi como perturbaciones que hacen que se desplace perpendi-
cularmente al mismo.

9.4 Perspectivas

Como ha podido verse en este trabajo, la interferometria Fabry-Perot de barrido es
una técnica observacional poderosa para estudiar la cinematica en dos dimensiones
de cuerpos extendidos como lo son las galaxias en interaccién.

A partir de la determinacién de los mapas de velocidades radiales, los mapas de
velocidades residuales y los mapas asociados a la dispersion de velocidades (a través
de la estimacion del FWHNM) es posible abordar a la vez, cuestiones relacionadas
con la naturaleza intrinseca de cada galaxia participante y procesos cue se originan
o estimulan a partir de la presencia de una compaiiera.

Por otro lado, la informaciéon cinematica en dos dimensiones obtenida en trabajos
como éste constituye una restriccién severa para cualquier simulacion numeérica de
este tipo de encuentros y es un ejemplo claro de como las peculiaridades tanto mor-
fologicas como cinematicas nos dan informacién sobre los distintos tipo de efectos
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que puede tener el encuentro entre galaxias y las escalas de tiempo asociadas con el
mismo.

En este sentido y considerando la gran cantidad de fen6menos asociados con la
interaccién de galaxias tanto en el Universo Local como en un contexto cosmolégico,
es necesario continuar el estudio de este tipo de sistemas aprovechando al maximo
la informacién tanto espacial como espectral que se obtiene al utilizar la técnica de
Fabry-Perot de barrido con el afan de dilucidar con mayor claridad el papel que
juegan este tipo de encuentros en la evolucién del Universo y la informacion que
pueden ofrecer alrededor de temas como la naturaleza y distribucion de la materia
oscura o la formacién de estructura en el Universo.
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Apéndice A

Dinamica de la estructura en
galaxias de disco: patréon espiral y
barras

Al "Swing amplification”

La teoria de la “swing amplification” o “amplifiacién de columpio fue desarrollada por
Toomre (1981). En ésta las ondas de densidad de corte (shearing) son las fuerzas
principales que llevan a la formacién de estructuras espirales en los discos galdcticos.
Por definicién, un “modo” es una onda estacionaria Sin embargo Toomre demos-
tré que la inestabilidad y formacion de los brazos espirales puede explicarse mejor
en términos de un pacuete de ondas que se propagan. Ya desde 1965, Goldreich
& Lynden-Bell habian presentado un mecanismo fisico para la formacion de brazos
espirales a partir de esta idea (Goldreich y Lynden-Bell 1965). Estos autores demos-
traton matematicamente que perturbaciones pequerias en una capa estratificada de
gas auto-gravitante que rota diferencialimente pueden considerarse como la superpo-
sicion de ondas de densidad que van siendo rebanadas ("sheared”) por la rotacion
diferencial. Del estudio de aumento de los modos de este paquete de ondas de den-
sidad concluyen que auan cuando las perturbaciones consideradas sean puramente
radiales y éstables, existen ondas "rebanadas" o de corte (sheared) cuyas amplitudes
aumentan por factores del orden de 100. Este crecimiento ocurra para ondas con un
niamero de onda bien definido y comienza conforme las lineas de densidad constante
son "rebanadas" mas 1la de la direccion radial.

A partir de este resultado proponen el siguiente esquema para la formacion de bra-
zos espirales el cual se presenta aqui de manera cualitativa (para mayor detalle ver
Goldreich & Lynden-Bell 1965 y Toomre 1981). El soporte por presion del gas in-
terestelar es turbulento de origen, de manera que en ausencia de fuentes de energia
este soporte se extinguira. La capa de gas considerada se volvera mas delgada y la
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densidad total aumentara. Eventualmente el aumento en el termino nGp/4B(B — A)

" donde A y B son las constantes de QOort (i.e. la rotacién diferencial de la galaxia y
por lo tanto con el potencial de la misma) y p es la densidad promedio del gas del
disco provocara el crecimiento de perturbaciones "de corte" (sheared). Actualmente
el término que suele utilizarse es el parametro de Toomre Q = cx/wGu donde ¢ es
la dispersién e velocidades del gas, s es la frecuencia epiciclica y p es la densidad
superficial (Toomre 1981). Generalmente el valor de Q es ligeramente mayor a la
unidad. Los modos de crecimiento 6ptimo para el potencial tendran amplde rota-
cién). Conforme son barridos por la rotacién diferencial, su amplitud aumentara.
Eventualmente las perturbacioens alcanzaran una magnitud a la cual el analisis li-
neal deja de ser una buena aproximacion. sin embargo el gas sera capaa de radiar
la energia gravitacional liberada durante el colapso permitiendo ¢ue la condensaciéon
siga creciendo. En este punto un brazo espiral se ha formado. Se asume entonces en
este punto que las estrellas comienzan a formarse en las condensacion. Estas nuesvas
estrellas perturbaran el gas interestelar. Esta turbulencia extra aumentara de nuevo
el grosor de la capa de gas y reducira su densidad mas alla del nivel de inestabilidad.
Cuando las nuevas estrellas hayan muerto, la turbulencia del gas interestelar comen-
zara a decrecer, la densidad aumentara, la inestabilidad ocurrira de nuevo dando
inicio al mismo proceso.

