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"Cinemática y dinámica de pares de galaxias en interacción" 

RESUMEN 

Las interacciones de galaxias juegan un papel importante en procesos tales como la 
formación y/o supresión de estructura, la inducción de formación 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 estadístico, mientras que estudios más detallados han 
puesto atención sobre todo en particularidades morfológicas o relacionadas con el 
proceso de formación estelar. De ahí que resulte de particular importancia el obtener, 
analizar e interpretar información cinemática y dinámica de galaxias de este tipo. 
Técnicas observacionales como la interferometría Fabry-Perot de barrido son ideales 
para este tipo de estudios, pues la interacción 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 interacción. Estos pares fueron observados en el telescopio de 2.1 m del Observatorio 
Astronómico Nacional de San Pedro Mártir con el interferométro Fabry-Perot de barrido 
PUMA. Para cada galaxia de cada par se obtuvo el mapa de velocidades radiales, la 
curva de rotación, los mapas de dispersión de velocidades así 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 
características particulares relacionadas con distintos aspectos del proceso de interacción 
entre dos galaxias. 

Los efectos cinemáticos de la interacción fueron detectados en los mapas de velocidades 
así como en las curvas de rotación. 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 comparación entre el 
comportamiento cinemático de cada galaxia con imágenes fotométricas de la misma se 
analizó el impacto que el proceso de interacción ha tenido en la formación de estructura 
como barras, alabeos, puentes y colas. 

Utilizando la distribución de luz de cada galaxias, así como de la curva de rotación 
determinada a partir de las observaciones con el PUMA se intentaron ajustar varios 
modelos de distribución de masa con el fin de estudiar el cociente masa-luminosidad de 
cada galaxia de cada par, así como la estructura de su halo de niateria oscura. 

Finalmente se hizo uso de este información_ para situar;._ cada encuentro en un escenario 
tridimensional que puede servir como punto de';;'pártida:C/para futuras simulaciones 
numéricas en las que se consideren tanto restricciones morfológicas como cinemáticas. 

TESIS CtJN 
- .... ., - ---- -., . ,., " \\J 

F"' 1 
' i .~ - : ,. : \ .:r ~-1· .L!.i..J.~f ~ ........... - -\::-' -



Índice General 

1 Cine1t.i.ática y diná1-.-iica de galaxias espirales 
1.1 Galaxias espirales ...... . 

1.1.1 l\1orfología y estructura . . . . . . . . 
1.2 Rotación en galaxias espirales . . . . . . . . 

1.2.1 Órbitas estelares y rotación diferencial 
1.2.2 Curvas de rotación 
1.2.3 Estructura espiral . . . 
1.2.4 Barras . . . . . .... 
1.2.5 Velocidad de patrón o,, 
1.2.6 Rotación fuera del plano: gas extraplanar 
1.2.7 l\t!oviinicntos no circulares 

TESIS CON 
FALLA DE OHIGEN 

1 
1 
1 

8 
9 

11 

14 
17 
18 
22 
22 

1.3 l\•Iasa en galaxias espirales . . . . . . . . . 23 
1.3.1 Cociente masa-luminosidad (JVI / L) en galaxias espirales 23 
1.3.2 Estimación ele 11.l y 1'1 / L para galaxias espirales . . . . 24 
1.3.3 l\•Iateria oscura y distribución de masa en galaxias espirales 27 

1.4 Relación Tully-Fisher . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29 

2 Galaxias e1-i interacción 
2.1 Siste1nas de galaxias 

2.1.1 Cútnulos de galaxias 
2.1.2 Grupos de galaxias . 

2.1.3 Grupos cotnpactos ele galaxias 
2.1.4 Tripletes ele galaxias .... . 
2.1.5 Pares de galaxias .... . 

2.2 Pares aislados de galaxias en interacción 
2.2.1 Criterios ele selección 
2.2.2 Clasificación de interacciones . 
2.2.3 Catálogos ele pares ele galaxias 

2.3 Resultados cine111áticos y clinánücos a partir del estudio de pares de 
galaxias en interacción 
2.3.l l\·Iapas de velocidades 
2.3.2 Cun·as ele rotación 

33 

34 
35 
36 
37 
38 
39 
39 
40 
41 
46 

46 
46 
47 



3 

4 

ÍNDICE GENERAL 

2.3.3 

2.3.4 

Distribución de rnasa y cociente 1nasa-lun1inosi4ad ~n pares 
aislados ele galaxias . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 
Halos de 111ateria oscura 

49 
51 

2.4 Teoría y simulaciones nu111éricas de pares ele galaxias en interacción 51 
2.4.1 Pri11.1eras sitnulacioncs . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52 
2.4.2 Sitnulaciones actuales: códigos de árbol, N-cuerpos y SPH 54 

2.5 Efectos y consecuencias de la interacción entre dos galaxias . . . . 56 
2.5.l Forrnación ele estructura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57 
2.5.2 Fonnación estelar y actividad nuclear inducidas por el proceso 

de interacción . . . . . . . 
2.6 For111ación y evolución de galaxias 

Metodología y técnicas en:1pleadas 
3.1 Selección ele la 1nuestra ..... . 
3.2 

3.3 
3.4 
3.5 

3.6 

Interfero1netría Fabry-Perot . . . . . . . 
3.2.1 Interforó111etro Fabry-Perot ele barrido 
3.2.2 El interfcrómetro Fabry-Perot ele barrido PU!vlA 
Observaciones . . . . . . . . . . . . . . . . . 
Reducción de las observaciones 
Ca111pos de velocidades y curvas de rotación 
3.5. l l'vlapa ele velocidades radiales 
3.5.2 l\Iapa de ancho total a altura media (F\VHlVI) 
3.5.3 Curvas de rotación . . . . . . . 
3.5.4 l\·Iapa ele velocidades residuales 
Deter111inación de 111asa 
3.6.l l\•Iasa dinánlica 
3.6.2 l\•Iasa orbital 

3.7 l\1odelos de 111asa 

Arp 271: NGC 5426 y NGC 5427 
4.1 NGC 5426 and NGC 5427 .... 
4.2 l'vlapa de velocidades y curvas de rotación . 

4.2.1 I1nagen 111011ocro111ática 
4.2.2 l\Iapas ele velocidades 
4.2.3 Curvas de rotación 

4.3 l\'1ovin1icntos no-circulares 
4.3.l F\VHl\I 

63 
67 

69 
69 
70 
75. 
79 
82 
84 
87 
87 
89 
89 
97 

100 
100 
103 
103 

105 
105 
109 
109 
110 
113 
119 
119 

4.3.2 l\ilapas de velocidades residuales 121 
4.3.3 Com.paración entre particularidades cine1náticas y 111orfológicas 124 

4.4 Análisis dinámico . . . . . . . 126 
4.4.1 Estirnación de la n.1.asa .................... 126 

ii 



5 

6 

7 

4.4.2 , , Distribución ele tnasa 
4.5 Análisis del encuentro 

Kar 468: NGC 5953 y NGC 5954 
5.1 NGC 5953 y NGC 5954 ..... . 

ÍNDICE GENERAL 

127 
131 

135 
135 

5.2 IVIapa ele velocidades y curvas ele rotación . 141 
5.2.1 In1agen i11onocron1ática 141 
5.2.2 l\1apas de velocidades 143 
5.2.3 Curvas ele rotación 147 

5.3 IVIovi111ientos no-circulares 150 
5.3.1 Perfiles dobles . . . 150 
5.3.2 F\VHlVI . . . . . . 150 
5.3.3 l\•Iapas ele velocidades residuales 152 
5.3.4 Co111paración entre particularidades cinemáticas y 111orfológicas 155 

5.4 Análisis dinámico . . . . . . . 159 
5.4.1 Estitnación de la inasa 

5.5 Análisis del encuentro 

Kar 302: NGC 3893 y NGC 3896 
6.1 NGC 3893 y NGC 3896 .. 
6.2 !Vlapa ele ;-elociclacles y curvas ele rotación . 

6.2.1 hnagcn 111011ocro111ática 

6.2.2 lVlapas ele velocidades 
6.2.3 Curvas ele rotación 

159 
160 

163 
163 
167 
167 

167 
168 

6.3 l\•Iovin1ientos no-circulares 172 
6.3.1 F\VHl'"I . . . . . . 172 
6.3.2 l\'lapas ele velocidades residuales 174 

6.3.3 Con1paración entre particularidades cinemáticas y morfológicas 175 
6.4 Análisis dinámico . . . . . . . . . . . . 177 

6.4.1 
6.4.2 

Estiinación de la tnasa . . . . . 
Distribución ele 1nasa para NGC 3893 

6.5 Análisis del encuentro 

Kar 389: NGC 5257 y NGC 5258 
7.1 NGC 5257 y NGC 5258 .. 
7.2 lVlapa ele velocidades y curvas ele rotación . 

7.2.1 
7.2.2 
7.2.3 

huagen n"lonocro111ática 

!\'lapas ele velocidades 
Curvas ele rotación 

7.3 l\•Iovi111ientos no-circulares 
7.3.1 F\VHM 

iii 

177 
178 
183 

187 
187 
191 
191 
194 

198 
200 
200 



ÍNDICE GENERAL 

7.3.2 Mapas de velocidades residuales ... _._ ... _ .. _ .. __ . _._. _. __ ._ .. 200 
7.3.3 Con1paración entre particularidades cineiuáticas y niorfológicas 204 

7.4 Análisis dinámico . . . . . . . 207 
7.4.1 Estin1ación de la masa 207 

7.5 Análisis del encuentro 209 

8 Análisis de los resultados principales 
8.1 Curvas de rotación . . . . . . . . 
8.2 Cinemática 2D vs l.Yiorfología 
8.3 Cociente 111asa dinánlica-huuinosidad 
8.4 Relación Tully-Fisher . . . . . . . . . 

9 Conclusiones 
9.1 Arp 271 y Kar 389: Galaxias gemelas ............... . 
9.2 Kar 468: Una sorpresa 111orfológica ................ . 
9.3 I..::ar 302: Estructura espiral de gran diseño vs estructura de nlarea 
9.4 Perspectivas . . . . . . . . . . . . . ....... . 

211 
211 
217 
220 
224 

225 
225 
226 
227 
227 

A Dinárn.ica de la estructura en. galaxias de disco: patrón espiral y 

barras 229 
A.1 "Swing amplification 11 • 

B Interfero11:1etría 
B.1 Función de Airy: superficie parabólica a ,\ constante 

C Reducción. de datos FP 
C.l Detenuinación de la velocidad radial: Cálculo del baricentro 
C.2 
C.3 

Suavizado espectral . . . . . . 
Ancho total a altura media (F\NHl\1) 

iv 

. 229 

231 
. 231 

233 
233 
233 
234 



Capítulo 1 

Cine1"1i.ática y dhi.á1nica de galaxias 
espirales 

1.1 Galaxias espirales 

Las galaxias son las unidades fundainentales que constituyen el Universo. Estas son 
a su vez sisteurns alta1nente c01nplejos constituidos por distintas co1nponentes tales 
con10 estrellas, gas n1olecular, neutro y ionizado~ polvo, catnpos tnagnéticos, rayos 
cós111icos, agujeros negros y 111ateria oscura. 

Dentro ele las diversas tnorfologfas que presentan las galaxias se encuentran las 
galaxias cs¡:>irales, las cuales se caracterizan principahnentc por un disco estelar 
extendido y conspicuo y un patrón ele brazos espirales en este inis1no disco. Las 
galaxias espirales son las galaxias rnás co111unes en lo que se refiere a galaxias gigantes 
y producen la mayor parte de la luz visible en el Universo local. A continuación se 
describen sus características generales poniéndose especial énfasis en las estructuras 
que las con1ponen. 

1.1.1 Morfología y estructura 

De n1anera general, las galaxias espirales están fortnadas por un bulbo central, un 
disco estelar, un disco ele gas, un halo de 111ateria ltuninosa y un halo ele tnateria 
oscura (Figura 1.1). 

1 
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FIGURA 1.1: Esque111a ele una galaxia espiral (Sparke & Gallagher, 2000). 

Bulbo 

El bulbo central consiste de un aglo111erado elipsoidal de estrellas viejas ( ~ 1010 años) 
y poco gas, con senü-ejes de aproxitnadanwnte 1 - 2 kpc. Si bien la 1nayoría de Jos 
bulbos tienen forina de elipsoide triaxial (lla111ados "disky"), se observan tan1bién 
bulbos con forn1a ele cacahuate ("boxy") (ver review por Bureau, 2002). Se cree que 
estas forn1as están asociadas con las órbitas de las estrellas en el bulbo (111ás rápidas 
o 111ás lentas, respectiva111cntc) o bien a la presencia de una barra central. 

Las estrellas del bulbo co1nparten un sentido de rotación con1ún alrededor del 
centro de una galaxia, pero presentan a su vez 111ovin1icntos azarosos itnportantes. En 
general el cociente cutre velocidad de rotación (\l'rot) y velocidad aleatoria { randorn 
speed, o-) va como \·~01/a ~ 1 (Sparke & Gallagher, 2000). 

En pro111eclio los bulbos son ligera111ente más rojos respecto al disco, volviéndose 
más rojos hacia el centro. 

Si bien el bulbo de una galaxia espiral está n.1ayor1nente desprovisto de gas, és
te puede acu111ularse en los parsecs centrales e~ 100 pe) y ser capaz de ali111entar 
brotes violentos ele fonnación estelar. De esta 1nancra en el centro ele 1nuchos bul
bos se encuentran cú111ulos inasivos de estrellas jóvenes constituyendo los sisten.1as 
estelares 111ás densos que se conocen. Así niis1~_eLcc>..mt•o~·grrnas galaxias 

1 TE'.)lS CC\N \ 
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espirales se encuentran objetos n1asivos co111pactos que podrían ser agujeros negros 
super111asivos. 

Disco 

El disco es una fonnación aplanada en rotación que contiene estrellas de Población I 
(jóvenes y de 111etalicidad alta), nwdio interestelar frío, nubes 111oleculares y polvo, así 
co1no estrellas de Población Intermedia (tipo II). En galaxias relativa111en~.-, grandes 
con10 la nuestra, el disco tiene un radio aproxiiuaclo ele 15 kpc y un espesor ele uno o 
dos kiloparsccs. 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 tocias 
las estrellas jóvenes 111asivas. Su altura de escala es ele 300 - 400 pe. El resto ele las 
estrellas fonnan el disco grueso con una altura ele escala ele 1 - 1.5 kpc. 

Actuahnentc se sabe que las galaxias espirales cuentan ta111bién con un disco ele 
gas tibio ionizado (warm. ioni::ed yas, WIG) con una altura ele escala ele alrededor 
ele 1 kpc (Reynolds, 1993). Para nuestra Galaxia por ejemplo, la mayor parte del 
HII (alrc>declor cid 90%) se> c>ncuc>ntra localizado en rc>gionc>s co111plc>ta111e11te ioniza
das consideradas con10 tibias (T = 10·1 ¡,·), con dc>nsiclacles bajas (11 = O.lc111.- 3 ) y 
alejadas ele estrellas tipo O. ¡•vJás de la mitad ele> este HII se encuentra a 111ás ele 
600 pe del plano galáctico, y su 111asa es aproxilnadan1entc un tercio de la tnasa de 
hidrógeno neutro observada. Dichas regiones HII llenan 111ás del 20% del volu111e11 
dentro de una capa ele 2 kpc ele grosor a partir del plano inedia de la Galaxia. 

Gran parte de la tnorfología ele las galaxias espirales se deriva de una interacción 
c01npleja c>ntre la Población l del disco y las estrc>llas ele Población Intenneclia, cuya 
distribución tiene un altura de escala rr1enor que la pritncra. Esta últi1na con1ponentc 
es diná111ica111entc 1nás fría , i.c. con 111ovitnicntos que se alejan poco del 1novin1icnto 
circular, y infts delgada; inicntras que la Población I es n1ás caliente y gruesa. El 
disco de una galaxia espiral presenta aden1ás estructura co1110 brazos espirales, barras 
y anillos. Los brazos espirales est{111 dcliueaclos por estrellas jóvenes, regiones HII, 
asociacioues OB y cú111ulos abiertos jóvenes. La 111orfología de estos brazos espirales 
es trazada en su tnayoría por las regiones de hidrógeno ionizado resultado de la 
fonnación estelar que ocurre en el disco de Población l. La estructura espiral puede 
presentarse ele distintas for111as, la forn1a y la cantidad de brazos en una galaxia 
espiral son inuy variados pudiéndose observar galaxias con un brazo, las cuales se 
cree son resultrlclo ele un encuentro con otra galaxias {co1110 se verá en el Capítulo 
2), hasta galaxias con un gran nú111cro de brazos gcncrahncnte desordenados y poco 
delineados, lla1nadas .. galaxias ftoculentas" (Figura 1.2). 

En alg·uuos casos se observa un par de brazos espirales clia111etrahnente opuestos 
y muy bien delineados que van desde las partes internas ele la galaxia hasta las partes 
1nás externas. Este tipo ele estructura espiral se conoce con10 estructura espiral "ele 
gran diseño". Ejen1plos típicos ele galaxias espirales con este tipo de estructura son 
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FIGL'HA 1.2: XGC 2841: Gnlaxia c>spirnl floculPnta. 

1VI51 y l\1100 (Figura 1.3), 

Considerando la 111orfología e i11tP11sidad de los brazos en galaxias Pspiralcs, Ehnc
green & Elmegrec>n (1!)82) propusieron un sistema de clasificación con doce niveles 
de regularidad diferentes, Este siste1nn enfntiza la continuidad de los brazos, su 
longitud y su sitnetría y puede a su vez estar relacionado con la presencia y/o inten
sidad de> In onda dC' c!C'nsidad qu<' SC' cree C'S la responsable' dC' la fonnación dC' C'stas 
estructuras con10 se verá en la sección 1.2.3. r\ctuahnente estudios en el infrarrojo 
han de111ostraclo que el gran diseño ele una estructura espiral C'Stá asociado sobre to
do con la población estelar \'ieja cid disco niiC'ntras c¡11C' la Población I C'stá asociada 
sobre todo a una C'structura C'spiral 111C'nos dC'finicla (Block C't al, l!)!).1). SC'gún la 
proporción entre el bulbo y los brazos espirales, las galaxias C'spiralcs se clasifican 
en g<'nC'ral co1110 Sa, Sb y Se (Hubble 1!)3G ; Sandagc>, l!:>Gl), Las Sa son galaxias 
con bulbo grande y brazos cerrados y pequeños; las Sb tienen un bulbo de n1cnor 
ta111afio y brazos quc se abren un poco tnfts, contienen n1ás gas que las galaxias Sa; 
las galaxias Se tienen un bulbo pequeño -en algunos casos in1perceptible- y brazos 
abiertos y extendidos, contienen n1ucho gas y una población estelar joven abundante. 
A.I igual c¡uC' el bulbo, el disco sude ser niás rojo en sus partes internas respecto a 
las externas . 

.t-\ lo largo de los afias se han desarrollado clasificaciones 111ás con1plcjas que 
la definida por 1-Iubblc, con el fin de caracterizar con rnayor precisión las galaxias 
espirales. Se tiene así trabajos como los ele ele Vaucouleurs (1059) y van den Bergh 
(19/G), cuyas equivalencias se presentan C'n la Tabla Ll 

El porcC'ntaje de gas (en inasa) en el disco de una galaxia espiral depende de su 
tipo 111orfológico: para las galaxias Sa es de 2% nlientras que para las galaxias tipo 
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TABLA 1.1: Sistemas de clasificación de galaxias (tomado de Binney & Merrificld, 1998) 
Sistema 
Hubble-Sandage 

de Vaucouleurs 

DDO {van den Bargh, 1976) 

Criterio Principal 
geometría y presencia de barras 

grado de apertura de los brazos; cociente disco/bulbo; 
grado de resolución de los brazos 

geometría y presencia de barras 
grado de apertura de los brazos; cociente disco/bulbo 

anillos o forma de "s" 

riqueza de población estelar joven en el disco 
presencia de barras 

concentración central de luz 
calidad y largo de los brazos 

Símbolos 
E, SO, S, SB, Irr 

a, b, e 

E, SO, S, SA, SB, Irr 
a, b, c, d, m 

(r), (s) 

E, SO, A, S, Irr 
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a, b, e 
I, 11, ... ,V 
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1.3: ;\l 100: Galaxia c>spiral de> gran diseiio. 

FIGUHA l..!: I'\GC 1300: Galaxia 0spiral barrada. 

Se, este valor llega a 10'7c,. La 111asa visiblP en lns galaxias espirales se encuentra 
principahncntc en for111a de estrellas, n1icntras que el gas contribuye a lo 1nucho en 
un 10% de la inasa ,·isible en una galaxia. Sin 0111bargo dado que estas con1ponentes 
se el is tri bu yen de 111anera difcrcutc, cxistC'n si ti os cu estas galaxias en los cuales el 
contenido de gas puede ser significativo. Por eje111plo, en el disco externo de galaxias 
espirales, el cociente entre la clensiclacl superficial ele gas y la densidad superficial ele 
estrellas puede exceder 15% (Bertin, 2000). 

Alrededor de la 111itacl ele las galaxias ele disco presentan en su parte central un 
aumento en su densidad ele estrellas con una fonna ligeran1ente rectangular sin1ilar 
a la de una barra (Figura 1.4). 

El cociente entre el semi-eje 111enor y el senü-eje n1ayor 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 111ayoría de las barras son tan planas co1110 el disco de la galaxia que la 
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FIGURA 1.5: J::quierda: Galaxia espiral con anillo (NGC 2523 ) Derecha.: Galaxia 
espiral con alabeo en su disco de hidrógeno neutro (NGC 5907) 

contiene. A diferencia de los brazos espirales, una barra puede existir aún cuando 
el disco de la galaxia esté desprovisto de gas. Dada la frecuencia de este tipo de 
galaxias, existe tan1bién una clasificación que sigue el 1nisn10 principio que para las 
galaxias espirales sin barra, siendo las galaxias SI3a las de inayor bulbo y brazos 111ás 
cerrados y las SBc las de bulbo inás pequeño y brazos n1ás largos y abiertos. 

Otra característica 1norfológica presente en algunas galaxias espirales son los ani
llos (Figura 1.5) los cuales se cree están asociados con la con1ponente gaseosa fría. 
Los anillos se observan sobretodo en galaxias barradas, generahuente de tipo ten1-
prano (cf. Buta, 1995) y son trazadores in1portantes de la dinán1ica del disco (Buta 
& Co1nbes, 1996). Utilizando sin1ulaciones nun1éricas, Schwarz (1981) den1ostró que 
estos anillos se forn1a11 de n1ancra natural con10 respuesta a un disco de gas rotando 
en una distribución de tnasa no axisitnétrica y que están ligados con las resonancias 
cid disco (ver sección 1.2.3) 

Así n1is1110 se ha observado que en algunos discos de galaxias espirales no se 
encuentran sobre un solo plano, presentando alabeos o torci111ientos ( warps) -Figura 
1.5. Este fenónicno suele estar asociado con las partes externas del disco de gas 
(Sancisi, 1976) aunque tan1bién se han encontrado desviaciones de la situetría del 
plano en las afueras del disco estelar (van der Kruit, 1979). 

En nuestra Galaxia se observan tan1bién ondulaciones de n1enor escala hacia 
arriba y hacia abajo del plano Galáctico tanto en la dirección radial con10 vertical, 
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Capitulo 1 : Ciuemá.tica y diná.rnicn de galaxias espirnles § 1.2 Rotación en galaxias espirales 

las cuales se conocen con10 "corrugaciones" (Gtun, Kerr & "\Vesterhout, 1960). Este 
tipo de estructuras se han observado también en galaxias externas con10 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 con10 brazos espirales (I..::i1n, 
Hong & Ryu, 1997; Alfaro et al, 2001), a colisiones con nubes de alta velocidad 
(Franco et al, 1988; Santillán et al, 1999), o bien a perturbaciones a gran escala 
co1110 interacciones con galaxias cercanas (Wcinberg, 1991; Edelsohn & Eln1egreen, 
1997). 

Halo de 1u.ateria lu1ninosa 

El halo de inateria lun1Ínosa de una galaxia espiral está constituido principahnente 
por estrellas pobres en n1etales y cú111ulos globulares, y se extiende en un volun1en 
con un radio ~ 20 kpc. Estas co111poncntes no siguen un 111ovinliento de rotación 
organizado y pasan gran parte del ticn1po en las partes externas de la galaxia aunque 
ta1nbién pueden atravesar el disco de la n1Ísma. Las estrellas del halo constit.uyen 
una pequefia fracción ele la n1asa total de una galaxia espiral. Se cree que for1nanclo 
parte de este halo se encuentran ta111bié11 graneles nubes ele gas neutro conocidas 
co1110 nubes de alta velocidad (high velocity c/ouds, HVC), las cuales parecen trazar 
el proceso de acrc-ción de n1atcrial cxtragaláctico en el disco de la galaxia (C~iova
nelli, 1980; Ka1nphuis & Sancisi, 1993) o bien ser el producto de fuentes galácticas 
producto de explosiones de supernovas (Shapiro & Benja1nin, 1991) o fenómenos 
energéticos si111lares tales con10 choques o turbulencia. 

Halo de n1ateria osct_tra 

Ocupando un volu111en inucho 1nayor (R 2: 100 kpc) se encuentra lo que hasta ahora 
se denonlina n1atcria oscura, i.c., 111ateria que se detecta única111entc a través de 
sus efectos gravitacionales sobre la n1ateria huninosa y que se cree se encuentra 
distribuida de 111anera esferoidal alrededor de toda galaxia. Esta con1ponentc será 
tratada con 111ás detalle en la sección 1.3.3 

1.2 Rotación. en galaxias espirales 

Desde las priineras observaciones de galaxias o unebulosas" espirales, la for111a de 
este tipo de objetos sugirió que éstos rotaban alrededor de un eje perpendicular al 
disco y que este n1ovi111iento era el responsable del achata111iento y de los patrones 
espirales que se observaban en estos objetos. Lord Rosse descubrió l'vl51 en 1848 y la 
catalogó con10 una nebulosa espiral y le atribuyó un 111ovin.1iento general de rotación. 

En 1914, ·v.IVI. Slipher detectó rotación en este tipo ele nebulosas al observar 
desplaza111ientos de líneas espectrales los cuales interpretó como corritnientos al rojo 
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Cnprtulo 1 : Cinemática y dinámica de galaxias espirales §1.2.1 Órbitas estelares y rotación diferencial 

respecto a la longitud de onda en reposo, i.e., efecto Doppler (Slipher, 1914). En 
1915, F.G. Pease realizó las prin1eras 111ediciones de velocidad de rotación en 1\1131, 
encontrando que la velocidad de rotación era proporcional al radio de Ja galaxia, es 
decir, que dicha galaxia parecía 111ostrar rotación de cuerpo rígido (Pease, 1915). Sin 
e111bargo, dado que estos resultados se dieron antes de que Edwin Hubble probara 
que estas nebulosas de for111a espiral eran en realidad galaxias conl.o la nuestra, no 
se les pudo dar Ja interpretación correcta. Fue hasta la década de los veinte, una 
vez que Hubblc aclarara la naturaleza ele las hasta entonces "nebulosas difusas", que 
los resultados anteriores cobrarou relevaucia y abrieron canlino en el estudio ele la 
cine111ática y de la di11án1ica de las galaxias espirales. Los prin1eros trabajos que si
guieron a esta revolución extragaláctica se realizaron a partir del análisis ele líneas de 
absorción en partes centrales de galaxias (Babead;:, 1939; l'vlayall, 1948; Lallemand, 
Duchesne & \\'alkcr, 1960). Sin e111bargo, estas líneas, al estar relacionadas con la 
co1nponcnte estelar, resultan por lo general anchas y, en un principio, dificultaron la 
obtención de Yelocidades radiales. l\'Iás adelante se observaron las partes externas de 
los discos ele galaxias espirales, sobre todo los brazos, donde las líneas de e111isión de 
regiones HII facilitaron la detenninación ele velocidades radiales, ya que éstas resul
tan 111ás delgadas y requieren ele 111c11or tic1npo de exposición. En los aiios sesenta, se 
estudiaro11 galaxias relativa1nentc lejanas, cletcr111inánclose, las velocidades radiales 
para distintas rc-giones HII a partir de ciertas líneas de en1isión provenientes ele las 
nlis111as usando espectrógrafos de rendija larga (Arp, 1969). A partir de esta década 
se realizaron ta111bié11 observaciones en radio ele la línea ele 21 c111 del hidrógeno neu
tro. Este tipo de observaciones lograron abarcar radios 111ayorcs ya que la densidad 
del HI en el disco galáctico dis111inuye 111enos rápido que la de HII-, abarcandose 
inás puntos en la totalidad el disco, y no sólo en los brazos espirales, con10 el caso 
del HII. Sin en1bargo, a radios grandes no se sabe si las estrellas se con1portan de 
la 111is111a 111anera que el gas neutro, aclc111ás ele que no se tiene la resolución que se 
consigue con observaciones en el óptico, en particular para las partes internas ele las 
galaxias. 

En esta sección se describe la cine111ática de las galaxias espirales poniéndose 
énfasis en la deternlinación y análisis de su curva ele rotación. Se presentan ta111bién 
la cine111ática de estructuras con10 brazos espirales y barras, así con10 algunos detalles 
de la dinfunica del disco con10 son las resonancias y la corrotación. 

1.2.1 Órbitas estelares y rotación diferencial 

La característica cine111ática principal del disco de las galaxias espirales es la rota
ción. Las galaxias espirales son siste111as relativa111ente fríos, es decir, las órbitas 
de la 111ayoría de las estrellas y de las nubes de gas siguen órbitas cuasi-circulares 
de 111anera que su inovinüento alrededor del centro de la galaxia puede describirse 

9 



Capitulo 1 : Cinemática y dinAmica de galaxias espirales §1.2.2 Curvas de rotación 

FIGURA 1.6: Desc0111posición ele la órbita de una estrella en el disco ele una gala
xia. Esta se descon1pone en la órbita circular ele su "centro guía" y en cscilaciones 
epicíclicas alrededor ele este centro (Sparke & Gallagher, 2000) 

con10 Ja co111binación ele un nloviiuiento estrictaiuente circular y un 111oviI11iento que 
describe ligeras oscilaciones alrededor ele Ja órbita circular definida por el pri111ero. 
Se define entonces el "centro guía" ele Ja órbita ele una estrella con10 el punto que 
gira alrededor del centro de la galaxia en una órbita circular con radio R 9 , y alrede
dor del cual la estrella rota formando epiciclos con velocidad angular o "frecuencia 
epicíclica" 1-t. 

El centro guía se nlueve ele n1anera unifonne con velociclacl angular 0.(R9 ) ele 
111anera que su coordenada tangencial está dada por c/>9 = 0.(R9 ) x t. La distancia 
galactocéntrica ele la estrella varía a su vez co1110 

R = R 9 +.Y cos(1-<t + 1/J), (1.7) 

donde .Y es la ainpli tucl del nlovi111iento ele la estrella, n, la frecuencia epicíclica 
y 1/J es una constante que relacionada con la distancia galactocéntrica inicial (Figura 
1.6). 

Co1110 se acaba ele nlencionar, en priiuera aproxi111ación las estrellas y el gas del 
disco ele galaxias espirales se nlueven en trayectorias casi circulares alrededor del 
centro galáctico. Sin etnbargo esta rotación no es uniforn-ie, observándose por lo 
general que las estrellas 1nás cercanas al centro de una galaxia cotupletan sus órbitas 
en un tietnpo 111enor que las estrellas que se encuentran rnás alejadas del niisn10. 
Este con1porta111iento se observa ta111bién en el gas neutro y ionizado de Jos discos 
ele estas galaxias. A este tipo de rotación se le conoce cotno 44rotación diferencial" y 
suele estudiarse y analizarse a través de la curva de rotación, la cual se describe a 
continuación. 
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FIGURA 1.7: Eje1uplos de curvas de rotación observadas (Rubin, Ford & Thonnarcl, 
1978) 

1.2.2 Curvas de rotación. 

La velocidad ele rotación de una galaxia en función ele la distancia galactocéntrica 
define su curva de rotación. Esta velocidad se deriva ele Ja observación del corrin1iento 
al rojo de líneas de emisión o absorción ele ciertos elen1entos de la galaxia (gas neutro, 
gas ionizado o estrellas). A partir ele estas observaciones se deriva la relación entre 
la velocidad con que el 111aterial gira alrededor del centro ele la galaxia y la posición 
en la que se encuentra. 

Cualitativan1ente la curva de rotación de una galaxia espiral presenta una porción 
central para Ja cual la velocidad ele rotación es proporcional al radio (rotación de 
cuerpo rígido); algunos kiloparsecs más lejos del centro e~ 2 - 3 kpc), la curva 
se vuelve casi plana o plana, i.e. la velocidad ele rotación \";.01 ya no depende del 
radio R. Para galaxias más te111pranas (Sa), la parte ele cuerpo rígido presenta 
una pendiente 111ás pronunciada y en su parte plana suelen alcanzar velocidades 
111ayores ( ~ 300 J..·111 s- 1 ), nlientras que galaxias nJás tardías (tipo Se) presentan 
una velocidad ináxima ~ 200 kn" ..,- 1 (Rubín, Forcl & Thonnard, 1978). La Figura 
1.7 ilustra varios eje111plos de curvas de rotación para distintos tipos ele galaxias 
espirales. Es i111portantc señalar que este con1portanliento plano parece indicar que 
la inayor parte de la 111asa de una galaxia de disco no se encuentra concentrada en 
sus partes internas con10 lo indica la distribución ele luz. Si éste fuera el caso la 
curva de rotación observada tendría un con"tporta111iento kepleriano y dis111inuiría 
C01110 R- 2 . 
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Capitulo 1 : CinemAtica y dinAmica de galaxias espirales §1.2.2 Curvas de rotación 

La 1nayoría de las curvas de rotación de galaxias espirales se obtiene de la obser
vación de su gas tanto neutro con10 ionizado y ha de1nostrado ser un instnnnento 
111uy útil para detern1inar el potencial gravitacional de una galaxia. 

En el óptico, para la década de los setenta, se habían publicado alrededor de 30 
estudios sobre galaxias espirales para las cuales se obtuvieron las curvas de rotación, 
así con10 sus n1asas (Burbidge, 1975). Estos estudios fueron realizados utilizando 
espectroscopia de rendija larga colocando la rendija del espectrógrafo a lo largo de 
ciertas posiciones del disco de la galaxia y observando el corrin1iento al rojo de 
las líneas de enüsión con10 Ha:. Al inejorarse la sensibilidad de los instru111entos, la 
determinación de velocidades radiales se extendió hacia las partes n1ás externas de los 
discos galácticos, lo que pcrn1itió una inejor detcrininación de la curvas de rotación 
de las 1nisn1as. .t-\. inccliados de la década de los setenta surgió la intcrfcron1ctría 
Fabry-Pcrot ele barrido, una técnica instru111cntal novedosa para la observación de 
velocidadC's radiales de objetos extendidos utilizando sobretodo líneas de e1nsión del 
gas ionizado (Tully, 1974 a, b, c; Comte et al, 1979). Esta té>cnica será descrita 
en detalle en el Capítulo 3. La t("-cnica de cpcctroscopía de rendija larga sigue 
siendo inuy utilizada para la obtención ele curvas de rotación para la cual resulta ser 
bastante efectiva. Sin e111bargo, la intcrfcron1etría Fabry-Pcrot de barrido es ideal 
para tener una apreciación global de la cincn1ática de una galaxia de disco. No 
sólo eso, sino que esta técnica pcrinite adcn1ás la obtención ele la curva de rotación 
en cualquier dirección y con la cantidad de puntos que se desee (ver Capítulo 3, 
sección 3.2.1), así con10 analizar la cinenuí.tica del gas en todo el plano de la galaxia 
observada. 

En principio, la e111isión del hidrógeno neutro HI es ideal para deternlinar la curva 
ele rotación de galaxias espirales pues el gas ató111ico es frío y la inayoría de las veces 
éste se extiende 111ucho n1ás allá que el disco óptico. Sin en1bargo hasta la fecha 
y contraria111ente al caso del gas ionizado en el disco, no se ha podido cotnprobar 
que a estos radios el gas neutro y las estrellas sigan el 111is1no 111ovi111iento alrededor 
del centro galáctico. No sólo eso sino que hoy en día los n1odclos y sin1ulaciones 
cosn1ólogicas recientes son capaces de predecir la distribución dc- la 111atcria oscura 
a escalas de kiloparsecs (Navarro, Frenk S..: \Vhite, 1996; Kravtsov et al, 1998; Colín, 
Avila-Reese & Valenzucla, 2000). Las suposiciones del n1odelo cosn1ólogico utilizado 
(inatcria oscura fría, n1atcria oscura tibia, n1atería oscura interactuante, etc) llevan 
a ituportantcs diferencias en la estructura de los halos ele tnateria oscura sobre todo 
en sus partes internas. Se ha encontrado ade111ás que los parátnetros de los 111oclclos 
de 111asa que se ajustan a las curvas de rotación son inuy sensibles no sólo a la parte 
plana de la curva {cleter111inacla por observaciones del gas neutro) sino tan1bién a la 
parte interna incluyendo la rotación de cuerpo rígido, la cual puede observarse con 
111ayor detalle y de tnanera nlás precisa a partir de observaciones del gas ionizado 
(Blais-Ouellette et al, 1999, 2000). En realidad y como se eje111plifica más adelante 
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(Capítulo 6), la curva de rotación óptitna es una curva nu1lti-frecuencias que co1nbina 
por un lado la alta resolución y sensitividacl a radios pequeños de las observaciones 
en el óptico 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 acle1nás ele 
ser disipativo, por lo que no sie111prc trazará de n1anera directa el potencial de la 
galaxia. Por el contrario, las órbitas de las estrellas se verán afectadas ítnica111ente 
por la fuerza gravitacional producto ele este potencial. Sin e111bargo, obtener curvas 
de rotación a partir de estrellas resulta rnenos co1nún que a partir de observaciones 
del gas. Esto se debe a que la cleternlinación de corri111ientos al rojo a partir ele 
líneas de absorción es una tarea consiclerable1ncntc difícil. Una síntesis de trabajos 
realizados con esta técnica en los años setenta se puede encontrar en Illing,vorth 
(1981). En un trabajo relativa111ente reciente, l\'Icrrificlcl y Kuijken abordaron esta 
difícil tarea analizando la cinemática de las galaxias espirales NGC 936, NGC 488 y 
NGC 3595 (l\'Ierrifielcl & Kuijkcn, 1999). Dacio que para estas galaxias las estrellas 
no son observables de n1anera individual lo que se analiza es el espectro con1pues
to de toda la galaxia: el espectro de cada estrella estará corrido al rojo por una 
cantidad diferente en cada caso ele inanera que las líneas de absorción del espectro 
integrado serán considerable111cnte 111ás anchas que las que corresponden a una sola 
estrella. Suponiendo que todas las estrellas tienen el 111is1no espectro (suposición 
cuestionable), entonces el espectro observado de la galaxia será la convolución del 
espectro estelar con la función de c11sancha111icnto que representa la distribución de 
las velocidades ele todas las estrellas a lo largo de la línea de visión. La distribución 
ele las velocidades a partir de la cual se deriva la curva ele rotación, se obtiene enton
ces a partir de la cleconvolución del espectro de la galaxia y del espectro estelar, En 
la práctica este proceso requiere de una serie de suposiciones co1110 el asu111ir desde 
un inicio una for111a siinplc para esta distribución de velocidad con10 es lo es una 
distribución Gaussiana (e.g. Sargent et al, 1977; Tonry & Davis, 1979) 

Observacionahnente se ha encontrado que las curvas de rotación de galaxias 
espirales suelen presentar distorsiones respecto al con1portanüento descrito anterior-
1nente. Las causas principales para este tipo de deforn1aciones son perturbaciones 
en el carnpo de velocidades de la galaxia observada debido a desviacioucs del gas 
respecto al nlo,·inliento circular del nüsn10 alrededor del centro de Ja galaxia. En el 
caso de galaxias aisladas estas desviaciones pueden ser originadas por la presencia 
de regiones de for111ación estelar in1portante, por estructuras con10 brazos espirales 
(Pismis 1986; Alfaro et al 2001) o barras (Christiansen & Jeffreys 1976; lVIarcelin 
& Athanassonla 1982), o bien alabeos en el disco (Noorderinerr et al 2001). Sin 
e111bargo, es lógico cuestionarse la existencia de estas estructuras en un disco que no 
rota con10 cuerpo rígido. ¿Son éstas transitorias o están asociadas a perturbaciones 
cuasi-estacionarias? ¿En qué 111eclicla dependen del 111edio interestelar clisipativo y 
en qué 111eclida ele la cotnponente estelar no-colisiona!. A continuación se aborda-
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rá de 1nanera cualitativa éste y otros ternas sobre la cinen1ática y dinánlica de la 
estructura galáctica. 

1.2.3 Estructura espiral 

La estructura espiral es un fenó111eno con1plejo y es 111uy probable que 111ás de un 
proceso sea necesario para explicar toda la estructura que se observa. Una de las 
razones por las cuales se han buscado 1necanis111os alternos para explicar los brazos 
espirales -diferente a aquél que postulaba que eran estructuras rígidas- es que si 
estas estructuras fueran rígidas, la rotación diferencial ele las galaxias tern-iinaría 
por enrollarlas rápicla111ente. Por ejemplo para una galaxia espiral co1110 la nuestra, 
bastarían 109 afias para enrollar su patrón espiral y hacer que sus brazos estuvieran 
n1ucho rnás cerrados que lo que se observa ahora. La solución a este dile111a: las 
estrellas en los brazos espirales deben renovarse de 1nanera per111anentc. 

Considerando los procesos de fonnación estelar. una vez que una nube de gas 
ha for111ado las prin1cras estrellas. el gas chocado por las explosiones de supernovas 
con1priI11e el gas que rodea la región ele fonnación estelar. Esto puede a su vez 
detonar la forn1ación de 111ás estrellas de 111ancra que la forinación estelar se propague 
a lo largo ele la nube de gas (Parker, 1013; Elmegreen & Lada, 1911; Cox, 1985; 
Franco, Shore & Tenorio-Tagle, 1094). La rotación diferencial ele la galaxia hace 
que esta nube de gas progenitora junto con sus estrellas 111asivas y lun1iuosas se 
"estire" for1nanclo parte de un segn1011to clC" brazo C'spiral. Una vez que este scg1ncnto 
de brazo es fucrte111cnte estirado. qnc el gas se ha consunlido y que las estrellas 
jóvenes y calientes han 111uerto, la región se reintegra dC' nuevo al disco subyacente. 
Es claro que este 111oclelo de fonnación estelar auto-propagada en fonna de brazo 
espiral sólo puede sostenerse si el rit1110 con que las estrellas nacen (Pn particular las 
1nasivas) se regula de tal 1nancra que t~stas no se desvanecen por cotnplcto ni el disco 
se "enciende" en su totalidad. Una 0xplicación satisfactoria para tal 1necanis1110 fue 
ciada por Bertil Linclblacl en 1963 cuando fortnuló la hipótesis ele que a gran escala la 
estructura espiral puede ser sostenida de n1ancra cuasi-estacionaria si es el produc.to 
de la 1nanifcstación de ondas de densidad que van co111pri1nicndo el gas a su paso 
inclepenclienten1ente del 1novi111iento de éste y de las estrellas (Lindblad, 1963). Esta 
onda ele densidad estaría entonces desacoplada del 111ovinliento ele las partículas 
individuales (gas y estrellas) así co1110 las ondas de sonido se propagan en un gas 
ordinario. La hipótesis de la estructura espiral cuasi-estacionaria fue adoptada corno 
el punto ele partida para desarrollar cuantitativa111ente la teoría de ondas ele clcnsiclacl 
(Lin & Shu, 1964, 1966; Kalnajs, 1973). Dacia la naturaleza ondulatoria ele esta 
hipótesis a gran escala, la dinánlica del disco debe estar donlinada por un nú111ero 
pequeüo ele 1nodos espirales globales. En este contexto, un "111oclo" se define corno 
una onda estacionaria que puede ser soportada por el disco y está relacionada con 
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una perturbación de densidad de fonna espiral y un catnpo gravitacional que rota 
de n~anera rígida alrededor del centro de la galaxia a una frecuencia dada (Bertin, 
2000). 

La pregunta sería entonces saber por qué la concentración en densidad de las 
estrellas del disco tiende a fonnar ondas espirales. El proceso real involucra la 
relación entre varios factores dinátnicos, sin etnbargo aún desde el punto de vista 
cinen1ático un disco galáctico es un sisten1a oscilatorio con tendencia a presentar 
perturbaciones en fonna de onda, en particular se puede detnostrar que las órbitas 
estelares en un disco galáctico pueden " dibujar" un patrón espiral llan1aclo "espiral 
cine1nática" (Sparke & Gallagher, 2000). 

La teoría de ondas de densidad de la estructura espiral está basada en la pre1nisa 
de que la atracción gravitacional n1utua entre estrellas y nubes de gas a diferentes 
radios puede echar a andar la fonnación de esta espiral cinetnática y provocar que 
dicho patrón crezca y ele lugar a su vez a una perturbación gravitacional con esta 
n1isn1a forn1a. Esta estructura espiral crecerá únican1cnte si las estrellas responden 
a su potencial gravitacional reforzando este patrón. Cuando la estrella siente una 
perturbación con frecuencia sitnilar a la de su epiciclo, su órbita se ve scria111cnte 
afectada, entrando en resonancia con esta perturbación. El análisis de este escenario 
lleva a deter1ninar las velocidades angulares de las partículas, para las cuales éstas 
últitT1as entran en resonancia con la perturbación. En general, una partícula entrará 
en resonancia con una perturbación con velocidad Op, si la velocidad angular ele su 
centro guía n es tal que : 

~ n = np + m (l.11) 

Tanto f2 COIUO ~ dependen del potencial de la galaxia. f2p es la velocidad del 
patrón espiral. 

Si rn = 2 en la ecuación (1.11), la resonancia se conoce con10 resonancia interna 
de Lindblad; si 1n = 4, la resonancia se conoce con10 resonancia 4:1, o resonancia 
ultra armónica (UHR) (Contopoulos, 1988). Si rn = -2 en (1.11), la resonancia 
se conoce co1110 resonancia externa ele Lindblacl. Si 111 = ex:>, el centro guía ele la 
partícula y el patrón de la perturbación rotan con la nlis111a velocidad angular. Es 
decir: 

(1.12) 

El radio de la órbita en la cual una partícula cumple con la ecuación (1.12) se 
conoce co1110 radio de corrotación Rcorr. 

De este 111oclo, venias que una 111anera de encontrar nP para cierta galaxia, es 
detenninar el radio de corrotación de la nüs111a, situarlo en su curva de rotación 
(n vs. R) y encontrar la velocidad de rotación que le corresponde co1no se 111ostrará 
en la subsección 1.2.5. 
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En un tratanüenro riguroso, la presencia de la perturbación periódica afecta el 
111ovi111iento estelar agregando un tér1nino de "forza111iento" (forcing) a las ecuaciones 
epicíclicas (Binney & Tren1aine, 1987). La 111anera en que estos 111ovi111ientos forzados 
de las estrellas afectan el potencial gravitacional del disco es con1plejo y en general 
el cálculo sólo se puede hacer para una espiral fuerte111ente enrollada. En este caso lo 
que se encuentra es que las estrellas responden para reforzar el patrón si y sólo si la 
frecuencia perturbadora 1n 1 !1P - fi(R) 1 es nlenor que Ja frecuencia epicíclica 1'(R). 
De este n1odo una onda espiral contínua puede propagarse únican1ente en la región 
entre Ja resonancia interna ele Linclblacl (f"lp = n - 1'/2) y la resonancia externa de 
Linclblacl (!1,, = !1 + 1'/2). Las espirales con dos o 111ás brazos sie111pre presentan 
resonancias externas ele Linclblacl, pero si la velocidad del patrón n,, es alta es posible 
que no exista resonancia interna de Linclblad. Las estrellas 111ás allá ele la resonancia 
externa o entre dos resonancias internas encuentran que el "forzan1iento"o "'tirón,, de 
la espiral es tnayor que su frecuencia epicíclica "' de n1anera que no pueden responder 
para reforzar la espiral y la onda se desvanece. De este tnodo uno espera observar 
una espiral continua únican1entc en la región entre las resonancias interna y externa 
ele Linclblad. 

La hipótesis de la estructura espiral cuasi-estacionaria sostiene que el potencial 
gra\·itacional asociado con la estructura espiral {en particular la de gran diseño) es 
aproxi111ada1nente estacionario en un sisten1a de referencia rotacional adecuado. Es 
i111portantc tener en cuenta el prefijo "cuasi" de esta hipótesis ya que si el potencial 
se considera cstricta1nentc estacionario, la hipótesis deja de tener sentido alguno. 
En realidad la 1norfología global del patrón no ca1nbia significativa111entc a lo largo 
de uno a dos periodos ele rotación del disco pero es susceptible ele evolucionar de 
111anera lenta respecto a los t11isn1os. Es itnportante señalar ta1nbién que la teoría 
n1oclal para <:>xplicar la naturaleza cuasi-estacionaria de la estructura espiral sólo es 
Yñlida a gran escala. La con1poncntc gaseosa del disco alrededor de esta estructura 
es susceptible ele sufrir tnodificacioncs transitorias que evolucionan rflpidatncnte. Del 
n1is1no rnodo no hay que olvidar que la teoría de la estructura cuasi-estacionaria es 
ante todo un acerca1niC'nto scu1i-cn1pírico corroborado por una cantidad considerable 
ele observaciones (I3ertin &:. Liu, 1996). 

Si bien la teoría 111oclal de ondas ele densidad es a111pliat11ente aceptada, a lo 
largo ele los años han surgido otras teorías para explicar la fortnación y sobretodo la 
pcnnanencia de estas estructuras. En este sentido, Tootnrc introdujo la idea de la 
amplificación "ele vuelo" ( "'swing a11iplification") (Too1nre, 1981) en Ja cual las ondas 
ele densidad ele corte (shearing) son las fuerzas principales que llevan a Ja fonnación 
ele estructuras espirales en Jos discos galácticos (ver Apéndice I). 