Durante los eventos de amplificacion de vuelo los patrones espirales crecen y decrecen
mientra se mecen alrededor de orientaciones que llevan o que arrastran (“leading” o
“trailing”). La teoria de ondas de densidad de los brazos espirales puede verse como
una teoriade amplifiacion de “vuclo” (swing amplification) en la cual la estructura
espiral va y viene.

En la teoria de la “swing amplification”, la perturbacién responsable de la formaciéon
de brazos espirales a veces es “leading” y a veces es “trailing” y depende de la velocidad
del patréon y del parametro @ de Toomre el cual nos habla de la dispersion de
velocidades en el disco (Toomre 1981)




Apéndice B

Interferometria

B.1 Funciéon de Airy: superficie parabélica a A
constante

En la priactica no es comodo trabajar con d o con lambda de manera que se define una
variable = relacionada con la posicién del marco del CCD en la estructura ordenada

de datos (i.e. el cubo de datos). =z se realciona con la distancia entre las placas d a

través de la relacion

d(z) = d(z0) + c=, (A2.1)

donde ¢ es una constante arbitraria y z¢ denota un valor de = sobre el eje 6ptico para
el cual se cumple la siguiente relacién

mA = 2nd(z0), (A2.2)
Para una longitud de onda constante se puede demostrar que la funcion de Airy

describe una superficie parabélica (Bland & Tully 1989) la cual depende del angulo
de incidencia €; (Figura B.1). '

Esta parabola esta dada por

2= zg + K: r?, : ' (A2.3)

donde r es el radio entre el eje 6ptico del instrumento y un pixel dado y K. es la
“relacion radio-encuadre” (Atherton et al 1982; Bland et al 1987) definida por

K = (m/2) Azo (p}/f2am), (A2.4)
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FIGURA B.1: Superficie parabélica descrita por la funcién de Airy para una longitud
de onda constante.

con p;-’, corresponde al tamaifio del pixel y f2,, a la distancia entre la lente L y el
plano del detector (i.e. longitud focal de la cAmara).

De este modo vemos que en una “rebanada” del cubo, los anillos que se ven no
corresponden a la misma longitud de onda. Es decir para una misma separacién d,
la longitud de onda que pasa a través del etalon depende del angulo de incidencia 6;.

[
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Apéndice C

Reduccion de datos FP

C.1 Determinacion de la velocidad radial: Cal-

culo del baricentro

El perfil que se observa en cada pixel es la convolucion de la funcién de aparato y la
linea de emisién observada. Como se vié en el Capitulo 3, la funcién de aparato de
un Fabry-Perot esta dada por una funcién de Airy. P or otro lado, la linea de emision
observada se acerca a una gaussiana considerando que predominan los movimientos
de agitacion térmica. De manera que la convolucion de estos dos perfiles deforma
el perfil “original” de la linea de emision. Sin embargo, esto no afecta la posicion
central de la linea dado que la funciéon de Airy es simétrica., aunque efectivamente
contamina el flujo en las orillas. Considerando que la linea de emision observada se
muestrea a lo largo de un namero reducido de canales, el valor central de un perfil
no se mide a partir del ajuste de una curva sino que se calcula a partir del baricentro
del histograma que se forma a partir del flujo de la linea. El baricentro de un perfil
es un nimero fraccionario, tal que la parte entera es el numero del canal en el cual
se encuentra el baricentro de la linea y la parte decimal es una fraccion del canal que
da la posicion exacta de la abscisa del baricentro (Amram 1991).

C.2 Suavizado espectral

El proceso de suavizado espectral de los datos obtenidos en este trabajo se reali-
z6 considerando una gaussiana con un valor de 3 (en nuamero de canales) para el
FWHAM. y un valor de 2.2 para el limite de calculo de la funcién gaussiana, donde
2.2 corresponde al 10% del maximo de la curva. Sin embargo, este suavizado no se
realiza ajustando dicha gaussiana al perfil observado. Lo que se hace es multiplicar
los canales por un factor que depende de la amplitud de la gaussiana seleccionada.
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Supéngase una gaussiana de cierto ancho tal que la amplitud en fucién del canal esté
dada del siguiente modo =~ e

canal...

FLUFOecniannnannn.. 1 3 10 20 10 3 1

Durante el proceso de suavizado se remplazara el valor del canal =z por la suma
(normalizada) del canal x — 3 multiplicado por 1 mas el canal  — 2 multiplicado por
3 mas el canal & — 1 multiplicado por 10 mas el canal x multiplicado por 20 mas el
canal x 4+ 1 multiplicado por 10 mas el canal & + 2 multiplicado por 3 mas el canal
& + 3 multiplicado por 1.

C.3 Ancho total a altura media (FWHM)

Del mismo modo que para la determinacion de la velocidad radial asociada a cierto
pixel, el ancho de la linea se define como el ancho del perfil a la altura a la que se
encuentra el baricentro de la linea El ancho a altura media es una medida aproximada
del doble de la dispersion de velocidades. En realidad para una gaussiana, entre la
mitad del ancho a altura media ( FWHAL/2 ) y la dispersion de velocidades (o)
existe un factor igual a (2 x In2)¥/2 = 1.18, de manera que FW HAM = 2.35 x o.
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