Según un trabajo reciente ele Fuchs, estas teorías no son excluyentes sino que 
al contrario, pueden ser unificadas bajo un 211isn10 esquen1a ya que tanto el flujo 
de corte (shear fiow) y las vibraciones epicíclicas c0111parten el 211ismo sentido de 
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rotación en cualquier galaxia de disco cuyo t110111ento angular disnünuye confonne 
R au111enta. Es precisa111ente esta coincidencia la que hace posible que un patrón 
abierto de vibraciones epicíclicas entre en resonancia con un flujo de corte. Lo único 
que se necesita es establecer "con1unicación" entre an1.bas conl.ponentes y esto puede 
ocurrir gracias a la presencia de auto-gravedad en el disco (Fuchs, 2001). 

1.2.4 Barras 

Al igual que el patrón espiral, las barras no son figuras estáticas sino que rotan con 
cierta velocidad de patrón nP. Sin en1bargo a diferencia de los brazos espirales las 
barras no son ondas de densidad: la tuayoría de sus estrellas penuanecen sien1pre 
dentro de la barra. Al interior de una barra, las estrellas y el gas ya no siguen 
órbitas cuasi-circulares sino que siguen órbitas que se cierran sobre sí 111isn1as para 
un observador que rota junto con la barra. 

Se cree que las barras pueden canalizar el cotnbustible hacia el centro de las ga
laxias espirales (fueling). El gas en el disco de una galaxia puede desplazarse hacia 
el centro de la tnis111a única111ente si puede perder parte de su ino111ento angular; 
en presencia de una barra, las fuerzas gravitaciouales asilnétricas producidas por la 
111isn1a ayudan a que este proceso ocurra. En 111uchas galaxias barradas se observan 
franjas de polvo en la parte del borde de la barra que "lleva" (leads) la rotación de 
la nlis111a. Si111ulaciones nu1néricas del flujo del gas hacia el centro de una galaxia 
den1uestran que dentro de la barra, el gas se 111antienc cerca de las órbitas de las 
estrellas. Sin en1bargo en los extren1os de la barra el flujo de gas converge rápi
da111ente y la presión del mis1no se vuelve i111portante fonnándose un choque que 
co111prin1e al gas y al polvo hacia el borde de la barra que ulleva" la rotación. En este 
choque, el gas pierde parte de la energía en for111a de calor uca.ycudo" a una órbita 
tnás cercana del centro ele la galaxias. Esta disipación de energía continúa hasta que 
el gas e11cuc11tra órbitas 111ás 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 finahuente al centro de 
la galaxia resulta poco claro y algunos autores invocan la presencia de una segunda. 
barra aún tnás pequeiia y perpendicular a la pritnera. que per111ita que el gas siga 
fluyendo a hasta los parsecs tnás internos (Shlos1nan, Frank & Begehnan 1989). 

Actualtnente la diná111ica al origen ele la fortnación ele barras tiene un fuerte 
apoyo ele las sin1ulacioncs nu111éricas donde el halo de rnateria oscura, su distribución 
y sus características juegan un papel itnportante. Trabajos recientes señalan que las 
galaxias espirales con un halo 111asivo tardan 111ás en for111ar una barra, sin ernbargo 
ésta tiende a ser tnás alargada que las barras que se for111an en galaxias con discos 
masivos (Athanassoula, 2003). 
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1.2.5 Velocidad de patrón nP 
Aunque en algunas galaxias barradas el patrón espiral parece ser una continuación 
de la barra central, por lo general esta dos estructuras no están acopladas y cada 
una de ellas tiene una velocidad de patrón n,, distinto. Observacionahnente resulta 
nn1y con1plicado deternünar esta velocidad para cualquiera de estas dos estructuras. 
Con10 se tnencionó en la sección anterior, una n1anera de abordar este problcn1a es 
dcternlinar el radio de corrotación y 111cclir su velocidad de rotación. Para poder 
situar el radio de corrotación, se parte ele las predicciones teóricas que tratan ele la 
influencia que tiene cada una de las resonancias sobre la 111orfología de una galaxia. 
Resu111iendo parte del análisis que realizan Lynden-Bell y Kalnajs (1972) pode1uos 
establecer lo siguiente: 

Se divide la galaxia en cuatro regiones a lo largo de su radio. La región I es 
aquella que ,.a del centro (R = O) hasta el radio al que se encuentra la resonancia. 
interna de Linclblad (R11,n). La región II con1prende la zona entre RiLR y el radio de 
corrotación, Rcorr· La región 111 se sitúa entre Rcorr y el radio al cual se encuentra la 
resonancia externa de Lindblad, RoL!l· Finahnente, la región IV va de RoLR hasta 
el liinite ele la galaxia.. 

Patrón espiral 

En el caso de un patrón espiral, el análisis de la diná111ica en la región I indica que 
en esta región el patrón tiende a destruirse. En la región II, el patrón es reforzado, 
al igual que en la región III. En la región IV, el patrón tiende a destruirse. Siguiendo 
la lógica de este análisis resultaría i111posible encontrar Rcorr pues, en principio, no 
existiría una característica 111orfológica particular en la estructura del patrón que 
pcr111itiera dctcr111inarlo. 

Sin c111bargo, en un estudio sc1ni-analítico de la for1nación ele choques a lo largo 
de la espiral Roberts .Jr, Roberts & Shu (1975) establecieron nna. serie ele criterios 
que per111itcn detcr111inar RconR a partir ele la influencia particular que ejerce la 
naturaleza del radio dP corrotación n,, = f2conn sobre tres trazadores fácihnente 
observables: la estructura espiral pro111inente, el disco ""fflciln1cnte" visible y la dis
tribución de las rcgio11cs HII C'll la curva de rotación de una galaxia espiral. Estos 
autores poponen entonces escoger la velocidad del patrón np tal que el radio ele 
corrotación coincida con la extensión radial de estos tres trazadores, o bien con un 
pro111edio representativo en el caso en que los trazadores difieran en extensión de 
nlanera importante el uno respecto al otro. Un eje111plo de este inétodo se presentan 
en la Figura 1.8. 

El patrón espiral de una galaxia puede caracterizarse a partir de la n~anera en 
que rota, con la punta ele los brazos apuntando en la dirección en que rota la galaxia 
( "leading", i.e. brazos que llevan el nlovinliento del patrón) o bien con la punta de 

18 



Capitulo 1 : Cinemática y dinAmica de galaxias espirales §1.2.4 Velocidad de patrón 

RAOIUS !SECONDSl 
2so.--~~~~~......:4~0r-~~~~~----'ª,º=--~~~~~-=-12T0=-~~~~~-1~6TO~"~-, 

~ 240 

E. 
>-ª w 
> 
_J 
<r 
;z 
Q ,_ 
;:: 
~ 

8 10 12 
RAOIUS (kpc) 

:--+-- Visio.'tl Spu·o, SITUClur1-----{ 

l'./vcll/!"Or Reg1on l 
li\:Jdius º' 

eas;1,,,,. Vis•OI,, D1.sA 

¡ 
Ou1,,n>0s1 H.= 

l 
Co101a1ion Rcd,.,,s Ad°"""'~ 

np" 22 .. m_,.._ '"'PC 

14 16 18 20 

FIGURA 1.8: Ejetnplo de la aplicación del método de Roberts Jr, Roberts & Shu 
(1975) para deter111inar el radio de corrotación para NGC 157 a partir de tres traza
dores: la estructura espiral prominente, el disco "fácilmente" visible y la distribución 
de las regiones HII en la curva de rotación original. Las curvas trazadas correspon
den a distintos 1nodclos de tnasa para un disco en equilibrio donde nr es el nú1nero 
de n1odelo de Toon1re para un siste111a auto-gravitante, axisin1étrico y alta111ente 
aplanado (Toomre 19G3). 
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los 111isn1os apuntando en la dirección opuesta a la rotación { "trailing", i.e. brazos 
que son arrastrados por el 1novin1iento del patrón). Observacionahnente el sentido 
de rotación de los brazos no es fácil de deterrninar pues antes que nada se debe 
establecer el lado de la galaxia que está 111ás cerca del observador. Esta orientación 
suele detenninarse a partir de los efectos del polvo que oscurece la en1isión del gas 
y estrellas que se encuentren detrás del nlismo lla111ado "criterio ele franjas ele polvo 
primarias" (primary dust band criterion - Hubble, 1943; Pasha & Smirnov, 1982). 
Según este criterio, el lado del disco galáctico para el cual se observa una banda 
oscura ele 111atcrial absorbcdor contra la región nuclear y brillnntc de la galaxia indica 
el lado del disco n1ús cercano al observador. Este criterio requiere sin e1nbargo que la 
galaxia esté suficienten1ente inclinada para que las partes externas del disco visible 
se superpongan con las partes centrales. A partir ele las observaciones se sabe que la 
111ayoría de las galaxias espirales tiene un patrón "trailing ... Las galaxias con brazos 
leading son poco con111nes (Pasha, 1982) y en algunos casos la cletern1inación del 
sentido de rotación de estas últin1as resulta dudosa. La teoría diná1nica detrás de 
este tipo de brazos apunta sobre todo hacia la fonnación de un sólo brazo "lending" 
producto ele un encuentro con otra galaxias (Tho111asson, 1989) la cual se discutirá en 
el próxi1110 capítulo. Según Sparke y Gallagher (2001), la razón por la cnal los discos 
ticnclC'n a desarrollar espirales "tra.iling" en vez ele ''lending" es de íudole encrg(.~tica. 
Cuando el patrón espiral tiende a ser arrastrado (i.e. tra.iling'"), las partes internas del 
disco ejercen una torca en el disco externo por lo cual hay transferencia de 11101nento 
angular hacia fuera ele la galaxia pC>rnlitiendo que el 111atcrial a radios pequciios se 
deplace todavía 1nás hacia el centro. Este proceso llc,·a a una disn1inución de la 
energía rotacional del disco. Por el contrario para producir un brazo "leading'-', un 
disco requeriría ele una fuente externa de energía, por ejc111plo el paso de una galaxia 
cercana. ~-Tii-:::~:;;:;1set;=tf_ .. -:\ 
Barra ~ ~..1J A ui o~ 
En el caso de una barra,L~tti-{ií~ilar al del caso del patrón espiral da conl.O 

resultado las nlis1nas tendencias de destrucción o reforzarniento según la región en 
que se localice la órbita. Siu e1nbargo, en este caso, interviene ade111ás la dirección. 
que adquieren las órbitas respecto a la barra en cada región (Huntley et al, 1978). 
Para órbitas en la región II, el eje nlayor ele las órbitas es paralelo al eje tnayor ele 
la barra y, por lo tanto, tienden a reforzar el patrón. Para órbitas en las regiones I 
y III, el eje nlayor de las órbitas es perpendicular al eje nlayor del patrón y tiende, 
entonces, a destruirlo. En los casos en que n,, es grande, los 111odelos ele Huntley y 
colaboradores encuentran que no hay resonancia interna y los ejes n1ayores de todas 
las órbitas de las partículas al interior de Rcorr son paralelos al eje 111ayor de la barra. 
·ve111os así que en el caso de una barra, el patrón tiende clefinitiva111ente a reforzarse 
en Ja región II y a destruirse en las regiones I y IV. La ambigüedad surge en el 
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caso de la reg1on III donde coexisten fenó111enos que tienden tanto a destruir con1.o 
a reforzar el patrón. En este sentido, la detenninación del radio de corrotación en 
una galaxia de disco barrada sigue siendo polén1ica. 

Existen resultados teóricos que sugieren que el extren10 de las barras coincide 
con el radio de corrotación. Por ejemplo, en el trabajo de Huntley et al (1978) 
se clen1ucstra, vía cálculos hiclrodinánlicos, que las barras se extienden hasta el ra
dio de corrotación. Sellwood (1981) utiliza si111ulaciones nu111éricas para estudiar 
la evolución de discos inestables en presencia de una barra partiendo ele las teorías 
de Lynden-Bell (1979), Contopoulos (1980) y Toomre (HJ81), encontrando también 
que las barras tcr111inan en la cercanía de Rcorr· Sin en1bargo, otros autores sitúan 
el cxtrc1110 de la barra en una resonancia distinta a la corrotación. Sanders (1977) 
estudia nt1111érica1nente la respuesta del gas en una galaxia de disco frente a dis
torsiones ele fonna ovalada. A través ele este estudio hidroclinánlico encuentra que, 
ante este tipo de perturbación, el gas en la galaxia responde for111a11do una barra ele 
111aterial al interior del radio ele la resonancia interna de Li11dblad, RiLR· 

Otros 111étoclos para eleter111inar nP en el caso de barras recurren a la asociación 
de anillos en el disco ele la galaxia con las resonancias junto con el uso de la curva 
de rotación pernliten Ja estin1ación ele la velocidad ele patrón de barras (Ehnegreen, 
1996). Athanassoula (1979, 1980) encuentra formación de anillos y pseudo-anillos 
en RoLn y/ o en Rcorr para galaxias de disco con barras o distorsiones ovaladas. 
Del nlis1110 111odo, Schwarz (1979, 1981) encuentra en la n1ayoría ele sus inoclelos ele 
galaxias barradas que los anillos exteriores se sitúan justo afuera de RoLu y y los 
anillos internos justo al interior de Rcorr· A partir ele estos resultados es posible 
situar ele una 111anera aproxiinada el radio de corrotación en galaxias barradas que 
presenten anillos y, de este n1odo, estin1ar la velocidad angular del patrón nP si se 
conoce la curva de rotación ele la galaxia en cuestión. Cabe aclarar, sin en1bargo, que 
en el caso de galaxias no barradas con anillos dicho argun1ento carece de validez pues 
parece ser que para este tipo de galaxias, la forn1ación ele anillos no está conectada 
con las resonancias (Athanassoula et al, 1982). 

Es un hecho que la detenninacióu de 0 1, a partir de situar el radio de corrotación 
en la curva de rotación de una galaxia de disco presenta, co1110 pri111era dificultad, 
el hecho de que no existe un criterio absoluto para encontrar Rcorr· Esto se debe a 
que la dcternlinación de este últi1no a partir de la 111orfología de la galaxia estudiada 
depende del inodelo dinán1ico que se considere. Ejen1plos de este tipo de incertidtun
brcs pueden encontrarse en trabajos sobre galaxias barradas con10 el de Duval et al 
(1991) en el óptico y el de Sancisi et al (1979) en radio. Por esta razón han surgido 
esfuerzos por detenninar np utilizando otros n1étodos. En este rubro Tren1aine & 
\Veinberg (1984) encuentran un n1étodo cinen1ático para deternlinar la velocidad el 
patrón en galaxias de disco barradas a partir de la densidad de ltuninosidad de un 
trazador asociado al patrón y la velocidad radial asociada, an1bas correspondientes 
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a una franja de la galaxia estudiada. 

1.2.6 Rotación fuera del plano: gas extraplanar 

Co1110 se inencionó en la sección 1.1.1, en algunas galaxias espirales se ha detectado 
una capa de gas ionizado a algunos kiloparsecs del plano inedia galáctico. Una de las 
galaxias de canto para la cual se ha estudiado esta co111ponente es NGC 891. Esta 
galaxia es siinilar a nuestra Galaxia en tipo inorfológico (Sb), lu111inosiclad óptica y 

velocidad ele rotación ( l;;.01 = 225 km/ s - \•an der Kruit, 1984; Rupen 1991; Swaters 
et al, 1991). Se Je ha observado un halo ltuninoso en longitudes de onda de radio 
con una altura ele escala de 2.1 kpc (Allen et al, 1918), un halo extenso en Ha, 
así con10 e111isión difusa en rayos X rodeando al disco con una extensión radial de 
alrededor de 6.5 kpc (si111ilar a Ja extensión de los halos tanto en radio como en Ha) 
y una temperatura de 3.6 x 106 ¡..; (Bregman &. Pildis, 199-1). En esta galaxia se ha. 
observa.do ta.inbién la. existencia de poh·o extraplana.r (Howk &: Sa.vage, 1999). En 
cuanto al halo en HI que se observa, Swaters et al (1991) encuentran que el gas parece 
rotar entre 25 k1n s- 1 y100 k1n s·- 1 niás lento que el gas en el plano. Si esta diferencia 
en velocidades se debe al gradiente en el potencial graYitacional ele la galaxia, puede 
servir para discrin1inar entre 111odclos de 1nasa de disco o esferoidales. Entre una 
altura de 1 kpc a 4.5 kpc, se observa un aun1ento de 30 km s- 1 en la velocidad radial 
tncdida, lo que Ílnplica una dis111inución en la diferencia l 1~J/ano - l/~.rtrp· Si dicha 
diferencia reflejara la Yclociclad de rotación ele la galaxia, V~·ot estaría a111nentando 
de O a 1 kpc y dis111inuyendo a z 111ayores. Ra.nd (1996, 1991} publicó varios trabajos 
donde adc1nás de observar y inodelar la ionización de esta capa ele gas, se presentaban 
velocidades radiales observadas a varios kiloparsecs del plano galáctico para galaxias 
espirales vistas ele canto. Este autor propone un inodelo ge0111étrico del ciclo clisco
halo en el cual el corri111iento de la velocidad se debe a una co111binación de una 
clis111inución real en 1~01 y de In 111igración radial del gas donde a1nbos efectos están 
acoplados a través de la conservación de n10111cnto angular. Es itnportante señalar, 
con10 lo hace el n1is1110 autor, que el 111oclelo anterior es 111eran1ente ilustrativo para 
dar una idea ele la in1portancia relativa ele cada uno de los efectos. 

1.2.7 Movin.J.ien.tos no circulares 

La aproximación del inovinüento de los ele1nentos del disco a un n1oviI11iento estricta
n1ente circular es precisatnente eso, una aproxi111ación. Para estudios 1nás detallados, 
las órbitas estelares pueden seguirse considerando bajo esta pri111era aproxirnación, 
sin e111bargo éste no sie111pre es el caso para el gas del disco. Existen casos en los 
cuales el gas presenta rnovinüentos radiales y/ o verticales i1nportantes ya sea debi
do a la presencia de estructuras con10 brazos espirales y barras, a explosiones de 
supernovas, vientos estelares fuertes o ca111pos inagnéticos, o bien a la presencia de 
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agentes externos con10 galaxias cercanas. El efecto que pueden tener este tipo de 
n1ovi111ientos en la deterininación de curvas de rotación obtenidas partir del gas se 
analizan en trabajos con10 los de Warner, \Nright & Baldwin (1975), van der Kruit 
& Allen (1978) y Bosma (1978). Algunos de estos efectos se presentarán en detalle 
en el Capítulo 3, sección 3.5.4. 

1 1'1!',r::."\S C0N . \ 
\ Fi-1.:W ;_,: , C.1 :~ •• :·_(U L I'J.j 

1.3 Masa en galaxias espirales 

Para poder tuodelar la estructura, dinátnica y evolución de una galaxia espiral es 
necesario definir la cantidad y la distribución de 111ateria en estos objetos. El hecho 
de que ade111ás las galaxias parezcan estar rodeadas de grandes cantidades de 111a
teria oscura hace que la correcta detern1inación la 1nasa de una galaxia así co1110 la 
distribución de la n1is111a, sea un objetivo esencial en la diná111ica y evolución galác
ticas. Actuahnente ésta es una de las áreas de tnayor interés en .. .\..strofísica pues la 
111ateria oscura se invoca de 1nancra recurrente en el contexto de la Cosn1ología. Sin 
e111bargo la evidencia convincente de su existencia se deriva sobretodo ele estudios a 
escalas galácticas tnucho n1cnorcs con10 se verá en esta sección. 

Las 111asa típicas de galaxias espirales, considerando inateria bariónica y inateria 
oscura, se encuentran entre 109 - 10"' 1110 con escalas de 1 - 30 kpc para la parte 
visible y de 10 - 300 !.:pe considerando el halo de n1ateria oscura. Las velocidades 
de rotación de una galaxia van de 50 a 500 krn s- 1 ele 111anera que las escalas de 
tie111po clináinico en estos siste111as son del orden de 108 - 109 años. En cuanto 
a la lu111inosiclacl ele cada co111ponente, para la Vía Láctea se tiene por eje111plo 
L ""' 15 - 20 x 109 L 0 para el disco y alrededor de 6.0 x 1010 AI0 para la masa 
en estrellas. Para el bulbo, L "" 5 x 109 L 0 y la n1asa en estrellas 2.0 x 1010 1'vl0 , 
1nient.ras que para el halo de n1ateria lu111inosa la n1asa en estrellas se encuentra 
alrededor de 5 x 109 11I0 . 

1.3.1 Cociente n.1asa-huninosidad ( .kI / L) en galaxias espirales 

En _..\.strono111ía Extragaláctica es poco usual trabajar t1nica1nente con la h.uninosidad 
de una galaxia ya que en realidad ésta no contiene inforn"Iación suficiente para ser un 
buen punto de referencia en la con1paración con sisten1as si111ilares. Por esta razón 
junto con la 111asa de una galaxia se suele cleter111inar el valor del "cociente inasa
lunlinosidacl" 11I /L. Este se define con10 la 111asa de una galaxia (en 111asas solares) 
entre la ltuninosidad de la 1nis111a en cierta banda (en lu1ninosiclacles solares). Es 
obvio que para el sol, 11I / L = 1 en cualquier banda. 

Dependiendo de la 111anera en que se esti1nan tanto la n1asa co1no la htn1inosidacl, 
se definen distintos tipos de cociente 1nasa-lun1inosidad. 
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El cociente nmsa-luminosidad estelar, (llef/L)., indica cuánta luz (en cierta ban
da) produce una distribución dada de estrellas. Este cociente está asociado con la 
historia de fonnación estelar del disco de una galaxia y suele detenninarse conside
rando modelos de síntesis de población estelar (cf. Bell & De Jong, 2001). 

El cociente nrnsa-luminosidad dinámico al interior de cierto radio R, (Al/ L)d;,, (R), 
se obtiene ,co1110 su 110111bre lo indica, a partir del análisis clinán1ico del siste111a. En 
este caso se considera tanto la 111asa con10 la hnninosidad al interior de cierto radio 
R. El valor de la n1asa al interior de dicho radio se deternlÍna a partir de la curva de 
rotación de la galaxia considerada, i.e., a partir de la velocidad de rotación de dicha 
galaxia al radio R, 1nicntras que la lunlinosidad que se considera es la lttn.l.inosidad al 
interior del 111isn10 radio R obtenida a partir de la distribución del brillo superficial. 

Finaln1ente el cociente n1asa-lun1inosidad total, ( 111 / L )total, es aquel que ton1a 
en cuenta toda la galaxia incluyendo el halo ele inateria oscura en su totalidad. La 
ltnninosidad considerada es la hnninosidad ele toda la n1ateria bariónica al interior 
de dicho halo tnientras que la tnasa del halo de n1ateria oscura se obtiene a partir de 
n1odelos cosn1ológicos de forn1ación de estructura que precisen el tatnaño y la 1nasa 
de dichos halos (cf. Navarro, Frenck & \Vhite, 199G ) o bien a partir del estudio de 
galaxias satélites alrededor de galaxias espirales ( Zaritsky & \Vhite, 1994). 

1.3.2 EstinJ.ación de ilf y 1".l / L para galaxias espirales 

Existen diversos n1étodos para dctcrnlinar la n1asa y el cociente nl.asa-lun1inosidad 
de una galaxia espiral. Para la n1ayoría de éstos, lo que se requiere es el argun1ento 
unidirnensional que se basa en igualar la fuerza centrípeta que experi111enta una 
partícula en una órbita circular de cierto radio R con la fuerza gravitacional que 
sobre ella ejerce cierta clistibución ele inasa, resultando así la siguiente expresión: 

l'd(R) ~ F 2 
X R/G, (1.14) 

A continuación se presenta una breve descripción de algunos tnétodos para esti-
111ar la 111asa y el cociente niasa-huuinosiclad de galaxias espirales. 

Curvas de rotación 

Las curvas de rotación reflejan el n1oviluiento a n1ediana y gran escala del gas y 
estrellas en una galaxia al verse son1etidos a cierto potencial, el cual está dacio por 
la distribución de 1nasa global. Por esta razón, las curvas de rotación son n1tty útiles 
para explorar y estin1ar la distribución de inasa en galaxias espirales y utilizando en 
pri1nera aproxin1ación la ecuación (1.14). Có1no se vio en la sección 1.2.2, la tnayoría 
ele las curvas de rotación suelen ser planas a radios grandes. Estudios basados en 
curvas ele rotación sugieren un i'vl / L ~ 20 - 30 con alrededor del 75% ele la tnateria 
contenida aparente1nente en el halo de n1ateria oscura (Rubín, Ford & Thonnard, 
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FIGURA 1.9: Perfil integrado de la línea de einisión del hidrógeno neutro para la 
galaxia espiral NGC 7331. La flecha negra indica la velocidad sisténlica de esta 
galaxia (tomado de Sparke & Gallagher, 2000). 

1978; van Albada et al, 1985; Burstein & Rubín, 1985; Bahcall & Casertano, 1985; 
Carignan & Freen1an, 1985; Kent, 1986). 

Ancho de la línea de e1:nisión del hidrógeno neutro (21 c1n) 

La velocidad ele rotación 111áxiI11a para una galaxia de disco puede obtenerse a partir 
ele observaciones del hidrógeno neutro ele una galaxia utilizando un racliotelescopio 
(una antena) con. un "beam." suficienten1entc grande con10 para incluir todo el gas 
neutro y poder 1nedir cuánto gas se tiene a cada velocidad (Figura 1.9). Teniendo 
una idea aproxilnacla del radio total ele la galaxia observada y habiendo cletenninaclo 
la velocidad máxiina de rotación el gas a partir del perfil ele la línea ele 21 cni, se 
utiliza la ecuación (1.14) para obtener una aproxiniación ele la niasa de la galaxia al 
interior del radio Rmax donde V = Vmax· 

Cine1:nática de ct'.unulos globulares y de galaxias satélites 

Los cú111ulos globulares pueden servir co1110 partículas ele prueba del potencial del 
halo de una galaxia a partir de la observación de su dispersión de velocidades y 
su velocidad radial pro111edio (Hesser, Shawl & l'vleyer, 1986). Del mis1110 modo, 
las galaxias satélites que rodean a galaxias espirales inasivas pueden servir corno 
partículas de prueba en el halo de la galaxia principal. Sin einbargo son pocos los 
sisten1as ricos en galaxias satélites y la observación de la cine111ática ele uno o dos 
satélites no restringe lo suficiente el espacio ele pará111etros libres para detenninar la 
111asa del halo oscuro sin hacer uso ele hipótesis sobre la isotropía ele las velocidades 
de las galaxias satélites y la fonna de sus órbitas (Zaritsky et al 1993; Zaritsky & 
\Vhite 1994). Un ejemplo poco con1ún de sisten1as donde este 111étodo es factible es 
la galaxia elíptica NGC 720 con seis con1pañeras físicas ele 111enor tainaño (Dressler, 
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Schechter & Rose, 1986). 

Galaxias binarias 

Diferencias entre las velocidades radiales entre pares de galaxias así co1110 su distan
cia proyectada en el cielo han sido estudiadas estadísticarnente por varios autores 
(Page, Dahn & Morrison, 1961; Blackn1an & van lVIoorsel, 1984; Karachentsev, 1985; 
Schweizer, 1987b), los cuales a partir de ciertas suposiciones sobre la excentricidad 
intrínseca de las órbitas ele estos pares estitnan tanto su rnasa con10 su J1f /L. Sin 
e1nbargo dada la naturaleza estadística de este 111étoclo y las diferentes suposiciones 
que se hacen sobre las órbitas en cuestión, la 111asa total que se deter111ina para cada 
par puede variar hasta por un orden de 2. Este 111étodo y los trabajos que se han 
realizado con el n1ismo se presenta con nuiyor detalle en el Capítulo 2, sección 2.3.3. 

Dispersión. de velocidades en grupos y cínuulos ele galaxias 

A partir ele las velocidades sisté1nicas ele las galaxias en el Grupo Local y utilizando 
el teore1na del virial (2T + U = O, donde T es el pron1eclio ten1poral ele la energía 
cinética total del sisten1a la cual se obtiene a partir de la dispersión ele velocida
des ov ele cada lnien1bro del grupo o cúmulo, y U es el pron1eclio ten1poral de su 
energía potencial total), se ha estin1ado que la 111asa del Grupo Local se encuen
tra entre 2 - 7 x 10 12 1110 (Hun1ason & \Vahlquist, 1955). Del nlis1110 lnodo para 
grupos pequeños y cíunulos de galaxias se han derivado tuasas virialcs ele alrededor 
ele 1013 JH0 (Burbiclge & Burbidge, Hl61; Geller & Huchra, 1983; Barnes, 1984, 
1985; Briggs, 1986) Es in1portante señalar que para utilizar este 111étodo se hacen 
varias hipótesis y aproxin1ncioncs intportantcs. En prituer lugar se supone que el 
siste1na estudiado es un siste1na aislado, atado gravitacionalc1nente y en equilibrio ; 
en segundo lugar y considerando que lo único que puede lnedirse es la dispersión ele 
velocidades aF en una dirección, se supone la equipartición de la energía cinética de 
traslación; si bien para csti1nar la cnC'rgía potencial del sistetna se deben conocer la 
separación entre cada 1nie1nbro del sistcn1a y su posición respecto al centro de 1nasa 
del siste1na, observacionahnente sólo pueden n1eclirse las separaciones proyectadas 
en el plano del cielo; finahnente se debe considerar que los valores que se derivan 
observacionahnente para T y U se 111iden en un n10111euto ciado, por lo que el sistc111a 
no está necesaria111cnte virializaclo. 

Supercú1uulos 

Si los supercún1ulos son efectiva1nente sisten1as ligados, esto requiere que su n1asa 
sea de 1016 - 1017 l'v/0 dentro ele un radio de 30-50 l'vipc (Abell, 1961). Esto resulta 
en un valor de ll!l / 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, 1986; Bahcall & Comenford, 2002 y 
referencias ahí citadas). 

1.3.3 Materia oscura y distribución. de n"Iasa en. galaxias es
pirales 

El hecho de que las curvas de rotación no decrezcan de fonna kepleriana a radios 
111ayores que el óptico hace ver que contrarian1ente a lo que traza la 111ateria lu111inosa, 
la 1nayor parte de la 111ateria en una galaxia espiral no se encuentra en su centro. 
En la década de los 70 y a inicio ele los afios ochentas, este con1portan1iento llevó a 
lanzar la hipótesis de que las galaxias espirales tenían graneles cantidades ele n1ateria 
no-visible u oscura (Rubin, Forcl S..: Thonnarcl, 1978; Bostna & van cler Kruit, 1979; 
Burstein et al, 1981; Bosma 1981; Rubin, Thonnard & Forcl 1982; Rubin 1983). 
Estudios actuales indican que las galaxias espirales contienen cfcctiva111cnte halos de 
1nateria oscura. La for111a de estos halos no es conocida pero se cree que puede ser 
esferoidal. En cuanto a la naturaleza clC' la 111ateria oscura, el tenia es 111ucho 111ás 
delicado. Si bien una fracción de la n1ateria oscura detectada puede explicarse por 
la presencia de 111atcria bariónica difícil de detectar co1110 planetas, enanas cafés o 
agujeros negros con1pactos en los halos ele las galaxias de disco (l\,IACHOs - Alcock 
et al, 2001; l\'1ilsztajn S..: Lasserre, 2001)), la enonne fracción de 1nateria oscura que 
parece haber en el Universo (2: 80%) parece in1plicar necesaria1nent.e la existencia 
de tnateria oscura no bariónica cuya naturaleza involucra las investigaciones 111ás 

recientes en la física de partículas. 

Una vez establecida la existencia de un halo de 111ateria oscura resulta lógico 
preguntarse cuánta 1uasa debe asignarse a este halo y con qué distribución. Esto 
lleva a un proceclitniento conocido con10 clesco1nposición halo-disco de la curva de 
rotación (Figura 1.10). 

El proble1na queda 1nejor ejemplificado en el caso de galaxias Se para las cuales el 
bulbo (y por lo tanto su contribución a la distribución ele 1nasa) puede considerarse 
despreciable. Lo que se busca es dividir la curva de rotación observada en dos 

contribuciones de n1ancra que \/"r~t = \/d~sco + \/i~alo donde \l"rot es la velocidad de 
rotación observada, i.e .. la dada por la curva de rotación. \/disco se obtiene a partir 
ele la 1nasa inferida a través ele la fotornetría del disco observada y suponiendo 
un cociente masa-luminosdiacl del disco (1\f / L)D detenninado donde (1\I / L)D = 
(1\l. + J\19,,., )/ L "°" ,\/./L. El perfil ele luminosidad (i.e. brillo superficial) está 
clirectan1e11te relacionado con la fonna de esta con1ponente nlientras que ( llI / L) D 

está relacionado con la escala o a111plitud de dicha contribución. La diferencia entre 
la cun·a de rotación observada y la contribución del disco se atribuye entonces a la 
presencia del halo de materia oscura '-'Í•alo· Eviclenten1ente el parán~etro (llI / L)n, no 
puede ser 1nayor que un detenninado valor 1uáxi1uo pues podría darse entonces que 
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FIGURA 1.10: Desco111posición de la curva de rotación observada para una galaxia de 
disco considerando la contribución del disco de estrellas ("STARS"), la contribución 
del disco de gas neutro ("HI") y la contribución del halo de 111ateria oscura ("HA
LO"). Para esteúltin10 se consideraron distintos 111odelos los cuales se detallan en 
el Capítulo 3, sección 3. 7 Gráficas tomadas de Blais-Ouellette, Aniram & Carignan 
(2001). 
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¡_..'.::;: ::;:_·· --·-

a cierto radio, Vd;sco fuera 111ayor que \/rot· Este valor 111ax11110 para (kI/L)o suele 
estar restringido por las partes internas ele la curva con10 se verá n1ás adelante en 
los casos particulares presentados en esta tesis. La visión conservadora del proble1ua 
ele la 111asa faltante tiende entonces a buscar este valor 111áxin10 ele (flef / L)v para 
111ininüzar la contribución ele la 1nateria no-visible. Esto lleva a escoger lo que se 
conoce co1no las usolución del disco 111áxi1110" para la desco111posición halo-disco. 
Desde el punto de vista dinfunico es posible tener soluciones con un valor 111enor 
para (l\I / L)D y con un halo oscuro 1nás "'pesado". De hecho no existe ninguna razón 
diná111ica por la cual la solución de disco 111áxil110 sea preferida por la Naturaleza 
(Bertin &: Lin, 1996). Actualmente tanto las observaciones como las si1uulaciones 
nun1éricas parecen indicar que las galaxias n1ás 111asivas tienden a poseer discos con 
una fracción in1portante ele la 111asa total, i.e. discos 111áxi1nos, 111ientras que sistcn1as 
111enos 111asivos presentan una fracción considerable de nul.teria oscura (Bos111a, 2002). 
Por otro lado con10 se vio en la sección 1.2.2, las curvas de rotación observadas 
presentan un co111porta1niento uestánclar" y son tales que en sus partes internas 
parecen depender n1ayor1nente de la distribución de 111asa del disco y en sus partes 
externas ele la distribución el halo de 111ateria oscura. Esto lleva entonces a suponer 
una sintonía (o uconspiración") entre las co1nponcntcs visible y oscura que explique 
este co111porta1uiento estándar, la cual puede ser ele origen pri111orclial. 

1.4 Relación Tully-Fisher 

Considerando la velocidad n1áxin1a ele rotación para galaxia espirales se ha encontra
do que en pro111eclio las galaxias 111ás brillantes rotan 1uás rápido. En 1977, Tully y 
Fisher encontraron que la velocidad ele rotación ele una galaxia ele disco au111enta con 
su lun1inosidacl en la banda B siguiendo aproxi1nada1nente la relación Ln ex: l;;_~t ma.r 

con a ~ 3; esta relación se conoce como la "relación Tully-Fisher" (TF) ('I\1lly & 
Fisher 1977). Los valores observados se ajustan 111ejor a una curva ciada cuando la 
!tuninosiclad se niicle en el rojo o en el infrarrojo. Dacia la correlación que establece, 
la relación Tully-Fisher es un método 11tilizado amplia1nente para medir distancia 
a galaxias (e.g. Tully &: Fisher 1977, Pierce & Tully 1988). En otras palabras la 
relación TF c-s una correlación e111pírica entre la velocidad circular 111áxin1a de una 
galaxia \l'"rot mo.r o el ancl10 del perfil integrado lf/mn.r., y su n1agnitud absoluta total 
en cierta banda ,\J, ele 111anera que ,\J =A+ B(logl-V,,,,,x) (Figura 1.11). 

Estos dos pa.rá1nctros definen un plano de parátnctros estructurales para galaxias 
espirales que puede a su vez reflejar la 111anera en que esta galaxias se for1naron o 
bien sugerir la presencia de procesos auto-regulados de for1nación estelar en el disco. 
Existen varios 111odelos de for111ación de galaxias que predicen una correlación entre la 
lmninosiclad y la velocidad ele rotación ele galaxias espirales (Fall & Efstathiou, 1980; 
Faber, 1982; Ashman, 1992; Eisenstein &: Loeb, 1996; Avila-Reese & Finuani, 2000). 
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FIGURA 1.11: Relación Tully-Fisher para galaxias espirales (tomada de Verheijen, 
1999) 

La idea básica es que Ja relación L - Vrot es producida por Ja relación entre la nlasa 
1,f,.a1o y la velocidad circular l7c.halo de Jos Jos halos de 1nateria oscura donde Juego se 
formará Ja galaxia visible. Para los modelos más exitosos con10 el ACD11J, Ja relación 
1,fhalo - Vc,halo tiene el mis1no índice a: para Ja relación TF que el detcnninado en 
trabajos recientes a partir de obsen·aciones en el infrarrojo (Tully et al 1998; Finnani 
& Avila-Reese 2000). Una correlación ele este tipo se espera si la ltuninosiclad y Ja 
velocidad ele rotación del disco dependen ele Ja 1nasa total de la galaxia (bariónica 
+ oscura). Un 1nodelo alternativo para explicar la TF involucra Ja fonnación ele 
galaxias por procesos disipativos en los cuales la for111ación estelar -o la habilidad 
de la galaxias para retener el gas eyectado por las estrellas y las supcrnovas- es 
regulada por la cantidad ele 111atcria bariónica en el halo. En este rnodelo, la TF 
surge como una predicción natural con una dispersión despreciable (\Vhite, 1991; 
Kauffrnann et al, 1993; Silk, 1995,1997). Los residuos en Ja TF deben entonces 
reflejar fluctuaciones en la historia cletallacla de fonnación y enriquecimiento de los 
halos galácticos. De e~a u1ancra tanto los efectos evolutivos con-io los a111bientales son 
susceptibles de modificar la fonna de la TF en distintos ambientes por lo que una TF 
universal no es susccptiblP de existir. Este te111a necesita ser estudiado a distintos 
corri1nicntos al rojo y considerando distintos a111bientes (galaxias aisladas, pares de 
galaxias, grupos y cú111ulos) con 111iras a esclarecer las in1plicaciones cosn-iológicas 
de las dispersiones en Ja relación Tully-Fisher. No sólo eso sino que aden1ás parece 
existir una dependencia entre la TF y la n1orfología de las galaxias observada. Esta 
dependencia fue sugerida por vez pritnera por Roberts (1975) recibiendo un gran 
apoyo por parte de Rubín y colaboradores (Rubin et al, 1985 y referencias ahí 
citadas) quienes obtuvieron las velocidades de rotación ele una 111uestra lin1itada en 
1nagnitucl de 21 galaxias Se, 23 Sb y 16 Sa. Estos autores encuentran que a una 
velocidad de rotación dada, las galaxias Se son 2 nlagnitudes nlás brillantes (en la 
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banda B) que las galaxias Sa y 0.5 inás brillantes que las galaxias Sb. Este resultado 
111erece especial atención pues esta dependencia en inorfología podría utilizarse para 
discutir que cualquier desviación siste111ática entre la TF local y la TF observada a 
corrilnicntos al rojo intennedios se puede deber a una gran variedad de propiedades 
locales, n1edio an1biente y efectos de selección inás que tratarse de un resultado de 
índole cosn1ológica. 
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Capítulo 2 \ TESIS CC'~ 
: ~ \1..Lh DE ORlGEN 

Galaxias en interacción 

La interacción ele galaxias es un fenó111eno cada vez 11i.ás estudiado en la Astro110111ía 

ya que tiene eco tanto en las teorías cosn1ológicas acerca del origen, fonnación y 
evolución ele estos sisten1as, con10 en el estudio de la for111ació11, supresión o induc
ción de estructuras y brotes violentos ele fonnación estelar y/o actividad nuclear 
en galaxias cercanas. Así 111is1110, los siste1nas de galaxias, desde pares hasta cú
nnlios, constituyen laboratorios donde estudiar la distribución y con1portainiento de 
la inateria visible y la n1atcria oscura frente a distintos tipos ele perturbaciones y 
configuraciones gravitacionales. 

El estudio de la interacción de galaxias con1prende observaciones en distintas 
longitudes de onda y con técnicas 111uy variadas poniéndose especial interés en la 
111orfología de las galaxias participantes, la distribución de su energía, su cincrnática 
y su diná111ica. Haciendo uso de los avances co111putacionalcs, el estudio ele en
cuentros entre galaxias cuenta tan.1bicn con con1plejas si111ulaciones donde entran en 
juego distintos códigos nu111éricos para representar ele la tnanera tnás precisa posible 
estrellas, gas y 111ateria oscura. 

En este capítulo se presentarán los distintos tipos de encuentros entre galaxias, 
así con10 una revisión ele los estudios tanto observacionales co1110 teóricos y nu111é
ricos que se han hecho al respecto. De tnancra tnás detallada se abordará el te111a 
específico de los pares de galaxias en interacción, discutiéndose los distintos tipos de 
clasificación de interacciones que existen en la literatura y los catálogos disponibles; 
se presentarán tan1bién los resultados obse1~vacionales tnás recientes a distintas lon
gitudes de onda, los modelos nun1éricos en boga para simular este tipo de encuentros 
y el papel que juega Ja interacción de galaxias en distintos rubros de la astrofísica 
actual. 
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FIGURA 2.1: Concentraciones de galaxias alrededor de SO Jlfpc del Grupo Local 
-1narcado con un punto negro (Hudson, 1993) 

2.1 Siste1nas de galaxias 

"Nada es ajeno en el Universo." Esta frase con tintes existencialistas puede sin 
duda aplicarse al caso de las galaxias desde su for111ación hasta su estado actual. 
Las galaxias tienden a agruparse en pares, tripletes, grupos co111pactos, grupos inás 
grandes hasta enonnes c(unulos con cientos y tui!es de ellas (Figura 3.7). 

En la 111ayoría de estas agrupaciones, las galaxias están separadas por grandes 
distancias, alrededor de 10 a 100 veces el tan1aüo de su diá1netro. Sin einbargo en 
unos cuantos inillones de afias una galaxia puede trasladarse una distancia igual a su 
dián1etro, de 111anera que a lo largo de la edad del Universo ( ~ 101º aüos), es inevita
ble que estas galaxias se encuentren unas con otras, dcforn1ándose, distorsionándose, 
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, evolución y el futuro que les depara. A continuación se presenta 
una breve descripción y los resultados n1ás relevantes de cada una de estas diferentes 
asociaciones de galaxias. 
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FIGURA 2.2: Arriba: Cúmulo ele Virgo. 

2.1.1 Cún:rulos de galaxias 

§2.1.1 Cümulos de galaxias 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

A bajo: Cútnulo ele Corna 

Alrededor del 50% ele las galaxias en el Universo se encuentran en siste111as de ga
laxias de unos cuantos n1cgaparsccs de cliá111etro. Dentro de éstos, los cíunulos de 
galaxias son las asociaciones 111ás grandes. Contienen alrededor ele 103 galaxias en 
un volu111en con un radio de alrededor ele~ 5 J'1pc. Dentro del 111egaparsec central se 
encuentran alrededor de 50 a 100 galaxias huninosas (L 2: 2 x 1010 L 0 ). Las galaxias 
en un cún1ulo están ligadas gravitacionahncnte, así n1isn10 se ha observado que el 
tnedio intrací1111ulo está lleno con gas intergaláctico 111uy caliente e~ 106 

- 107 I<), el 
cual ta1nbien estft ligado gravitacio11ahncntc al cú1nulo. Los cú1nulos tnás cercanos 
son el cú1nulo de Foraax y el cú1nulo de Virgo -este últin10 con 1300 111ie1nbros cata
logados. l\Iás lejos se encuentran cú111ulos 1nás ricos con10 el cú111ulo de Perseo, A.bell 
1656 y el cú11Jtdo de Co111a. Este últin10 tiene un difunetro de alrededor de 7 l'Ipc, es 
3-4 veces 111ás h1111i11oso y n1ás denso que el cú111ulo de \'irgo y su parte central está 
poblada exclusiva1nente por galaxias elípticas. Por el contrario, el cún1ulo de Virgo 
es n1enos denso y contiene una fracción 111ayor de galaxias espirales (Figura 2.2). 

Con10 se ha seiialado, la 111ayoría de las galaxias en un cí1111ulo denso son galaxias 
elípticas (alrededor del 70%), mientras que la fracción de galaxias espirales es inuy 
pequet'ia e inferior a la fracción observada en galaxias de catnpo. En el centro de 
estos cú111ulos suelen encontrarse una o dos galaxias elípticas gigantes (galaxias cD), 
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las cuales se cree son producto del canibalis1110 (fusiones) de galaxias circundantes 
inás pequeñas. Este tipo de galaxias son un excelente eje111plo de dos tipos de 
procesos presentes durante la interacción entre galaxias. El pritnero de ellos es el 
proceso de "desnuda111iento de inarea" (tidal stripping) durante el cual, la galaxia niús 
grande va arrancando niaterial (estrellas y gas) de la galaxia que la orbita, dacia la 
naturaleza extendida de esta últitna. Los "fraginentos" que van siendo arrancados 
no sicinpre caen en la galaxia de 111ayor tan1atio y pueden quedarse orbitanclo de 
iuancra inclepcnclientC' en el Inedia intracúinulo. El segundo proceso que interviene 
en este tipo clC' canibalisn10 es el proceso de "fricción dinátuica". Durante éste, la 
parte central de la galaxia pequefia -que puede aproxitnarse a una tnasa puntual l\J
se desplaza a través de un Inedia que contiene gas y estrellas. Confor111c la Inasa 
11:! atraviesa esta envolvente, ésta deftecta las estrellas que encuentra a su paso. 
Estadístican1ente, esta clefiección resulta en un reacon1ocla111iento de las estrellas de 
tnancra que aparece un exceso de estrellas detrás de la Inasa 411 (se dice que la 
presencia de esta tnasn "'polariza" el 111edio ainbicnte que la rodea). Este exceso de 
Inasa jala a la 1uasa 1'! reduciendo su velocidad respecto a la distribución global de 
las estrellas. El efecto neto ele este proceso resulta en un reacon1oda111iento ele las 
estrellas del medio y en llevar la niasa Al hacia el centro de la galaxia ele niayor 
111asa que la incorpora conviertiéndola en una galaxia "caníbal 11

• 

Al estin1ar la 111asa de un cíunulo de galaxias a partir del tcorctna del virial se 
encuentra que la Inasa detcrininacla de esta Inanera es alrededor de 5 veces n1ayor 
que la tnasa qnc se observa (tanto en for111a de estrellas con10 de gas intracú111ulo 
caliente) lo cual indica una prC'sencia iinportantc de Inatcria oscura en este tipo de 
sistcinas. El estudio clC' la distribución de C'sta n1ateria oscura en cú111ulos ha llevado 
a resultados contradictorios en cuanto a la conexión que pudiera existir entre el 
Ineclio en el que se C'ncucntra una galaxia espiral y la estructura y distribución de 
su halo de Inatcria oscura. J·\lgunos trabajos encuentran diferencias siste111áticas en 
lad curvas de rotación de galaxias espirales según el Inedio en el que se encuentran, 
las cuales podrían estar relacionadas con la estructura y distribución de su halo de 
niateria oscura (Rubin, Fon! & "\Vhit111ore, 1988), nlientras que otros trabajos no 
cncuc11tran una correlación tan evidente entre la forina ele la curva de rotación de 
galaxias espirales y el Ineclio en el que se encuentran dichas galaxias ( A111raI11 et al, 
1993). 

2.1.2 Grupos de galaxias 

Los grupos de galaxias contienen alrededor de 20-40 galaxias atadas gravitacional
n1ente en un voltunen con un radio de 0.5 a 1 lvipc. Nonnahnente son ricos en 
galaxias tardías y pobres en galaxias elípticas y galaxias SO. Nuestra Galaxia, la 
·vía Láctea, fonna parte de un grupo de galaxias, el Grupo Local. Este contiene 
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FIGLTHA 2.3: I::quierda: Quinteto de Stefan. Derecha: Sexteto de Sl•yfcrt. 

alrededor de 36 galaxias dentro de una esfera con un radio de 1 1\Ipc cuyo centro se 
encuentra entre nuestra Galaxia y r-.131 (Anclró111eda). El Grupo Local consta de tres 
galaxias espirales (la Vía Láctea, M31 y M33) y una galaxia elíptica (M32, satélite 
de ivl31), el resto son galaxias irregulares y enanas irregulares, elípticas y esferoida
les. La 111ayoría de estas galaxias enanas orbitan alrededor de nuestra Gal~~ia_5~-~
M31. 

2.1.3 Grupos con1pactos de galaxias 

Los grupos con1pactos son agregados de cuatro galaxias o n1ás galaxias dentro de 
un rango de 3 n1agnitudes y con un at1111ento en su densidad superficial de 102 a 103 

veces la densidad superficial de sus alrededores (Figura 2.3). Considerados co1110 
sisten1as físicos densos presentan densidades superficiales tan altas con10 las partes 
centrales (core) de cú1nulos ricos de galaxias (brillo superficial pro1nedio del grupo 
2= 26.0 rnag arcsec- 2

) siendo que residen en regiones con baja densidad superficial 
de galaxias (Hickson 1982). 

Dentro de estos grupos, las correlaciones entre n1orfología y densidad inuestran 
la 111is111a tendencia que se observa en cú111ulos de galaxias: se encuentran n-ienos 
galaxias cspiralC's con1parando con 111uestras de galaxias de ca111po, y la fracción de 
las n1isn1as respecto al total disnlinuye conforn1e el grupo es tnás con1pacto. Sin 
c1nbargo la fracción de espirales en un grupo co111pacto es significativa111ente tnayor 
que la fracción de espirales en cí1111ulos de galaxias con densidad equivalente, lo que 
hace algunos aiios llevó a cuestionar la realidad física de estos grupos, cf. {fvlan1on 
1986). Las galaxias en grupos co111pactos nluestran separaciones proyectadas del 
orden de un diá111etro de con1ponente lo que da un tie111po de cruce ( crossing time) 
de 0.016 H¡;' -considerando una velocidad de dispersión inedia de ~ 330 k1n s-1 
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(Hickson et al 1992)-, por Jo que Ja mayoría de los grupos observados parecen ser 
inestables al colapso gravitacional en escalas de timnpo 111enores o iguales a 0.1 H 0 1. 
Algunos intentos por nlodelar estos grupos tanto con 111ateria oscura con10 sin ella 
(Ma111on 1986; Barnes 1989) 1nuestran que efectivan1ente éstos son inestables y que 
coalescen en escalas de tien1po cortas. Estas escalas de tien1po cortas no son el único 
problen1a que presenta este tipo de siste111as, pues está taiubién el hecho de que 
las fusiones entre los nlien1bros del grupo deberían con1enzar después ele un nú111ero 
pequeño de tic1npos de cruce. Observacionahnente se encuentra que aún cuando una 
fracción de los grupos co111pactos observados presentan signos de interacción tales 
con10 puentes y colas, cada una ele las galaxias que con1pone11 el grupo es distinguible 
y puede asociarse con algún tipo n1orfológico estándar. Aden1ás las con1ponentcs 
elípticas de los grupos (candidatos a ser fusiones en proceso) no presentan exceso 
de h.uninosiclacl ni signos ele fusiones pasadas tales como un exceso en el azul (Zepf 
& \Vhitemore HJ91) o emisión en el lejano infrarojo (FIR) (Sulentic & ele IVIello 
Rabaca 1993). Para tratar ele explicar el proble1na ele la inestabilidad gravitacional 
se propuso que los grupos con1pnctos cuyas con1ponentcs presentan corrin1iento al 
rojo silnilar son n1eras proyecciones de galaxias de ca1npo a lo largo de un filan1cnto 
ele Ja estructura a gran escala del Universo (l\Iainon 2000), sin en1bargo esto no 
explica varias evidencias observacionales con10 el hecho ele que los 111icn1bros de 
estos grupos presenten distorsiones tales con10 puentes y colas de inarea (Sulcntic 
1997). l\-Ioclelos n1ás recientes (Athanassoula 2000) indican que la existencia de 
grupos puede cxplicarf'c dinán1ica1ne11te si se considera un halo vivo de 1natcria oscura 
con1ún, aden1ás ele los halos de cada galaxia. Al ser la población n1ás extren1a de 
asociaciones densas de galaxias, los grupos con1pactos son un sisten1a de galaxias 
único para investigar los efectos de un n1cclio de alta densidad en la n1orfología, 
clinánlica y evolución de cada unos de sus n1icn1bros, así con10 para probar distintas 
teorías ele formación y evolución de estructuras a gran escala en el Universo. 

2.1.4 Tripletes de galaxias 

Los siste1nas de tres galaxias adolecen del sínclro111e del hennano ele en nieclio: pre
sentan una co1uplejidad 1nayor a la observada en pares de galaxias, pero su densidad 
no les pernlitc ser clasificados con10 grupos con1pactos. Por esta razón, su estudio 
se ha visto li111itado con respecto a otros sisten1as de galaxias. Aún así, a la fecha 
se han realizado varios s-urveys de este tipo de sisten1as así con10 estudios de su 
cinen1ática (e.g. Infante et al, 2000; Karachentseva & Karachentsev, 2000). Desde 
el punto ele vista nun1érico varios han siclo Jos esfuerzos por 1noclelar las observacio
nes de este tipo ele sisten1as (Chernin & l\fikkola, 1991; Chernin et al, 1994). Un 
resultado interesante que surge ele este tipo ele trabajos es que Ja fonnación ele un 
triplete iinpone condiciones estrictas en la cantidad ele niateria oscura presente en el 
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sistema así cmno su distribución ( Chernin,.Ivanov. & 0Trofünof;~1989; Aceves; 2001). 
Este es un problen1a presente y a la fecha sin respuesta en· el estudio de todas las 
asociaciones con un nú111ero reducido de galaxias. 

2.1.5 Pares de galaxias 

La pritnera descripción de siste111as de dos galaxias se hizo el siglo pasado con las 
observaciones de Lord Rosse entre 1840 y 1850. Rosse observó extensiones fila111en
tosas en forina de colas o antenas en a111bos objetos que se extendían en direcciones 
opuestas, así con10 puentes de n1aterial entre los nlis111os. En 1920, se realizó el 
primer survey fotográfico de sistemas alterados binarios y n1últiples (Pease 1920). 
En 1956, Zwicky sugirió que los brazos espirales de las galaxias se forinan una vez 
que las extensiones filan1entosas, producto ele la interacción, se ro111pen y se enro
llan debido a la rotación galáctica. Con esta hipótesis, conlienza a surgir la idea 
ele vincular la interacción de galaxias con la for1nación y evolución de las n1is111as. 
Desde entonces el interés por este tipo ele sistcn1as ha suscitado una gran cantidad 
de trabajos tanto observacionales co1110 teóricos y nun1éricos. Lo que hace unas dé
cadas se consideraba un fenón1eno esporádico, actualn1cntc se reconoce con10 uno de 
los factores func!a111entales en la fonnación y evolución ele galaxias a lo largo ele la 
historia del Universo. En las siguientes secciones presentaren1os de n1anera detallada 
este tipo ele sisten1as, su clasificación, los resultados n1ás importantes desde el punto 
ele vista ele estructura galáctica, dinárnica de galaxias y cos111ología, así con10 las 
avances que hasta la fecha se han hecho a través de la siiuulacion ntunérica de este 
tipo de encuentros. 

2.2 Pares aislados de galaxias en. interacción. 

El fenó111eno de interacción entre dos galaxias es un proceso largo ( ~ 108 - 109 años) 
don1inaclo por fuerzas gravitacionales y cuyo resultado final depende -obvian1ente
cle las condiciones iniciales del encuentro, así con10 de la naturaleza de cada una de 
las galaxias participantes. Ningún encuentro será exacta111cnte igual a otro, a(tn así 
a lo largo del tie1npo se han establecido distintos criterios para evaluar y clasificar 
el estado ele las interacciones en una escala ten1poral, así co1no el posible desenlace 
del encuentro. En este sc>ntido uno puede calificar la interacción entre dos galaxias 
a partir de lo que se ve, esto es a partir ele la 1norfología del sisten1a, las distorsiones 
o características particulares que presenten cada una de las galaxias así con10 del 
aspecto global que presente el siste1na en el cielo. Sin en1bargo antes de poder cata
logar un par en interacción es necesario establecer criterios que aseguren hasta cierto 
grado que efectivan1ente dos galaxias cercanas (en proyección en el plano del cielo) 
están interactuando. En este apartado se discutirán en prin1er lugar los criterios 
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para definir un par aislado de galaxias en interacción, a continuación se presentarán 
esque111as de clasificación propuestos por distintos autores, se 111encionarán ta111bién 
eje1nplos típicos de diferentes tipos de encuentros entre dos galaxias y se presentarán 
brcveniente diversos catálogos de pares de galaxias. 

2.2.1 Criterios de selección 

¿Có1110 identificar un par aislado de galaxias en interacción en el cielo? ¿Có1no 
asegurarse de que cada una de esas dos galaxias siente la presencia de Ja otra y 
eventuahnentc será 111odificada por ésta? 

Estas preguntas distan de tener una respuesta sencilla e in111ediata, tanto por la 
naturaleza co111pleja del encuentro entre galaxias con10 por las lirnitaciones observa
cionales actuales. La solución que se ha dado a este proble111a conte111pla ante todo 
el establecirniento de convenciones, algunas 111ás acertadas que otras, que per1nitan 
identificar la 111ayor fracción de pares reales o físicos sin incluir de111asiados pares 
productos de la proyección en el ciclo, lla1nados pares ópticos. 

Uno ele Jos criterios 1nás utilizados y certeros es el detennina<lo por l{aranchet
sev en 1972 cuando con1piló su catálogo de pares aislados de galaxias {I\:arachentsev 
1912). Este criterio de selección está basado en las distancias nn1tuas entre las gala
xias en cuestión y los clián1etros angulares de cada una de ellas. Según este criterio, 
dos galaxias con 1nagnitudes aparentes 1n 1 , rn 2 n1enorcs que 15. 7, con difunetros an
gulares a 1, a 2 y separación angular 4"\:. son un par aislado respecto a otras galaxias 
cuando se satisfacen las siguientes condiciones: 

.\.""i; / ."\'12 > 5a; / a, , (2.1) 

(2.2) 

donde i representa cualquier galaxia "cercana", cuyo diá111etro angular a; esté 
dentro del intervalo 

4a1 > a; > a 1 /2 , (2.3) 

(2.4) 

Los valores en las expresiones (2.1)-(2.4) fueron elegidos de 111anera que la n1uestra 
de pares de galaxias seleccionada por l~aranchetsev contuviera, por un lado, un 
número reducido de pares ficticios (es decir, producto de Ja proyección en el cielo) 
y por el otro, que preservara una parte considerable de pares físicos. La validez de 
dichos valores se cOJnprobó a través de experi1nentos nun1éricos de l.'vlonte Cario con 
los cuales se construyeron ca111pos "sintéticos" de distribución de galaxias. 

40 



Capitulo 2 : Galaxias en interacción §2.2.2 Clnsificaci6n 

Ade1nás de este criterio básico se consideraron ta1nbién dos criteriosuseveros".º~~Eri 
el primero de éstos, las desigualdades (2.1) y (2.2) se ven 1nodificadas del siguiente 
1nodo: 

(2.5) 

JY2; / X12 > lOa; / a2 , (2.6) 

rnientras 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 nlodifican, y 

las condiciones (2.3) y (2.4) toman la siguiente forrna: 

4a1 > a; > a 1 /4 , (2.7) 

(2.8) 

Esta nueva condición distninuye el lí111ite inferior de los diámetros por un factor 
de dos para pennitir el posible efecto de co1npañeras enanas. 

Este criterio de selección ha sido utilizado con frecuencia en estudios de pares 
de galaxias (e.g. Reduzzi & Rampazzo, 1995; Keel, 1996; l\tlárquez & l\1oles, 1996; 
Hernández-Toledo & Puerari, 2001) y ha de1nostrado ser bastante eficiente. Aún así 
cada vez que se utiliza este criterio de selección es objeto ele una segunda revisión 
según los criterios de cada autor en particular. 

Otro criterio de selección para los pares aislados de galaxias es el establecido 
por Turner (1976) el cual se basa en la distancia de las galaxias del posible par 
y las galaxias que las rodean. Existen tatnbién definiciones 1nenos refinadas don
de lo que se define es la contraparte "natural" de una galaxia en interacción, i.e. 
una galaxia aislada. C~rosso n1oclo una galaxia es aislada cuando es sin1etrica y no 
presenta perturbaciones. i\laiuon (1986) llevaron esta definición un poco nlás lejos 
aduciendo que los efectos que tiene una interacción sobre una galaxia, tales con10 
clcforn1aciones tnorfológicas y cinC'tnáticas así cotno for1nació11 estelar inducida en 
fonua de brotes violentos (starbu.rsts) tienen un tien1po de vida de alrededor de 109 

años. Considerando un valor de 75 krn s-' Aipc- 1 para la constante de Hubble Ho 
consideran a una galaxia co1110 aislada cuando su vecina tnás cercan.a está situada a 
una distancia (proyectada) tnayor a 0.5 ivipc y/o cuando la diferencia en corriiniento 
al rojo ( redshift) entre estas dos galaxias es 111ayor que 500 krn s-1. 

2.2.2 Clasificación de interacciones 

Cuando uno piensa en interacciónes de galaxias vienen a la cabeza los eje1nplos nlás 
bonitos y espectaculares hasta ahora observados. Tal es el caso de M51 o la galaxia 
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FIGUHA 2.-l: Pares ele galaxias en int<'racción. f=quierda: l\151 o Galaxia cl<'l R<'n10-
liuo ( IV!tirlpool). Derecha arriba: Galaxia ele la Rueda ti<' la Carreta (Ca:rtwheel). 
Derecha abajo: Las Antenas. I111agc11 dC' la Digital Sky Survey con un acercatniento 
ele las partes centrales t01naelo con C'l telescopio espacial I-Iubble 

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

Sin etnbargo las observaciones ele este tipo ele sistemas ofrecen un verdadero 
zoológico de configuraciones y tipos de interacciones que dependen entre otras cosas 
de la "intensidad" del encuentro. Esta intensidad suele n1edirse a partir de signos o 
señales en las galaxias participantes tales con10 puentes o colas de 111area, distorsiones 
en el disco o la presencia de una envolvente co111ún. Para cualquier estudio sobre la 
interacción de galaxias es esencial contar con un criterio de selección que per111ita 
clasificar este tipo de eventos. Co1110 n~uchas otras clasificaciones en Astro110111ía, 
la clasificación de galaxias en interacción está sujeta a una enor111e subjetividad 
resultando 1uuy difícil encontrar criterios generales, sencillos de establecer y que 
reflejen a su vez la física del fenótueno. A continuación se presentan varias propuestas 
de clasificación para galaxias en interacción donde se ha intentado cubrir estos tres 
puntos. 
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TABLA 2.1: Clase de interacción (IAC) para galaxias de disco -Dahari 1985 

IAC 
1 
2 
3 
4 
5 
G 

descripción 
siinétrica 

ligera1nente asiiuétrica, con extensiones difusas 
asin-iétrica, brazo extendido 

distorsionada 
fuerte1nente desordenada 
galaxia tras la interacción 

Con el interés de detern1inar el grado de interacción en galaxias con actividad 
nuclear, Dahari (1985) define la "clase de interacción" (interacting class, IAC) co1110 
un entero adilnensional que atunenta con el Hcfecto" que tiene la interacción en las 
galaxias corno éstas se ven proyectadas en el ciclo. I AC = 1 se asigna a galaxias 
aisladas y siinétricas niientras que I .. 4.C = G se asigna a espirales niuy dcfor1nadas o 
"desordenadas" o bien a galaxias que se traslapan. La I AC está dada por el grado ele 
asi111etría de la galaxia, la distancia a la que se encuentra la con1paiiera y el tan1aiio 
de la n1is111a y la presencia de brazos que conecten a los dos n1ie1nbros del par. La 
clasificación con1pleta establecida por Dahari se presenta en la Tabla 2.1. 

A partir de su catálogo, Karanchetsev (1912) da otro criterio de clasificación de 
interacciones en base a la 111orfología del par. En este caso las interacciones se 
diYiclen en : 

LIN .- Existe un -vínculo "unidin1ensional" entre las co1nponentcs, ya sea a través ele 
algún tipo de puente ("br") o cola ("ta") . 

.. .\.Tl\1.- Uun at111ósfera lu111inosa envuelve a a111bas co111poncntcs del par. Esta cate
goría se divide a su vez en "an1" para el caso de at111ósferas sin1étricas y an1orfas, y 
en "'sh', para at1nósferas asilnétricas y/o "'desgarradas,, (shredded, en inglés). 

DIS.- Aparece distorsión en una ó mnbas componentes. Esta distorsión es a nivel de 
la C'structura espiral o en la for1na ele la galaxia. 

l{aranchetsev señala aden1ás a los puentes y colas co1no la evidencia rnás clara 
de interacción aunque éstos "duran" poco tie1npo (alrededor ele 3 x 108 años). Así 
111is1no coloca a las atn1ósferas co111unes corno un signo ele interacción 111ás i111portantc 
que la distorsión ele cada una de las co1nponentes. Este criterio de interacción ha 
resultado ser un excelente indicador ele la mnisión global en el infrarrojo tneclio y 
lejano, encontrándose que existe una fuerte correlación entre la clase de lunünosiclad 
en infrarrojo y la clase ele interacción (Hernánclez Toledo, Dultzin-Hacyan & Sulentic 
2001). 

Por otro lado, para interacciones en general, Solon1on y Sage (1988) establecen un 
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criterio para la clasificación de la intensidad de la interacción basado en la apariencia 
1norfológica del sistema y en su cinemática (Figura 2.5). Siguiendo este criterio las 
interacciones entre galaxias se clasifican del siguiente n-iodo: 

Tipo O.- Galaxias para las cuales no se encuentran, de 1nanera evidente, aco111pañan
tes cuyas velocidades difieran de las primeras (LC!..v) por nlenos de 1000 kn~ s-1 dentro 
de un diá1netro de 10D25 en las placas de Palon1ar. 

Tipo l.- Galaxias con aco1npañantes dentro de 10D25 con .ó.v < 1000 km s-1 y sin 
n-iostrar signos de perturbación 111orfológica. 

Tipo 2.- Galaxias con acon1pañantes dentro de 5D25 y .ó.v < 10.00 k,m s-1 que 
1nuestran, aden1ás, signos de perturbación morfológica que no son ni pti.entes ni colas. 
Por ejemplo NGC 7770/71. 

Tipo 3.- Galaxias con puentes ó colas debidos a fuerzas de 111area. Esta clase ta1nbién 
incluye galaxias como NGC 3310 en la que Balick y Heck1nan (1982) creen que 
ocurrió una fusión con una segunda galaxia hace unos 107 años. Otro ejen1plo es 
NGC 1614. 

Tipo 4.- Galaxias en proceso de fusión ( merging) o en interacción iuuy cercana sin 
signos de puentes y /o colas. Por ejemplo, Arp 299. 

A su vez, estos autores encuentran una correlación entre el cociente Lp¡ n/ Leo 
y el tipo de interacción (Solomon & Sage 1988). 

En un análisis extenso de la niorfología de 16,000 pares de galaxias cercanos 
seleccionados a partir de su corrimiento al rojo, Yaiuagata, Noguchi & Iye (1989) 
encontraron quC> existe una tendencia entre las galaxias ele un par en tener el 11-iis1110 
tipo n1orfológico, estructura interna si111ilar y ta111años con1parables. Esto los llevó 
a proponer la categoría de "'galaxias gcn1elas" t-win galaxies para galaxias en pares 
que 111ostraran estas si111ilitudcs. 

Actualn1ente en la literatura sobre pares de galaxias suelen encontrarse los t.ér
tninos ••satélite'' o ·· co111pañera" cuando se describe a la segunda galaxia de un par. 
Por lo general estos tér111inos no obedecen ningún criterio en particular, lla111ándose 
usatélites,, a las galaxias ele 111enor ta111año con-io en el caso de NGC 5195 que orbita 
alrededor de M51 -galaxia del Ren101ino (figura 2.4) y utilizando el tértuino "com
pañera" cuando el ta1naño de las galaxias que constituyen el par es sitnilar (cf. Las 
6~ntenas, Figura 2.4). Algunos autores sin e1nbargo han dado algunos criterios para 
diferenciar unas galaxias de otras. Por ejemplo, Zaritsky et al (1993) definen una 
galaxia satélite con10 aquella que se encuentra a una distancia proyectada n-ienor a 
500 kpc respecto a la galaxia pri111aria 1 con una diferencia de velocidades sisté111icas 
menor que 500 k7n s- 1 y 2.2 magnitudes 111ás débil que la galaxia principal. 
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(·,Jt3C 7770.fl · 

l~·.JTERACCION TIPO 2 1 NTE R.l\.CCION TIF'O 3 

NGC 1t·l4: A.rp 299: 

INTERACCION TIPO::> IMTERACCIOl·I TIPO 4 

FIGURA 2.5: Tipos de interacción (Solomon & Sage 1988). 
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2.2.3 Catálogos de pares de galaxias 

A continuación se presentan algunos ele los catálogos ele pares de galaxias que se han 
con1pilado hasta nuestro días. Con10 se tnencionó anterionnente, el pritner survey 
fotográfico de siste111as alterados binarios y n1últiples fue realizado por Pease en 
1920 (Pease 1920). En 1956, Zwicky realizó un survey sistemático fotográfico y 
espectroscópico ele estas galaxias (Zwicky, 1956). l\tlás adelante y tres años antes ele 
que Hubble publicara su catálogo ele galaxias nonnales, Vorotstov-Velya111inov en 
1959, publicó un catálogo con 356 galaxias en interacción (Vorontsov-Velyanünov, 
1959). Con este Atlas of Interacting Galaxies se inicia fonnalmente el estudio y la 
clasificación ele galaxias en interacción. En 1966, Arp publica su Peculiar Gala.úes 
Catalogue conteniendo 300 galaxias peculiares (Arp, Hl66). En ainbos catálogos 
se observa una 1nuestra de objetos extraños, gcncrahncntc deforrnes y retorcidos, 
y, en su 111ayoría, 111ic111bros de sistc111as 1núltiplcs. Se observan tan1bién, por lo 
general, fila1nentos de 1nateria escapando de cada 111ic111bro del par en direcciones 
opuestas, así co1110 una tendencia del disco a cleforn1arse o torcerse en dirección ele 
la interacción. Sin c111bargo, ninguno de c:;;tos catálogos no considcrabau 111ucstras 
ho111ogé11cas ya que la selección ele los pares o grupos en interacción no se realizó bajo 
ningún criterio específico. En 1972, y para contrarrestar este dóficit, l{arachcutsev 
publica el Catalogue of isolated pa.irs of gala.xies in tl1e northern hernisphere , el cual 
contiene 603 pares ele galaxias en interacción (Karachentsev 1972). La búsqueda y 
selección de siste111as binarios aislados se basó en el criterio cuantitativo para 111cdir 
distancias 111utuas y los diá111ctros angulares ele las galaxias presentado en la sección 
2.2.1. En años 111ás recientes se han elaborado catálogos ele pares de galaxias en 
el hen1isfcrio sur: A Catalogue of Sonthern peculiar galaxies and associations (Arp 
& l\1adore 1987), y A sonthern extension of the l\a.rachentsev Catalogue of lsolated 
Pairs of Galaxies" (Reduzzi & Rainpazzo 1995), este último elaborado de acuerdo a 
los criterios ele Karachentsev. 

2.3 

2.3.1 

Resultados cinen.1áticos y diná1nicos a partir del 
estudio de pares de galaxias en interacción 

Mapas de velocidades 

En un par de galaxias en interacción es de esperarse que los integrantes presenten 
distorsiones debidas a la fuerzas gravitacionales y ele 111area que ejerce una galaxia 
sobre Ja otra. Sin duda la detección de este tipo ele perturbaciones puede hacerse a 
partir de la observación ele la cine111ática en dos ditnensiones de las galaxias partici
pantes obteniéndose el 111apa de velocidades radiales ele cada galaxia. Sin e111bargo, 
a Ja fecha son pocos los trabajos que se han centrado en obtener este tipo ele in-
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fonnación cinen1ática en pares- de_ galaxias en interacción_ tanto con_ observaciones 
del hidrógeno neutro con10 el gas ionizado (cf. Carranza, Crillon & Monnet, 1969; 
Tully, 1974a; A111rain et al, 1998). 

2.3.2 Curvas de rotación 

Como se ha visto en el Capítulo 1, la fortna y la amplitud de las curvas de rota
ción son herra1nientas de diagnóstico tnuy útiles para el análisis de las condiciones 
cine111áticas y diná1nicas en galaxias espirales y por lo tanto de su respuesta a 1110-
dificaciones externas co1110 galaxias con1pafieras. Varios han sido los trabajos que 
han analizado las diferencias siste111áticas en las curvas de rotación según su entorno 
tanto desde el punto de vista observacional (e.g.(Zasov & Kyazu111ov 1983); Rubín 
et al, 1988; Atnram et al, 1993; Keel, 1996; l\'larc¡uez et al, 2002) con10 nu111érico 
(e.g. Barton, Bromley & Geller 1999). A principios de las década de Jos ochentas y 
utilizando espectroscopia de rendija larga, (Zasov & Kyazun1ov 1980) encontró que 
las curvas de rotación de galaxias con con1paiieras cercanas tienden a alcanzar un 
valor 111áxi1110 para \!"rot para después dis111inuir de 111anera kepleriana o bien nlos
trando una dis111inución aún tnás drástica (Zasov & Kyazu111ov 1980, 1983). Otros 
trabajos indican que parece haber una relación cstadística111ente significativa entre 
la curva de rotación de galaxias espirales y la distancia espacial a la con1pafiera 
(Reshetnikov 1992). Este autor encuentra una anti-correlación entre el cociente ele 
los gradientes lineales ele la velocidad ele rotación y del radio y el logaritmo ele Ja 
distancia proyectada entre las dos galaxias. Reciente111cnte, l\rlárquez et al {2002) 
observaron con espectrografía de rendija larga una n1uestra de 111 galaxias espirales 
en distintos escenarios, desde galaxias espirales aisladas hasta galaxias en interacción 
débil o tc111prana con galaxias satélites o con1paiieras. La for1na y propiedades de 
la curva de rotación obtenida para cada galaxia fueron consideradas en función del 
grado <le asila1nicnto, tipo 111orfológico y lu1ninosiclad. Estos autores encuentran que 
las galaxias aisladas tienden a ser de tipos 1nás tardíos y ele 111cnor ltuniuosiclad que 
galaxias i11teractuantc>s y que las partes externas de las curvas de rotación de galaxias 
aisladas t.icuck·n a ser 111ás planas que las de galaxias en interacción; sin c111bargo, 
a1nbas n1ucstran rc:>laciones sin1ilarcs entre pará111etros globales co1110 la pendiente 
de la parte interna de la curva, la velocidad 111axin1a de la 111isn1a y el radio al cual 
ésta se alcauza. .i\sí nlis1110 encuentran que para las galaxias aisladas, la dispersión 
de la relación Tully-Fisher es significativan1ente n1enor que para las interactuantes. 
La 1nayoría de los resultados anteriores se obtuvieron a partir ele observaciones con 
espectrógrafos de rendija larga y por lo tanto la inforn1ación cine111ática obtenida 
se li1nita a ciertos puntos y ángulos de posición sobre las galaxias observadas. Tra
tándose de sisternas perturbados, es necesario tener acceso a infor111ació11 cine111ática 
ele la galaxia en dos di111ensiones para que a partir de ésta se pueda obtener una 
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curva de rotación que refleje le cine1uática de toda la galaxia y que penuita a su vez 
verificar la validez de la curva de rotación cuando se considera únicarnente cierto 
ángulo de posición. Esta infortuación puede obtenerse utilizando técnicas con10 la 
interfero1uetría Fabry-Perot de barrido, ele la cual se hablará a1up!ia1nente en el Ca
pítulo 3. Las causas principales al origen de las distorsiones observadas en las curvas 
ele rotación son perturbaciones en el ca1npo ele velocidades debido a la presencia de 
la con1pañera, la cual, por efectos gravitacionalcs, induce n1ovi111ientos no circulares 
en el 111ovi1uiento del gas en el plano de la galaxia o bien, debido a una redistribución 
neta de la tnasa en cada una de las galaxias. Es ele especial interés conocer cuál de 
estos tnecanis1110 do111ina el fcnón1eno ele la interacción para validar los pará111etros 
dinán1icos derivados a partir del análisis de dichas curvas. 

Relación Tully-Fisher 

Cótuo se vio en el Capítulo anterior, secc1on 1.4, la dispersión en la relación Tully
Fisher (TF) puede tener repercusiones ele índole cos111ológica. Sin etubargo, antes 
de aventurar esta hipótesis es necesario establecer si las propiedades intrínsecas ele 
las galaxias (tales co1110 su 111orfología) o ele su inedia circundante (aisladas o en 
interacción) pueden contribuir a esta dispersión. 

En este sentido, Barton et al {2000, 2001) analizaron las curvas de i·otación de 
galaxias espirales en pares y en el ca111po en general con el fin de itnponer ciertas res
tricciones en los efectos que sobre la curva de rotación tiene la presencia de galaxias 
cercanas :f sus consccucncas en el uso de la TF para deter1uinar distancias cxtra
galácticas. Sus resultados confinuan los encontrados por lVIarquez & IV!oles (1999) 
en el sentido de que la TF n1uestra inayor dispersión para galaxias en interacción. 
De 111anera sitnilar. I~annappan et al {2002) encuentran que galaxias cou co1npaíiera 
caen en el lado de la TF que corresponde a alta lu111i11osidad/baja velocidad, ade111ás 
ele presentar efcctiva111e11te mayor dispersión. l'vlarquez et al (2002) exploraron a su 
vez la e\'entual dependencia entre la dispersión en la TF y el grado de peculiaridad 
de la cur\·a de rotació11 de galaxias espirales encontrando que esta dispersión no 
parece depender de la naturaleza de la curva de rotación. Este resultado contradi
ce el ele I3arton et al (2001) quienes encuentran una relación entre la distorsiones 
cinetnáticas refiejadas en la curva de rotación y la dispersión de la TF. Según lVIar
quez et al {2002), la diferencia se debe a que su niuestra incluyó única1nente objetos 
ligeran1cnte perturbados que no presentan distorsiones itnportantcs. Por otro lado 
su resultado coincide con el encontrado Dale et al {2001) quien ta111poco encuentra 
diferencias entre el grado de asin1ctría entre galaxias aisladas y galaxias en cí1111ulos. 
Estas discrepancias hacen necesario continuar el estudio de la dependencia entre la 
TF y los efectos del 111edio an1biente a través de observaciones que pertnitan obtener 
la 111ayor cantidad de inforn1ación acerca de la inorfología y la cine111ática de galaxias 
de disco. 
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2.3.3 Distribución de 1nasa y cociente 1nasa-lun:Iinosidad en 
pares aislados de galaxias 

El estudio de Ja diná111ica de siste111as binarios de galaxias pernütc determinar Ja 
111asa de cada galaxia, así co1110 la rnasa total del sisten1a, ya que cada con1ponente 
del par actúa con10 una partícula de prueba en al carnpo gravitacional del otro. 
Utilizando este 111étodo es posible n1edir Ja 1nasa integrada de cada galaxia del par 
hasta 10 veces 111ás lejos que el radio huuinoso de una galaxia aislada. La 111asa 
obtenida de esta 111anera, sin1ilar a la cletern1inación de la lnasa ele estrellas a través 
del estudio de sisten1as binarios, se conoce con10 "111asa orbital"- Teórican1cnte, este 
es un 111étodo poderoso para el cálculo de la 1nasa ele galaxias binarias, sin ernbargo 
es difícil de aplicar ya que es ilnposible conocer el n1ovinliento orbital ele un par ele 
galaxias sin enunciar una serie de hipótesis. Pará111ctros co1110 las velocidades radia
les relativas de las dos galaxias, así con10 la separación aparente entre las 111is111as 
pueden tncclirsc; sin e1nbargo, dado el tic111po que totna a un par de galaxias con1-
plctar una órbita, datos con10 la excentricidad, la inclinación, 111ovi1nientos propios 
relativos o el periodo de Ja 111isn1a no pueden obtenersc ele n1anera directa. Esto ha 
llevado a realizar una serie de estudios estadísticos para conocer dichos pará111etros. 

Uno ele Jos pri111eros trabajos rcalizaclos con este fin fueron Jos realizados por 
Page ( 1952, l 9GO), quicn realizó estudios sistcmáticos ele vclociclades radiales en 
galaxias binarias suponiendolas con10 1nasas puntuales con órbitas circulares. En 
estos trabajos, el autor encuentra un -valor protncdio para la 1nasa igual a hi\I = 
S x 1010 

,,/0 
1 por c0111ponente y un cociente 111asa-luntinosidad 1'!/hL = 8.7 en la 

banda B .. A .. nalizando por separado pares ele galaxias espirales con irregulares, de 
galaxias elípticas con galaxias SO y pares 1nixtos encuentra valores 111uy diferentes 
según la con1posición del siste11ia estudiado: /u'/ = 2.13 x 1010 1'!0 , 1'f/hL = 8.T, 
/¡,U = 59.3 x 1010 1U0 , 1'1/hL = 9-1.0 y /uU = 31.3 x 1010 j\/0 , j\f/hL = 48.5, 
respccti va111cntc. 

Schweizer (1987b) llevó a cabo un estudio cstaclístico para detcrminar 1'f / L en 
la banda \T de 48 pares aislados ele galaxias, encontrando que por lo general el valor 
de éste está entre 12 y 32 J.\10 / L 0 para galaxias tipo Se, con un valor típico de 
21 ± 5 1'!0 / L 0 . Para cada una ele las galaxias se determinó Ja velociclacl radial y 
la tnagnitud en \', así con10 la separación del par proyectada en el plano del cielo. 
Por otro lado se construyeron 1noclelos ele encuentros entre galaxias (consideradas 
con10 1nasas puntuales) si111ulanclo órbitas triclin1ensionales con las distribuciones 
de separaciones proyectadas y ele excentriciclacl ele cada órbita dacias por una ley 
probabilística (m(•toclo ele lVIonte Cario). Una vez calculadas las órbitas, éstas se 
proyectaron en el plano del cielo para co111pararlas con la n1uestra observada. El 
pará1nctro (.i\I / L) \~ se hizo ~~ariar hasta encontrar a una configuración se111ejante a la 

1 h es la constante Hubble Il0 en unidades de 100 x krn s- 1 J\Jpc- 1 
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observada. Las 111agnitudes observadas fueron utilizadas para restringir los cocientes 
niasa-huninosidad de los pares de galaxias inodelados. Un resultado interesante de 
este trabajo es el hecho de que las niasas inferidas a partir del niovin1iento orbital 
ele las galaxias del par es en pro1neclio algunas veces 111ayor que la que se nlicle a 
partir de las curvas de rotación observadas. Segítn la autora, esta discrepancia es 
una evidencia de que la n1asa de una galaxia au1nenta 111ás rápicla111entc que la luz 
a radios grandes. Por otro lado, considerando el hecho ele que la 111asa parece ser 
independiente ele la separación proyectada para valores nrnyores a 60 - 100 kpc, 

sugiere que la distribución de 111asa de galaxias binarias llega 111enos lejos que su 
separación pro1nedio, lo cual descarta hasta cierto punto la idea de un halo de 
111ateria oscura con1ún para este tipo de siste111as cuando la separación entre los 
mis111os es in1portante. Otros trabajo basados en observaciones ele la línea de 21 cn1 
del hidrógeno y en suposiciones estadísticas para una 111ucstra grande de galaxias en 
pares aislados sugieren que para este tipo de galaxias i\I / L :::; 50 -en la banda B- y 
que de hecho el valor ele (Al/ L)n se encuentra entre 10 y 15 (Chengalur, Salpeter & 
Terzian 1995; Nordgren et al 199/a,b, 1998). Por su parte, Honn1a {1999) construyó 
modelos orbitales para pares físicos calculando la probabilidad de distribución ele 
pares en el espacio de fase, separación espacial proyectada vs. diferencia en velocidad 
radial. Co111paró entonces estos 111oclclos con datos observaciones y deter1ninó el 
(l\I / L)n basado en un análisis ele si111ilitud 111áxirna. Con este 1nétodo encontró 
un valor ele (1\1/L) 13 entre 28 y 36 para 51 pares de galaxias. Para 30 pares S+S 
encontró (1\I / L)a entre 12 y 16. Al igual que en el trabajo ele Schweizer {1987b), 
este autor encontró que el valor ele (1\l / L ) 8 pennanecía constante para separaciones 
tnayores a 100 kpc lo cual parece indicar que el tan1aiio pro1neclio del halo de 111ateria 
oscura de una galaxia espiral es de 1ncnos de 100 kpc. 

Co1no se ha visto, la n1ayor parte de las detenninacioncs del cociente 111asa
lun1inosidad para pares aislados de galaxias se basan en estudios estadísticos de 
111ucstras nu111erosas de este tipo de siste1nas. Por esta razón dependen fuerten1cnte 
del criterio de selección de dicha 11111estra, así co1110 del niétodo estadístico seleccio
nado para n1odelar las órbitas que luego se con1pararán con los pares obser,·ados. 
No sólo eso sino que una '\:ez realizados estos estudios y conocidas las características 
de la órbita, los cálculos de la uuisa de las integrantes parecen indicar que éstas no 
pueden tnodelarse co1110 dos 111asas puntuales, sino que es necesario utilizar 111oclclos 
que consideren halos extendidos y 111asivos (Binney & Tre1naine 1981). Desgracia
clainente, la diná111ica de este tipo de sisten1as no es entendida del todo, pues resta 
saber lo que sucede con los halos durante la interacción. Esto nos lleva a considerar 
la necesidad de hacer un análisis detallado ele la cine1nática y diná1nica de pares 
aislados de galaxias específicos, así con10 la sirnulación nun1érica de los 111is111os con
siderando fuertes restricciones cinen1áticas con el fin de detenninar de n1anera 1nás 
precisa el valor de l\'f /L. 
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2.3.4 Halos de 1nateria oscura 

Así co1110 el estudio de la dinán1ica de pares de galaxias pennite el estudio de la 
distribución de 111asa en galaxias espirales, ta111bién pern1itc constreñir la estructura 
de los halos de n1ateria oscura. Esto suele hacerse a través de la sin1ulación 11un1érica 
ele este tipo de encuentros suponiendo distintas configuraciones para este halo y 
buscando reproducir rasgos de 111area productos de la interacción tales co1110 puentes, 
colas, barras, anillos, entre otros) observados en distintos pares aislados de galaxias. 
Por esta razón, este te111a se abordará con detalle en la siguiente sección donde se 
discutirá con detalle los 111oclelos utilizados para sitnular la i11teracción entre dos 
galaxias desde los prin1eros intentos hasta los códigos 11un1üricos 111ás recientes y los 
resultados encontrados. 

2.4 Teoría y shnulacion.es n.t.unéricas de pares de ga

laxias en. interacción. 

En lo que se refiere a la física involucrada en la interacción ele galaxias, ésta ha 
pasado por distintas interpretaciones a lo largo del tie111po y ha ido de la 111ano del 
desarrollo de las si111ulaciones nun1éricas y las capacidades ele cótnputo. En un afán 
por explicar estructuras tales con10 colas y puentes que se observaban en pares de 
galaxias interacción se propusieron y analizaron distintas hipótesis. Antes ele 1960 
prevalecía la interpretación gravitacional en la for111ación de este tipo de estructuras 
ya que entre otras cosas, concordaba con las escalas ele distancias y las configu
raciones adoptadas (Pfleiderer & Sieclentopf 1961; Allaclin 1965). A principios ele 
dicha década cobraron auge otras teorías que se oponían a esta interpretación gra.
vitacional: Voronstov-·velyanüno~· ( 1961, 196·1) argu1nentó que los puentes y colas 
observados en siste111as intcractuantes no eran sin1étricos siendo las colas tnás n11111c
rosas que los puentes. Scíialó que estas estructuras filan1entosas no presentaban el 
aspecto de 111arcas conocidas y finahncnte arg111ncntó que la interpretación gravita
cional "olvidaba" q1w las galaxias no eran 11i sP co111portaba11 con10 cuerpos sólidos 
o líquidos. Este 1nis1110 autor decía que, contraria1ncnte a lo esperado, este tipo de 
estructuras filan1C>ntosas se observaban con poca frecuencia en el interior de cú111ulos 
donde, en principio, las interacciones debían ser 1nás co111uncs. Sostuvo entonces 
que las galaxias podían considerarse con10 un gas cliluíclo, poco viscoso, donde las 
estrellas actuaban co1110 partículas unidas débihncnte las unas con las otras. En ese 
caso lo que se tenía eran fuerzas de 1narea actuando sobre un gas que podía conside
rarse perfecto obedeciendo una distribución 1nax'\vclliana de partículas que sufrían 
colisiones despreciables. El co111portanüento del siste111a era entonces distinto, lo 
mismo que los efectos observados. Burbidge, Burbiclge & Hoyle (1963) demostraron 
que las interacciones electro111agnéticas eran capaces de explicar las for111ación de 
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protogalaxias y las interacciones intergalácticas. A su vez, Zasov (1967) propuso 
que los filainentos se [orinaban por acu111ulación de gas intergaláctico a lo largo de 
las líneas de ca1npo n-iagnético de las galaxias. Sin c1nbargo, a principio de la década 
de los setenta y gracias a las prirneras si111ulacioncs por cotnputadora, se de111ostró 
que las fuerzas gravitacionales podían por sí solas deforrnar las galaxias y dar cuenta 
de las 111orfologías observadas. Uno de los trabajos tuás célebres en este rubro es el 
de Too111re & Too111re en 1972, el cuál se tratará con detalle 111ás adelante. 

En la actualidad prevalece la teoría gravitacional a partir de la cual se busca 
analizar a fondo los procesos, tie111pos y escalas involucrados en el encuentro entre 
dos galaxias apoyada por las cada vez inás rápidas y con1pletas si111ulaciones nu-
111éricas que penniten estudiar con detalle los fenómenos físicos involucrados en las 
interacciones. 

2.4.1 Prin.1.eras siinulacion.es 

Las pritneras si1nulacioncs nu111éricas del encuentro entre galaxias fueron realizadas 
por Hohuberg (1941). En éstas, Holmberg asunüó que la fuerza reponsable ele las 
deforn1aciones observadas era la gravitacional por lo que decidió representarla con 
un 111étodo 111uy ingenioso. Considerando que la gravedad decrece con la distancia 
al cuadrado, construyó un arreglo de 74 bo111billas de luz en dos espirales con 37 
botnbillas cada una colocando dichas espirales una junto a la otra sobre una 1nesa; el 
flujo lunlinoso ta1nbién decrece ele n1anera inversa111ente proporcional al cuadrado ele 
la distancia. Con ayuda el<:> un fotótnetro tnidió el finjo total de luz recibido por cada 
bo111billa producto de la luz etniticla por el resto de las bombillas sobre la nwsa. De 
esa 1nanera Hohnbcrg utilizó la luz para seguir la acción de la gravedad sobre cada 
bon1billa. C~on esta ingeniosa co111putadora analógica para siinular los efectos de 
la gravedad, Hohnbcrg de111ostró que galaxias próxin1as podían catnbiar su forn1a y 

eventuahncntc desarrollar estructuras peculiares debido a los efectos gravitacionales. 

Treinta aiios después y utilizando si111ulacioncs nu111éricas, Too1nre & Tootnre 
(1972) demostraron ele manera satisfactoria que las fuerzas gravitacionales eran las 
responsables de la deforn1ación de galaxias y podían dar cuenta de las 111orfologí
as observadas en galaxias en interacción. En este trabajo se presentaron cuatro 
ejc111plos "sitnples" ele encuentros entre dos galaxias basados en un n1odelo de tres 
cuerpos, encontrándose que las siI11ulacio11es ntunéricas coinciden con las observa
ciones, explicando los puentes y las colas co1110 reliquias de efectos ele inarea que 
afectaron a las galaxias durante la interacción. 

Las sitnulaciones de estos autores csán basadas en el cálculo de interacción en
tre tres cuerpos realizado con partículas sin n1asa, las cuales constituyen los discos 
de un par de galaxias interactuantes. De ese 111odo cada galaxia está constituida 
de partículas-prueba, sin interactuar, distribuidas en un disco plano y axisitnétrico. 
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Estas partículas orbitan en trayectorias keplerianas alrededor del núcleo donde se 
considera que esta concentrada toda la n-.asa de la galaxia. Cuando las galaxias se 
aproxiinan, los ele111entos de cada disco se inueven bajo fuerzas que van con10 el 
inverso de la distancia al cuadrado debidas a las dos n1asas puntuales que represen
tan el bulbo de cada galaxia. Se ignora además la autogravedad del 1naterial del 
disco, de n1odo que el desarrollo y la eventual disolución de las estructuras que se 
forrnan durante la interacción son, en esencia, cine111áticos. Los cuatro eje111plos que 
se presentaban en este trabajo se referían a encuentros ele galaxias cuyas trayectorias 
eran parabólicas. Las distorsiones provocadas por la gravitación evolucionaban en 
distintas configuraciones según los pará1nctros del encuentro. A partir ele los cuatro 
1nodelos presentados, Toon1re y Toonire concluyeron 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, inicntras que aparece una cola del otro lado del disco. 
Así i11is1110, si la acon1pat1antc tiene una 111asa igual o superior a la de la galaxia prin
cipal, los brazos serán por lo general largos y curvos con una cantidad in1portante de 
rnateria perdida por la galaxia principal y recuperada por el aco111paiiantc. Usando 
este n1odelo, los autores encontraron resultados cercanos a la realidad para cuatro 
pares de galaxias en interacción: Arp 291, 1Vl51 y NGC 5195, NGC 4676 y Las 
Antenas, encontrándose que el rnodelo reproducía algunas ele las particularidades 
observadas para cada par. 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

Si bien el trabajo de Too1nre & Too1nre en 1972 dejó claro que las fuerzas gra
vitacionales eran las responsables de la defonnación de galaxias en siste1nas inte
ractuantes, el 1nodelo que utilizaron presentaba varias carencias con10 el hecho de 
despreciar la autogravitación y el xnovitniento aleatorio ele las partículas que confor
tnan el disco de la galaxia principal. El n1is1110 afio en que apareció el trabajo ele 
Too1nre y Toomre, Clutto11-Brock (1972) publicó otro trabajó sobre la formación de 
puentes y colas, cuyo 111érito residió en que se trataba de si111ulacioncs autoconsis
tentes que incluían tanto al gas con10 a las estrellas. Este trabajo tnostró ta111bién 
que las colas de gas podían ser largas y n1uy delgadas. Zang (1978) den1ostró que 
para reproducir la estructura interna en sin1ulaciones tales con10 la de 1\1151 era ne
cesario to1nar en cuenta la auto-gravitación del siste1na. Gerhard (1981) estudió la 
interacción de pares con la ayuda de dos siste111as autogravitantes confor111ados por 
250 partículas donde aproxin1ada1nente la 111itad de las 1nis1nas constituían un halo, 
n1ostrando que la intensidad de la interacción depende de tres espines: el de cada 
galaxia y el correspondiente al 1novin1iento orbital del par. 
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2.4.2 Sin:1ulaciones actuales: códigos de árbol, N-cuerpos y 

SPH 

El propósito de las siinulaciones ntunéricas de cualquier sisteina estelar es resolver el 
proble111a de N-cuerpos para un n(unero dado de partículas, es decir seguir y resolver 
las ecuaciones de inoviento de Newton para un gran núrnero de partículas bajo su 
propia auto-gravedad. 

En el caso de la sitnulación de encuentros entre galaxias, las sin1ulaciones nu-
111éricas se han ido volviendo cada vez tnás co111plejas. En un principio dadas las 
capacidades ele c6111puto, las siluulaciones ele encuentros entre galaxias se realizaban 
con pocas partículas, sin considerar la auto-gravedad de cada siste1na ni sus distintas 
co1nponentcs tales con10 estrellas y gas, disco, bulbo y halo de 111ateria oscura. En 
ese entonces el 1nétodo utilizando era básica111ente el 1nétoclo de su111atoria directa 
( direct su.rn-m.ation m.ethod), el cual considera integrar directan1e11te las ecuaciones 
de nlovimiento de un nú111ero dado de partículas (cf. \Vhite, 1976). El gran in
conveniente de este inétodo es que confonne el nú111ero de partículas JV atunenta, 
el tien1po de c61nputo se escala co1110 j'\.,r'2. 1-Ioy en día los avances co1nputacionales 
penniten realizar sin1ttlaciones con un alto grado de co1nplejidad, tie111po y capa
cidades de cótnputo utilizando algoritn1os que reducen el tie1npo de cón1puto sin 
afectar la precisión ele la sitnulación. Esto per111ite trabajar actuahneute con códigos 
de N-cuerpos donde N~ 106 - 7 utilizando códigos co1no el cúdigo de árbol (13arnes &: 
Hut, 1986) o códigos P 3 11I y AP3 11I 2 (Kravtsov et al,1997; l\IacFarla11d et al, 1998) 
Del 1nis1110 tnodo, la sin1ulación de estrellas en una galaxia se YC ahora co1nplc1ncn
tada por la sin1ulació11 del gas en la tnis1na utilizando códigos SPH (smooth particle 
hydrodyna1nics) el cual consiste en una poderosa técnica lagrangiana para resolver 
problenrns hidrodinámicos ( :\Ionaghan. 1992). 

En 1988. 13arnc>s utilizó un código de árbol {trce codc} con alrededor de 104 partí
culas por galaxia para repetir las sin111lacio11es del par NGC 4038/39 {Las Antenas) 
realizado por Toonue y Toon1re {13arnes 1988). El resultado del trabajo ele Barnes 
fue que este 111odelo se ajustaba bastante bien al par en cuestión, aunque no lograron 
obtPncrse las velocidades de cada una de las integrantes. Finahnente, Barncs 111ostró 
que la presencia de halos au111enta la velocidad relativa del encuentro y ca111bia de 
111anera itnportantC' la 111orfología de las colas. 

En los últitnos 20 aiios las sin1ulaciones se han enfocado en cuestiones cada vez 
inás específicas. En lo que se refiere a la estin1ulación de la estructura espiral debida 
a interacciones, se han realizado si1nulaciones de N-cuerpos que inuestran que el 
paso directo entre dos galaxias puede accionar la forn1ación de diseiios espirales 
que arrastran dos brazos {Sundelius et al, 1987; Athanassoula, 1990). Así nlisn10 la 
sin1ulaciones rnás reciente han perrnitido detern1inar los pará111ctros y las condiciones 
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necesarias para "obtener" puentes y colas a partir ele un encuentro entre dos galaxias 
(Barnes & Hernquist, 1992). En pritner lugar, el paso de las galaxias debe ser lento 
y en el 1nis1no sentido de rotación que el que tiene el disco de la galaxia principal; 
adetnás, el parátnetro de itnpacto debe ser del orden del radio de la galaxia principal 
y el plano de la órbita debe estar cercano al plano de la galaxia principal. Se 
ha concluido ta1nbién que si las 111asas ele las galaxias involucradas son desiguales 
predo111ina11 los puentes, n1ientras que si las 111asas son sin1ilarcs, las colas llegan a 
ser nuty largas. Canto se vió en el Capítulo 1, los brazos espirales tipo "leading" 
sólo pueden fonnarse si existe una fuente externa de energía externa al disco de la 
galaxia con10 puede ser el paso de una galaxias cotnpafiera. Tho111asson et al (1989) 
de1nostraron que un brazo "lead1:ng'' puede for1narse en una galaxia ele disco si ésta 
sufre un encuentro retrogrado con una galaxia 111enos 111asiva en la que se de una 
perturbación de 111area itnportante y en la cual el disco perturbado esté rodeado por 
un halo 111asivo. 

En algunos casos, los 1noclclos intentan apegarse Hde111asiado" a la inorfología ele 
los siste1nas sin preocuparse por pará1nctros físicos o cine111áticos. r\ la fecha se han 
hecho algunos intentos por acotar el escenario evolutivo y de fonnación de estructuras 
tales c01110 barras, puentes y colas de 111area entre otras debido al fcnótneno 1nis1110 
ele la interacción utilizando tanto restricciones tnorfológicas y cinetnáticas (Salo & 
Laurikainen 1993, 2000a,b; l'vliwa & Noguchi 1998; Kaufman et al 1999). Estos 
trabajos han dcn1ostrado que si bien la 111orfología de un encuentro entre dos galaxias 
es relativan1c1Ite fácil de reproducir, la infonnación cincn1ática detcrnlinacla a través 
de las observaciones i111ponc restricciones inucho n1ás severas en los 111odclos aplicados 
y resultan 111ucho 111ás difíciles de reproducir (Salo S.:, Laurikainen 1993, 2000a,b). 

Salo&: Laurikai11en (1993, 2000a,b) tnodelaron nu1néricarnente los pares de ga
laxias en interacción NGC 7753/7752 (Arp 8G) y NGC 5194/5195 (IVI51) poniendo 
especial atención en reproducir la inorfología y la cincn1ática observadas tales con10 
la forma ele la curva de rotación, desviaciones del brazo espiral respecto al plano del 
disco de la galaxia y velocidades no circulares. Así 1nis1110 estos autores discuten la 

creación y propagación de las ondas ele densidad durante la interacción encontran
do que una interacción fuerte puede producir una estructura 111orfológica bastante 
regular en el disco de la galaxia principal y no necesaria111cnte estructuras distorsio
nadas (co1110 en el caso ele l'vl51 -Salo & Laurikainen, 2000b). A su vez muestran que 
la forn1ación estelar inducida así con10 la ondas de densidad aparecen de la n1.isn1a 
111anera en todas direcciones de la galaxia y no sólo en el lado 111ás "cercano" a la 
interacción. 

Estos resultados son sin e111bargo cuestionados debido a que los autores utilizan 
en sus si111ulaciones un halo de 111ateria oscura rígido, es decir el halo es representa
do únican1ente por un potencial detertninado al cual no se le pennite evolucionar. 
Esta consideración puede presentar diferencias itnportantes en los resultados de una 
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si1nulación corno cle1nuestra Athanassoula en sus siinulaciones de galaxias barradas 
considerando un halo "vivo" ( alive) capaz de intercan1biar n10111ento angular con el 
disco y el bulbo y otras estructuras (Athanassoula, 2003). 

Con el fin de estudiar Jos efectos de Ja interacción en las curvas de rotación, 
Barton, Bron1ley & Geller (1999) utilizaron silnulaciones con N-cuerpos junto con 
sin1ulacioncs de partículas de prueba rnoviénclose en potenciales de galaxias para 
explorar los efectos iniciales ele las interacciones en las curvas de rotación de galaxias 
espirales. Estos autores encuentran distintas peculiaridades en las curvas de rotación 
de naturaleza transitoria y debidas al efecto de interacción co1no por ejen1plo curvas 
que au1nenta o distninuycn drástica111ente a radios grandes, así con10 jorobas (b·um.ps) 
pronunciadas en las partes centrales. 

2.5 Efectos y consecuencias de la interacción. entre 

dos galaxias 

Cuando dos galaxias con1ienzan a interactuar se encuentran relativa111ente alejadas 
una respecto a la otra. En dicho nio111ento se puede considerar la inasa de cada 
una con10 concentrada en su centro de gravedad y actuando bajo fuerzas que van 
con10 1/ R 2 . De esa inanera, al interactuar, describen trayectorias ya sean elípticas, 
parabólicas o hiperbólicas. Confor111e las trayectorias se acercan, co111icnza a hacerse 
presente la gravitación diferencial, debida a la acción diferencial que ejerce cada 
elc1ncnto de inasa sobre los dcrnás, situados a distancias diferentes. De esa tnanera, 
un cle111ento de 1nasa de la pritnera galaxia ejercerá una fuerza n1ayor sobre los 
clc1nentos de la segunda galaxia que se encuentren inás cercanos a éste, que sobre 
lo que se encuentren inás alejados. Estos ténuinos de .. n1arca" van con10 1/ R 3 • 

La graYitación diferencial provoca entonces distorsiones itnportantes que pueden 
resultar en estructuras fila111cntosas, con10 los puentes y colas ele 111ateria, así con10 
en el alabeo del disco. 

Las 111anifestacioncs de estas fuerzas de 1narea son co111plejas ya que se aplican 
a sistc1nas din.ánlicos: un siste111a dinán1ico en equilibrio es perturbado por otro 
sistcrna diná111ico. Es i111portante sefialar, que el gas y las estrellas de cada galaxia, 
considerado cada uno con10 un siste111a diná111ico, responden de n1anera n1tty diferente 
a la perturbación de la galaxia co111pañera. De esta interacción puede resultar la 
excitación de resonancias propias de la galaxia, lo que se traduce en un au111cnto 
abrupto de actividad en ciertas regiones propiciando brotes de fonnación estelar . 
.i\dernás, la transferencia ele energía y de n10111cnto de una galaxia a otra es enor111e 
debido a la fricción clinárnica. A grandes rasgos, la fricción diná1nica en una galaxia 
resulta del hecho de que una estrella que se m.ueve 1nás rápido que las estrellas 
vecinas desvía las órbitas de estas últin1as, de n1anera que la densidad proniedio 
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detrás de la estrella será ligerainente inayor que frente a la iuisrna. El exceso de 
fuerza gravitacional detrás de las estrella, resultante de esta ashuetría en densidad, 
tenderá entonces a detenerla (Saslaw, 1981). 

2.5.1 Forn1ación de estructura 

La n1anera en que el proceso de interacción entre galaxias dispara, sostiene o inhi
be la fonnación de estructura en galaxias ha sido a1nplia111ente estudiado. Co1110 
se iuencionó en la sección 2.1.5, desde las prhueras observaciones de sisternas bina
rios se identificaron estructuras fila111entarias parecidas a puentes y colas entre las 
galaxias participantes. Dichas estructuras se convirtieron eventuahnente en signo 
evidente del fcnónieno ele interacción. Ya a principios de la década de los cuarenta, 
I-Iohnberg subrayó la ilnportancia de las fuerzas de 111area gravitacionales entre ga
laxias (Hohnberg, 1931, 1940). Su hipótesis de que las galaxias pueden sufrir entre 
ellas 111is111as roces, colisiones y fusiones partió de los siguientes tres puntos: 
i) La distancia entre dos galaxias está entre 10 y 100 cliá111etros galácticos, por lo 
tanto es inevitable que- éstas se encuentren. 
ii) Durante estos encuentros, las galaxias participantes invierten parte ele su energía 
orbital en defonnarse. 
iii) Las órbitas se vuelven cada vez niás pequeñas hasta que las galaxias chocan y 

eventuahnente se fusionan. 
Poco a poco y gracias a rnás y n1ejores observaciones así co1110 al refina1niento 

ele sin1ulaciones ntunéricas se ha encontrado que la interacción de galaxias está re
lacionada con el origen de la for111ació11 y supresión de otras estructuras, aden1ás de 
los puentes y las colas, tales con10 brazos espirales, barras y anillos. A continua
ción se presentan de 1nanera detallada distintos tipos de estructuras originadas y/o 
realzadas por el proceso de interacción entre dos galaxias. 

Puentes, colas, plun.J.as y envolventes 

Las distorsiones no-lineales y las n1orfologías extendidas de las galaxias en interacción 
son una n1uestra clara y dra111ática de los procesos involucrados en la evolución y 
transfor1nación de galaxias. Estas estructuras conocidas genérican1ente con.10 "rasgos 
o estructuras ele 1narea" ( tidal features) suelen dividirse en colas, puentes, plu111as, 
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 fuerte111ente perturbadas ya que evolucionan en un potencial a 
su vez perturbado que les itnpritne órbitas nuevas. Se tiene ta111bién que las corrientes 
opuestas se entrecruzan, estableciéndose intercan1bios ele tnateria a través de puentes 
que unen las galaxias. Por otro lado, las órbitas de las estrellas se distienden hasta el 
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punto de for111ar colas en las galaxias 6 llegar a escaparse de la atracción gravitacional 
de la galaxia. De ese 111odo, cuando las galaxias se alejan, su trayectoria se 111odifica 
y su velocidad clisnlinuye, acle111ás de llevar consigo las n1arcas de la interacción. 

Los puentes suelen definirse con10 cualquier estructura lineal que conecta de 
rn.anera aparente dos galaxias y se forn1an a partir de fuerzas ele 111area. 

Las colas de 1narea se definen con10 estructuras lineales cuyo origen se encuentra 
en la orilla o dentro de la galaxia pritnaria del par. Una cola no toca a la otra galaxia 
y no vuelYc a tocar a la galaxia ele donde surge; en el caso de tan1bién observarse un 
puente, la cola se encuentra clian1etrahncnte opuesta a éste. Suelen tener un brillo 
superficial 111ayor al de otras estructuras de 111area, son angostas y bien definidas. 
En algunas casos las colas se extienden en proyección ......._, 10 - 20 veces el radio ele 
escala del disco progenitor, lo que corresponde a ......._, 20 - 40 veces la escala del disco 
en tres dimensiones (e.g. Schombert, \Vallin & Struck-lVIarcell, 1990; Hibbarcl, 1995) 
La física detrás de la for111ación de estas estructuras las explica con10 un fenó1neno 
de resonancia entre la frecuencia angular de la órbita de las galaxias interactuantcs 
y la frecuencia angular interna del disco ele estrellas ele la galaxia progenitora ele la 
cola (Toornrc & Toornre, 1972). 

Los puentes suelen definirse corno cualquier estructura lineal que conecta ele 
n'lancra apar0ntc dos galaxias y se for1nan a partir ele fuerzas de n1arca. 

En cuanto al contenido de estas estructuras, desde rnecliaclos del siglo pasado, 
Pease identificó nubes ele estrellas fonnanclo parte ele estos fila111entos (o antenas) 
(Pcase 1959). Actuahnente se sabe que ta111bién contienen gas y polvo aunque la 
proporción ele los nüs1nos no ha siclo cletenninacla (Schon1bert, \Vallin & iVIarcell
Struck 1990). En algunos casos, el puente ele estrellas no coincide con el puente ele 
gas (Schwciz<'r 1998}. Se cree que este clesfasa1niento puede ser producto de fuerzas 
no-gravi tacionales actuando sobre estas 0structuras tales con10 presión debido a gas 
caliente presente <>n el halo de la galaxia. fiujos de gas provocados por brotes ele 
for1nación estelar o ca1npos 111agnl~ticos. En un estudio foto111étrico 1nulticolor de 
este tipo ele estructuras en 25 pares interactuantes, Schombert, \Vallin & l'vlarcell
Struck ( 1990) encontraron que la aparición ele colas y puentes suele ser 111ás con1ún 
en los encuentros S+S y E+S. En particular, las colas son 1nás con1u1res en siste111as 
S+S, inicntras que los puentes abundan en siste111as S+E. 

Co1no parte de los estructuras o rasgos de inarca se definen ta111bién las pltunas 
las cuales con1parte11 algunas de las características de las colas en tanto que son 
entidades separadas de la galaxia pri111aria aunque conectadas a la n'lisn1a. Sin 
en1bargo co1110 su no111brc lo indica, las plu111as tiene 111enor brillo superficial y una 
apariencia más difusa. Scho111bert, \Vallin .S.: iVIarcell-Struck (1990) encuentran que 
en realidad las pltnnas son "sábanas" ele inaterial vistas casi de frente n1ientras que 
los puentes y las colas son estructuras 111ucho 111ás lineales y unicli111ensionales. 

Las envolventes se definen con10 un patrón !tuninoso que rodea a las dos galaxias 
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o bien con10 un halo alrededor de un sistenut con otras evidencias de distorsión. Las 
envolventes tienen bajo brillo superficial, no se distribuyen unifornietuente y suelen 
encontrarse preferenteiuente alrededor ele galaxias elípticas o bien siste111as E+E. 

Los cascarones (shells) son estructuras delgadas que rodean a una galaxia {!vlalin 
& Carter, 1983). Estos se han observado también galaxias elípticas. Alrededor del 
10% de las galaxias elípticas observadas presentan una estructura de este tipo. Una 
de las explicaciones que se tiene para este tipo de estructura considera al cascarón 
con10 el r0siduo de la colisión frontal de una galaxia elíptica y una aco1upañante 
pequefia. 

Finahnentc los arcos (loops) son estructuras delgadas y uni-ditnensionales con10 
las colas y los puentes que se encuentran en1bebiclas dentro ele una galaxia. En lo 
que se refiere a galaxias elípticas, en algunas de éstas se han observado extensiones 
filatnentarias poco ltuninosas en for111a de arcos o plu111as. Estas extensiones, con
traria111entc al caso de los puentes y colas observados en galaxias espirales, están 
co1npuestas sobre todo ele estrellas en vez de gas. Se cree que éstas podrían provenir 
ele discos ele galaxias absorbidos (Arp, 1966; lVIalin, 1979; lVIalin & Carter, 1980). 

Barras 

La interacción de galaxias puede engendrar y desarrollar una barra en las n1is111as. 
Si bien hay trabajos que de111uestran de n1anera estadística que la presencia de 
compañeras puede disparar la fortnación ele barras (Ehnegreen, Ehnegreen & Be
llin, 1990; 1\-lárqnez et al, 2000), el origen de las barras en galaxias de disco en 
interacción no es del tocio claro. Es un hecho con1probaclo que las barras ta111bién 
pueden forn1arse por inestabilidades ele disco inclependiente1nente ele su entorno ya 
que alrededor del 50% ele las galaxias aisladas presentan una barra central siendo 
(>sta una característica con1ún en este tipo de galaxias (van den Bergh, 2002; Be
rentzen et al, 2003). Hohl (1971) demostró que los discos estelares fríos son muy 
susceptibles a la for1nación de barras a través de la ahora conocida "inestabilidad de 
disco" (SC'!lwoocl & \Vilkinson, 1993). Para galaxias ele disco aisladas, Ostriker & 
P0c>bles (1973) clPmostrarou que existe un valor para el cociente entre la masa del 
disco de la galaxia y la inasn ele su halo arriba del cual, la for111ació11 de una barra 
se ocurre de tnanera espontánea. Esta inestabilidad se conoce con10 "'inestabilidad 
de barra''. En el caso de pares ele galaxias, sin c1nbargo, es posible que debido a la 
interacción se for1nc una barra aun cuando el cociente de tnasas .i\I,/i.o;co / l\'l1ia1o sea 
inferior al establecido por Ostriker & Peebles (Noguchi, 1989). Varios autores han 
den1ostrado a partir de sitnulaciones de N-cuerpos que la interacción entre galaxias 
puede inducir la formación de barras (Noguchi, 1987; Gcrin, Co111bes & Athanassou
la, 1990; Sunclin & Sundelius 1991; Sunclin, Donner & Sundelius, 1993). A partir de 
sinmlaciones ntunéricas, lVIiwa & Noguchi (1998) encontraron que existen diferencias 
cine1náticas entre las barras de galaxias de disco según su origen: inestabilidades del 
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disco o perturbación externa. Aunque este resultado es cuestionable (Athanassoula 
2003- c01nunicación personal), la posibilidad de este tipo de diferenciaciones necesita 
un estudio detallado de la cinétuatica de este tipo de estructuras tanto en galaxias 
aisladas con10 en galaxias en interacción. Trabajos recientes han de111ostrado que 
la interacción entre galaxias, en particular cuando una galaxia satélite atraviesa el 
disco ele la galaxia principal, puede ta111bién destruir la barra presente en un disco o 
bien disnlinuir la intensidad ele dicha barra, pasando la galaxia de ser urucrter11ente 
barrada" a tener una barra débil o bien a perder esta estructura del tocio (Be1·entzen 
et al, 2003). 

Estructura espiral de gran disefio 

Existen dos 111aneras distintas de explicar la estructura espiral de "gran diseño" en 
galaxias tipo l\151. Una de ellas consiste en la hipótesis ele una onda de densidad 
cuasi-estacionaria (Lin & Shu, 1967), la cual sugiere que los brazos espirales son 
de origen intrínseco. La otra apela a la interacción con una galaxia satülite con10 
1necanis1no externo que detona la fonnación de brazos espirales (Too1nre, 1969). 

Es un hecho observacional que gran parte ele los ejemplares 1nús bellos de galaxias 
espirales cuentan con una galaxia aco111paiiante, c.f. l\.'151. \'oronstov-\'elya11:1inov 
(1958) observó una correlación i111portante entre la presencia ele un acompaiia11te y 
la defor111ació11 de brazos espirales para un gran nlunero de siste1nas de este tipo. 
Sin e1nbargo, salvo las galaxias SO, no se conoce ninguna galaxia de disco qt.tc uo 
presente estructura espiral y resulta bastante itnprobable que todas las galaxias de 
este tipo hayan sufrido por lo n1cnos una interacción a lo largo de su historia. 

En el caso de que la estructura espiral de ugran diseíio" sea producto del encuen
tro con otra galaxia~ los brazos son ondas de densidad transitorias que se for111an 
debido a esfuerzos inducidos en el disco por las partes externas de galaxias que han 
sido defonnadas o bien, debido a la ainplificación in situ ele ondas cine111úticas débi
les. Estos tnodelos ele N-cuerpos han logrado explicar las estructuras externas ele gas 
observadas en pares int<:'ractuantcs (Hernquist, 1990). La 1nayor crítica en contra 

ele la naturaleza transitoria de los brazos espirales (Lin & Bertin 1995) es que las 
variaciones de a1nplitud a lo largo de los brazos espirales de galaxias intcractuantes 
no pueden ser explicadas por 111odelos nu111éricos que involucran la perturbación de 
una cotnpaiicra y que de cualquier 1noclo, es necesario que dichos brazos existan 
antes del encuentro. Sin c1nbargo, contrariatncnte a la teoría de onda de densidad, 
estos modelos logran explicar la estructura espiral en l\'151 detectada al interior de 
la resonancia interna de Linclblad (Zaritsky et al, 1993). Estos modelos predicen 
tan1bién el finjo de rnateria hacia la galaxia aco111paiiante, lo que podría explicar el 
brote de for1nación estelar intensa observado en la 1nis1na. Es posible entonces que 
las interacciones estin1ulen esta estructura espiral ele por sí existente. Ehnegreen & 
Eltnegreen (1982) encontraron que única111ente el 30% ele las galaxias tipo Sa aisla-
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das presenta estructura espiral bien dCfimc~ntras que 70% de las galaxias de 
este 111is1110 tipo, pertenecientes a un par o grupo, presenta una estructura espiral 
iuarcada. Por su parte, Byrcl ~I:.: Howard (1989) realizaron un estudio analítico con1-
plen-ientado con un expcri111ento ntunérico sobre los 111ccanis1nos de excitación para 
los brazos espirales de 1Vl51. En este estudio se consideraron dos con1ponentes: gas 
y estrellas, junto con un halo. El resultado fue que la estructura espiral externa de 
M51 puede explicarse satisfactorian1ente con el paso reciente (7.0 x 107 años) de Ja 
galaxia acotnpañantc, NGC 5195 . Los brazos espirales externos se con1portan co1110 

brazos 111.atcrialcs, es decir, las nubes de gas per111anccC"n en los brazos confor111c estos 
se enrollan. La estructura espiral interna se co1nporta con10 una onda de densidad 
accionada por los brazos for111ados por las fuerzas de n1area, y no con10 resultado 
directo del paso de la acon1pañante (Howarcl & Byrcl, 1989). Otro resultado intere
sante de sitnulacioncs que buscan recrear la estructura espiral de ciertas galaxias es 
el hecho ele que entre iuás iinportante es el halo de Ja galaxias, n1ás estable es el disco 
y, por lo tanto, las inestabilidades y estructuras tardan 111ás en desarrollarse con el 
paso de una co111pafiera. Del n1isn10 n1odo se observa que el paso de una galaxia 
acon1pañante desarrolla una estructura espiral tanto en regiones externas con10 en 
regiones internas, n1ientras que la 111ayoría ele las galaxias aisladas sólo presentan 
estructura espiral externa (Salo & Laurikainen, 2000). 

Anillos y otras estructuras 

Los choques entre galaxias ta111bién pueden producir anillos en el disco de las galaxias 
dando lugar a galaxias llmnadas "galaxias de anillo" (ring galaxies), las cuales no 
deben ser confundidas con galaxias de disco con anillos de material situados en sus 
resonancias y que son resultado de la diná111ica intrínseca del disco (Athanassoula & 
Bosma, 1985). 

Las galaxias de anillo presentan una estructura anular rodeando una región apa
rente111ente vacía dentro de la cual en algunos casos puede verse un núcleo fuera de 
centro. El ejen1plo clásico ele este tipo de objetos es la galaxia de Ja Rueda de Ja Ca
rreta ( Cartwheel - Figura 2.4). Estos objetos son raros y generaln1cnte se encuentran 
en iuedios ele densidad baja. Theys & Spiegel (1976) observaron que este tipo de 
galaxias suelen tener una con1pañcra localizada prcfercnte1nente cerca del eje inenor 
del anillo. Esto los llevó a sin1ular el encuentro entre una co111pañera pequeña cho
cando con una galaxia de disco encontrando que cfectivan1ente se producían anillos 
en el disco (Theys & Spiegel, 1977). Una explicación ele Jo que ocurre durante el 
choque es que el intruso se acerca al disco, la fuerza gravitacional que ejerce sobre las 
partículas del disco aun1enta y provoca que las órbitas de estas estrella se contraigan. 
Cuando la con1pafiera abandona el disco ocurre un rebote fuerte lo que hace que las 
órbitas se congregen y se forn1e una onda de densidad transitoria Ja 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). 
Así co1110 Ja interacción entre galaxias puede producir anillos en el disco de una 

galaxia, se cree que tanl.bién las interacciones pueden inducir la for111ación 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 con1puestos de polvo, estrellas jóvenes y gas con una rotación itnportante. 
Es claro que estos anillos provienen del n1aterial de una galaxia aco111pañante. Se 
cree que dichas estructuras se for1nan por la captura de un sistc1na cercano debido a 
las fuerzas de 111arca que ejerce la galaxia principal o bien a la fusión de una galaxia 
rica en gas (Reshetnikov & Evstigneeva, 1999). La geo1netría excepcional de este 
tipo de galaxias pcr1nite el estudio del potencial galáctico en sus tres din1ensioncs, así 
con10 infor111ación directa acerca de la gaxia acretada. Los anillos polares per1niten 
a su vez estudiar un caso particular de for111ación estelar ya que son estructuras 
coherentes donde no se encuentran neccsarian1cnte Jos detonadores principales de 
foriuación estelar tales con10 pozos de potencial u ondas ele densidad. 

Otras estructuras que se han observado en galaxias elípiticas y que se cree pueden 
ser tan1bién 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 1nis1110 plano pero con 
espín antiparalelo. Esto podría deberse a que el gas es el residuo ele una galaxias 
que se fusionó o bien proviene de una con1pañera con una cantidad ilnportante de 
gas (Balcells & Quinn, 1989). 

Alabeos y distorsiones del disco 

Otra característica 111orfológica observada en galaxias interactuantes es el alabeo o 
torcimiento del disco respecto al plano "principal" ele Ja galaxia. Sin e111bargo, al 
igual que las barras, buena parte de las galaxias que presentan alabeo no tienen 
acon1pañante. De hecho, todas las galaxias en el C~rupo Local (nuestra Galaxia, 
l\·131 y l\,133) presentan alabeo en su disco (Binney & Tremaine, 1987), si111ilar a un 
sí111bolo n1atcn1ático de integral. 

Los alabeos del disco figuran con10 una de las graneles interrogantes en la díná
nlica galáctica (Noordcr111ecr. Sparke S.: Levine, 2001), sin c1nbargo no se descarta 
Ja posibilidad ele que dicho torcinliento sea producto de una interacción pasada. En 
este sentido, los efectos ele 111area debidos a Ja interacción pueden explicar las distor
siones del plano galáctico. En el caso de algunas galaxias en interacción este alabeo 
se observa en a111bos nlien1bros del par y puede ser resultado del ca111bio pern1anente 
de dirección del n1omento angular del sisten1a (A111ran1 et al 1989). 

Co1110 se ha visto la 111anera en que la interacción entre galaxias dispara, sostiene 
o inhibe la fonnación de estructura en galaxias espirales ha sido a111plian1ente estu
diada. Sin e111bargo, es in1portante seiialar que en Ja n1ayoría de de estos trabajos 
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el enfoque ha sido estadístico; aún los trabajos tnás detallados se han concentrado 
en el aspecto niorfológico de estas estructuras o bien desde el punto de vista de 
la fonnación estelar inducida por este tipo de encuentros. Sólo un puñado de tra
bajos se han preocupado por restringir cine111ática111ente la fonnación/supresión de 
estructura debido al fenó111eno de interacción entre galaxias. 

2.5.2 Forn:1ación estelar y actividad nuclear inducidas por el 
proceso de interacción 

Aunque la fracción de gas en una galaxia es pequeña, ésta puede influir de n1anera 
significativa en la evolución de las galaxias de disco (cf. Shlostnan & 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 compritnido produciendo brotes ele fonnación estelar (Larson & Tinsley 1978; 
Dultzin-Hacyan,1995 y referencias ahí incluidas). o bien puede ser direccionado 
hacia el centro de la galaxia, produciendo núcleos activos o brotes nucleares de 
fonnación estelar ( (Shlos111an, Begelman & Frank, 1990; Athanassoula, 1992; Heller 
& Shlosman, 1994). 

For111aci611 estelar inducida 

Las barras y las interacciones son los dos 111ecanis111os principales susceptibles ele 
generar ondas de densidad en el disco de una galaxia. Cuando la acción de éstos 
es fuerte, el gas es fuerteniente sacudido creándose ondas ele choque. Estas ondas 
juegan un papel esencial en la co1npresión del gas que suctunbcn a su propia gravi
tación y forn1a estrellas. La priinera evidencia clara de dicho fcnó111e110 en galaxias 
interactuantcs estuvo a cargo ele Larson & Tinsley (1978) quienes 111ostraron sobre 
cliagran1as de> color que las galaxias peculiares (la inayoría iutcractuantcs) presentan 
una 111ayor dispersión que las aisladas. Encontraron ade1nás que de sistc111a binario a 
sistC'111a binario existen variaciones de color in1portantc, las cuales se pueden explicar 
co1no el n•s11ltado de un único brote de fonnación estelar superpuesto a uua pobla
ción estelar YiL-'ja. Estos autores esti1naron que los brotes de forn1ación estelar en 
sistc1nas interactuantes tienen aproxi1nacla111ente la 1nis1na edad que la interacción y 

que debido a l•sta. alrededor del 5% de la inasa total de la galaxia se transforn1a de 
gas cu estrella. Otro trabajo interesante fue el realizado por Schweizer (1978) sobre 
Las Antenas. En este par en fusión encontró que la población estelar a lo largo ele 
las colas es sin1ilar a la de un disco galáctico, por lo que posiblen1ente fue arrancada 
del disco ele alguna de las galaxias durante la interacción. Observó también, al final 
de las colas, cotnplejos HI conteniendo regiones HII y, por lo tanto, estrellas jóvenes. 
La hipótesis ele Larson y Tinsley ha sido confinnada a través ele varios trabajos, 
sobre todo con el advenin1iento de nuevas técnicas observacionales en el infrarrojo 

63 



Capitulo 2 : Galaxias en interacción §2.5.2 Formación estelar inducida 

(IR) y la puesta en órbita de telescopios espaciales como el IRAS y el ISO. Dentro 
de este rubro se ha encontrado que algunas galaxias en colisión o en fusión e111iten 
m.ás del 99% de su luminosidad total en el infrarrojo (IR) (Sanders & Mirabel, 1996 
y referencias ahí citadas), 111ientras que en galaxias nor111ales, este tipo de c111isión es 
inferior al 50% de la lu1ninosidad total, Este exceso de enlisión en el IR indica una 
fuerte actividad de for111ación estelar en galaxias en interacción. Sin ernbargo, en un 
estudio siste1nático en IR de galaxias en interacción, Joseph et al (1984) encontraron 
que para 85% de los pares, un inie1nbro del n1is1no presenta exceso de actividad en 
IR pero en ningnn caso se observa este exceso de actividad para a1nbos 1nie111bros. 
Por su parte, Kennicutt et al (1987) calcularon la fracción ele fonnación estelar que 
es provocada por interacciones. Co111binando un estudio de la tasa. de for111ación 
estelar de una 111uestra co111pleta ele pares de galaxias con la fracción ele dichos pares 
en el catálogo de Shaplcy-. .\.111es, cstitnaron que las interacciones son responsables 
del (6 ± 3 )% de la fonnación estelar actual en las galaxias espirales cercanas. Estos 
autores encuentran tan1bién que el vigor con que la for111ación estelar es inducida 
esta correlacionado con la intensidad de la interacción, esta últi111a 1neclida a partir 
de cuán perturbado aparece el siste111a. Por otro lado, en su estudio ele estructuras 
de inarea, Schombert, \Vallin & Struck-l\Jarcell (1990) encontraron que los puentes 
y las colas ele 1narca son 1nás azules que el disco interno, lo que 111ucstra que en pro-
1nedio la for111ación estelar se ha visto a11111cntacla en la zona de la interacción. Así 
1nis1110 encontrnton que adc111ás de un exceso en el azul, se obscr'\·a un au111ento en 
la dispersión de la zona donde Ja fortnación estelar to1na lugar respecto a la fonna
ción estelar en galaxias aisladas. Otros trabajos observacionales han abordado este 
te111a utilizando espectroscopía en el óptico (Keel, 1996; Donzelli & Pastoriza, 1997; 
Barton, Geller y Kenyon, 2000), observaciones en radio (Condon et al, 1982; Gao & 
Solomon, 1999) y fot01netría en el óptico y el infrarrojo (Bushouse, 198G; Janes & 
Stein, 1989; Hernández-Toledo & Puerari, 2001; Franco-Balderas et al, 2003). 

Barton, Geller & Keuyon (2000) analizaron los espectros en el óptico de una 
n1uestra ele 502 galaxias en pares y sisten1as inás co111plejos (tripletes y grupos) con 
separaciones :::; 50 1z- 1 kpc con el fin ele investigar la relación entre la fonnación 
estelar y la diná1nica del siste111a ele galaxias. Utilizando n1odclos de forrnación 
estelar y el ancho ec¡uh·alente de las líneas de emisión del brote encoutraron que 
los brotes con separaciones n1ayores (proyectadas en el ciclo) son en promedio inás 
viejos. Este resultado apoya el escenario en el cual el paso cercano de una galaxia 
inicia el brote de for111ación estelar justo después de alcanzar el punto perigaláctico. 
A su vez, si1nulaciones de N-cuerpos y SPH de pares en interacción clen1ucstran que 
la interacción cercana entre galaxias puede iniciar brotes de for1nación estelar antes 
de la fusión final si las galaxias tiene un potencial central poco profundo, de iuanera 
que estos brotes deben ser visibles nlientras las galaxias puedan resolverse co1110 un 
par. 
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En cuanto a las simulaciones numéricas, Noguchi & Ishibashi (1986) utilizaron 
un tnodelo basado en partículas ele prueba y si111ulaciones en dos ditnensiones para 
trabajar tanto con las estrellas con10 el gas y cletenninar la variación en Ja tasa ele 
for111ación estelar durante un encuentro, concluyendo que ésta llegaba a un ináxin10 
alrededor ele 108 aüos después ele alcanzar la distancia perigaláctica. Este resultado 
fue confinnaclo por Olson & Kwan {1990) quienes utilizaron un tnodelo tricli111en
sional que to111aba en cuenta el ca111bio en el potencial ele las dos galaxias durante 
el encuentro. Utilizaron adcn1ás reglas inás elaboradas para la colisión, tatuadas de 
Latanzio & Henriksen (1988), las cuales incluían coalescencia y ron1pi1niento ele las 
nubes de gas. Según estas reglas, la interacción au111cnta la tasa de ron1pi111ientos 
inás que la tasa de coalesccncia, adctuás de que la pri111era se ve incrc111entada según 
la fuerza ele la interacción . De ese nlodo, inientras 111ás violenta sea la interacción 
de dos galaxias inás perturbado y frag111entaclo se encontrará el n1eclio interestelar 
de las 111isn1as. Por otro lado, sin1ulaciones recientes de encuentros de galaxias uti
lizando códigos de N-cuerpos y SPH 1nuestran que la fonnación estelar es inducida 
en tocias las direcciones azimutales (l\Hhos & Hernquist, 1996). 

Si bien es un hecho que las interacciones au1nentan la tasa de fortnación estelar, la 
relación entre la interacción entre galaxias y la forn1ación c-stelar inducida es inenos 
clara que el entendi111iento de la n10rfología inducida por este tipo ele encuentros. 
Lo que queda por explorar en detalle es la dependencia ele esta fonnación en las 
propiedades físicas y cine111áticas del par. Esto debe llevar a realizar estudios obser
Yacionalcs inás profundos y co111pletos que incluyan la cinc111ática detallada ele cada 
una de las integrantes, acon1pafi.ados de sitnulaciones dinfunicas de los encuentros, 
inapas de alta resolución de la distribución y cine111ática del gas ató111ico y inolecular, 
así con10 observaciones en distintas longitudes de onda de las poblaciones estelares. 

Actividad nuclear inducida 

El estudio de la forn1ación estelar y la actividad nuclear inducidas eu galaxias en 
interacción es nlotivo de gran atención cu astrono111ía extragaláctica. Durante varios 
mios, el estudio de la actividad nuclear en galaxias se enfocó al n1odelaje de la 
fuente central de energía; sin c111bargo, se ha visto la itnportancia no sólo de las 
regiones externas de galaxias con núcleo activo, sino tarnbién del entorno de las 
galaxias en la inducción ele actividad nuclear. Esto ha llevado a suponer que la 
interacción de galaxias juega un papel itnportante en estos energéticos fenó111cnos. 
Una gran cantidad de estudios observacionales realizados en los últituos quince años 
sugieren que la interacción de dos galaxias afecta las propiedades de sus núcleos. 
Las pri1ncras evidencias se obtuvieron a partir de estudios sistcn1áticos de galaxias 
en radio (Stocke, 1978; Hum111el, 1980; Conclon et al, 1982). lVlás tarde, estudios 
ele galaxias en interacción y galaxias en pares en el óptico y en el IR (Heck111a11 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 físicos responsables del exceso de etnisión en radio proveniente del núcleo 
de estas galaxias. Estos estudios junto con observaciones en otras longitudes de onda 
señalan que las galaxias en interacción presentan frecuente111ente actividad nuclear 
(Balick et al, 1982). De esta manera, la actividad nuclear de galaxias Seyfert, QSO y 
radiogalaxias está posiblen1entc asociada a fenó111enos de interacción. Para corrobar 
esta teoría se han e1nprencliclo distintos surveys ele este tipo ele objetos con y sin 
interacción buscando dctertninar si dicha correlación existe. Trabajos co1110 los de 
Hutchings (1983) y Hutchings et al (1984) encuentran que un tercio ele los QSO 
próxi111os están en interacción y que, quizás, algunos ele los QSO aislados estén en 
realidad en vías ele fusionarse. En cuanto al estudio del entorno ele galaxias Seyfert I 
y 11 se han realizado varios surveys con resultados contradictorios entre sí. Algunos 
señalan que efectiva111ente existe un exceso ele co111pat1eras para galaxias Seyfert ele 
cualquier tipo respecto a galaxias que no presentan este tipo de actividad nuclear 
(Dahari, 1984, 1985). Otros resultados 111ucstran que entre estas galaxias existe una 
diferencia en su entorno: las galaxias Scyfert 2 presentan un exceso de cotnpañeras, 
no así las galaxias Seyfcrt 1 ( Laurikainen et al, 1994; De Robertis, ·Yee, & Hayhoe, 
1998). Otros autores con10 Rafanelli, Violato & Baruffolo (1995) encuentran que 
no existe diferencia entre los alrededores de un tipo y otro ele galaxias activas y 
otros autores sitnple111ente sctialan que no existe un exceso ele con1pat1cras para 
galaxias con acth·iclacl Seyfcrt y que los resultados encontrados son tneros efectos 
de selección (Fuentes-\Villia111s & Stocke, 1988). Esta polénlica se recrudece cuando 
entran en escena la teoría unificada de núcleos activos de galaxias para la cual la 
diferencia entre galaxias Seyfcrt 1 y 2 se debe ú11ica111ente a un efecto de orientación 
(Dultzin-Hacyan et al, 1999; Krongold, Dultzin-Hacyan & l\'1arziani, 2001, 2002) 
Utilizando espectroscopia ele rendija larga, Kcel (1996) hizo un estudio exhaustivo 
de la cinctnfttica y los pará111etros orbitales de galaxias Scyfcrt con co111paficras 
encontrando que el hecho de que exista una perturbación parece ser 111ás itnportantc 
para inducir la actividad nuclear que los detalles 111is1nos ele la interacción (dirección 
del encuentro, tietnpo transcurrido a partir del perigaláctico, entre otros). Este autor 
ta111bién encontró que las curvas de rotación de galaxias Scyfert e11 pares prcscnta11 
una región de rotación de cuerpo rígido 111ás peq11cfia respecto al radio del disco que 
en el caso de galaxias en interacción que no prcscutan actividad nuclear. A .. sí 111is1no 
deter111inó que las galaxias Seyfert en interacción presentan curvas de rotación n1enos 
deforn1aclas que las de galaxias en pares en interacción sin actividad nucler. Por el 
contrario, en un estudio a partir ele observaciones de CO (Sofue et al 1999) 111uestran 
que las galaxias en interacción tienen curvas de rotación perturbadas en su parte 
externa 111ientras que las partes internas (R < 2 kpc) no presentan particularidad 
alguna. Se encuentra tan.1.bién que la presencia de brotes de for111ación estelar o de 
actividad nuclear no parece 1nostrar correlación alguna con las propiedades de la 
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curva de rotación. Es iinportante aclarar que en el trabajo de Sofue, la 1nuestra de 
gala_-xias en interacción no es co111pleta ade111ás de ser tTtucho rnenor a la utilizada 
por I-::eel, aden1ás de que en esta longitud ele onda no se tiene tan buena resolución 
con10 en el óptico. 

En cuanto a la teoría de este tipo de excitación, Shlosman (1989) obtiene 1110-
clelos para brotes de forn1ación estelar y actividad nuclear inducidos por agentes 
externos encontrando que hay niecanisn1os tanto externos con10 internos que pue
den estitnular Ja presencia de actividad nuclear en galaxias. Los pará111ctros que 
parecen ser deter111inantcs en este tipo de proceso son el tipo inorfológico, la tnasa 
y la cantidad de gas rnolecular de las galaxias en interacción. Los tnodclos que se 
tiene actuahnente de actividad nuclear {acreción a un agujero negro super111asivo 
ó brotes intensos de formación estelar) requieren canalizar enorn1es cantidades de 
gas al núcleo de la galaxia (Shlosn1an 1995). Una condición necesaria para esto es 
la presencia de una perturbación no axisitnétrica al potencial de la galaxias. Dicha 
perturbación diná111ica puede ser ocasionada por la interacción con otra galaxia. 

2.6 Forn1ación y evolución de galaxias 

Aún cuando ele las aproximacla1nente, 5000 galaxias que aparecen en el New General 
Catalogue, (NGC) sólo alrededor ele una docena han siclo identificadas con10 restos 
ele fusión de galaxias (Amran1, 1991), estudios recientes sobre fonnación y evolución 
de galaxias sugieren que la for1nación de galaxias se vió fuerte1uente afectada por 
interacciones y fusiones resultando en galaxias nuevas ele distinto tipo 111orfológico. 
Considerando que en épocas pasadas la densidad del Universo en épocas pasadas 
era 111ayor (ex ( 1 +.:o ) 3

), Toonire ( 1977) cletnostró que Ja tasa ele fusión entre galaxias 
debía aun1entar cotno t- 5

/
3

. Un afio después, el 1nis1110 autor de111ostró , basándose 
en la dcusidad de sistc111as L"ll vías de fusión y cstin1anclo la duración de este perí
odo transitorio, que estadistican1ente era probable que un gran núrnero de galaxias 
elípiticas y lenticulanes fueran producto ele fusiones así cotno era probable que la in
teracción entre galaxias de disco podía resultar en la formació11 de galaxias elípticas 
(Too111rc 1978). Conforn1e las si1nulacioncs 11un1éricas se volvieron nHís refinadas se 
dcinostró que C"stas fusiotu•s podíqn no solainente for111ar galaxias elípticas, sino que 
tatnbién podrían estar n.>lacionadas con el origen de los bulbos ele galaxias ele disco 
(Schweizer, 1989; l\Iihos & Hernquist, 199G). Dicha conclusión se basa en el siguiente 
razona111icnto : las fusiones entre dos galaxias de disco de 111asas si111ilarcs conlleva a 
una relajació11 violenta del sistema y por lo tanto a la fonnación ele galaxias elípticas 
remanentes (Toon1re .S.: Toon1re, 1972; Too111re, 1977; Barnes, 1988). Por el otro la
cio, la "caída" ( infall) ele una galaxia pequeña con 1\I < < 1 % ele la masa ele la galaxia 
principal apenas perturba a esta últin1a. De 1noclo que entre estos dos extre111os debe 
existir un rango de cocientes de tnasa de las galaxias involucradas para el cual la 
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fusión únicainente destruye una parte el disco principal, construyendo por lo tanto 
un pequeño abulta111iento, i.e. un bulbo, dentro de este disco (Quinn & Good111an, 
1986). Este tipo de resultados sugiere entonces que la posición ele una galaxia en el 
diagran1a de Hubble puede depender, en gran parte, del nú1nero ele interacciones que 
ésta ha sufrido y la intensidad ele las n1Ís1nas. En este sentido se puede suponer que 
las nubes ele gas protogaláctico que se colapsaron en relativo aisla1niento produjeron 
galaxias ele disco a un extremo ele la secuencia de Hubble. Las colisiones y fusiones 
nl.ás destructivas, que suelen ser aquellas entre discos de 111asa sitnilares, produjeron 
elípticas gigantes al otro lado ele Ja secuencia. Entre estos dos extremos, fusiones 
entre galaxias ele 111asas en tnayor o tncnor grado desiguales produjeron galaxias con 
un a1nplio rango ele cocientes bulbo a disco (Schweizer, 1989) . 

.. l\ctuahnente ha quedado bien establecido quc la intcracción entre galaxias juega 
un papel vital en la fonnación y evolución de galaxias (ver review de Schweizer, 
1998). Estudios estadísticos a partir de surveys ele galaxias a 1necliano y alto redshift 
(Carlberg, Pritcher & Infante, 199-1; Yee & Ellingson, 1995; Patton et al, 1997; Le 
Fevre et al, 2000) asícon10 estudios inorfológicos ele galaxias lejanas (Brinch111an et 
al 1998) apoyan la idea ele que efoctivanwnte a corri111ientos al rojo (.:) n1ayores la 
interacción y fusión entre galaxias C'S 1nayor, dC"ter111inándose una relación para la 
tasa de fusión con .: proporcional a ( 1 + .: )"' con 111 :::,; 3. 

Es itnportantc sciialar que aún cuando actuahncntc el escenario de for111ación 
jerárquica de estructura es aceptado por la tnayotía de la co111unidad, existen otras 
teorías para la fonnación y e\·olución de galaxias. En este sentido y en particular 
para ugalaxias ge111elas". Pagc {1975) sugirió la posibilidad de que existan procesos 
de fisión que originen este tipo ele siste111as. Según este autor resulta fácil explicar 
estas si111ilitudes 1norfológicas si las galaxias consideradas se forinaron a partir de 
las 111is111as condiciones dada la proxitnid<td de sus "'lugares de nacitniento". 

Desde el puuto de vista teórico, los n1odelos se111i-analíticos actuales de fonnación 
de g<tlaxias incluyen procesos radiativos, de dinfunica del gas y gravitacionalcs lo que 
ha pcrn1itido sin1ular la forinación de estructura en volún1enes cosinólogicos grandes. 
Aún cuando estos inodelos no tienen la suficente resolución para seguir la fonnación 
de galaxias e11 detalle. la sin1ulaciones dc objetos individuales tnuestran que las 
galaxias se for111an a partir de las fusión de halos de inateria oscura dentro de los 
cuales el gas se eufría rápidan1ente y se condensa (\\'hite & Rees, 1978; \\'hite & 
Frenk, 1991; Navarro, Frenk & \\'hite, 1995). 

La dependencia de las tasa de interacción y de fusión de galaxias con el corri-
1niento al rojo ( redshift) es una prueba i1nportante para evaluar los inodclos actuales 
ele forinación y evolución de galaxias. Por esta razón actuahncnte se realizan 111uchos 
estudios en esta dirección haciendo uso de los grandes telescopios (cf. Reshetnikov, 
1999; Lefcvre et al, 2000) con el afán de conciliar observaciones a alto reclshift con 
las teórias cosn1ológicas en boga (Gott!Ober, Klypin & Kravtsov, 2001). 
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Metodología y téc11icas en:i.pleadas 

3.1 Selección. de la n.1.uestra 

Los pares ele galaxias en interacción estudiados en esta tesis forn1a11 parte de una 
iuuestra de pares de galaxias seleccionada dentro de un proyecto para el estudio de 
la cine111ática, for111ación estelar y actividad estelar inducida en galaxias en interac
c1011. Este es un proyecto a largo plazo que involucra el uso de distintas técnicas 
observacionales así con10 observaciones en distintas longitudes de onda para obte
ner infonuación con1plen1entaria que pertuita un estudio a profundidad de este tipo 
de fenó111enos. En lo que se refiere a la cinen1ática, se tiene particular interés en 
estudiar la for111ación ele estructura debido al fenó111cno ele interacción tal con10 la 
estructura espiral de gran diseño, barras centrales y alabeos del disco entre otras. 
La infor1nación cine111ática que se obtenga de las observaciones con el intcrferó1nctro 
Fabry-Perot (FP) de barrido PUl'vlA pertnitirá eventuahuente establecer restriccio
nes cine1náticas a los n1oclelos ele este tipo ele encuentros donde se involucren tanto 
estrella8 co1110 gas y 111atcria oscura con el fin ele detallar con10 se interrelacionan los 
fenó1ne11os ci11e111áticos producidos por la interacción con los de for1nación estelar y 

acti Yida<l uuclcar inducidas. 

Los pares ele galaxias aquí presentados fonnan parte de un conjunto ele pares 
aislados de galaxia en interacción observados con el interferótuetro FP de barrido 
PUl\lA a lo largo de varias te1nporadas los cuales fueron seleccionados a partir de 
los siguientC's criterios: 

En pri111cr lugar y para asegurar hasta cierto punto el criterio de aisla111iento se 
revisó el catálogo de pares aislados en el henlisferio norte de Karachentsev (1972) 
inencionado en el Capítulo 2, sección 2.2.1 buscándose pares en los cuales por lo 
111enos uno de los n1ien1bros fuera una galaxia espiral. Este requisito aseguraba que 
por lo inenos en uno de los inien1bros del par era posible observar líneas de e111isión 
debidas al gas ionizado del disco. Una vez identificados estos pares se buscaron 
aquellos donde la (o las) galaxia espiral presentara estructura pro111inente tal con10 
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brazos espirales bien delineados, barras centrales, puentes y/o colas de 111area. Así 
111isrno se revisó que el tan1año angular de los 111is1nos fuera tal que perrnitiera una 
buena resolución con el PUIVIA (ver Tabla 3.2) y que su declinación no sobrepasara 
los 70º con el fin de que pudieran ser observados con el telescopio de 2.1 nl del OAN en 
San Pedro I\-Iártir. En este sentido se revisó tan1bién el uAtlas de galaxias peculiares" 
de Arp (1966) buscando sobretodo pares que presentaran estructura espiral de gran 
diseiio ya que el catálogo de Karachentsev (1972) considera objetos con declinación 
arriba de los 3º nlientras que con el telescopio de 2.1 nl del OAN-SPlVI es posible 
observar objetos con ó :S -40º. 

Una vez observado este conjunto de pares se escogieron para su reducción y 
análisis, aquellos pares de galaxias cuyas observaciones con el PUl\·lA presentaran 
buena señal a ruido y cuyas particularidades n1orfológicas tales con10 puentes y/ o 
colas presentarán e111isión en alguno {s) de los canales de barrido. Los cuatro pa
res de galaxias en interacción seleccionados para este trabajo fueron Arp 271(NGC 
5426/27), Kar 468 (NGC 5953/54), Kar 302 (NGC 3893/96) y Kar 389 (Arp 240, 
NGC 5257 /58). 

3.2 Interferornetría Fabry-Perot 

La interferó111etro Fabry-Perot (FP) se basa en el principio de superposición de ondas 
electro111agnéticas, el cual nos dice que la sun1a de soluciones de la ecuación de onda 
tan1bién es solución de dicha ecuación. La consecuencia física ele este principio es 
la for111ación de franjas brillantes y oscuras cuando varias ondas coexisten en una 
region del espacio. Las regiones brillantes se fonnan cuando las ondas que coexisten 
se st1111an para producir un 111áxiI110 de intensidad de la onda resultante. Esto se 
conoce con10 "interferencia constructiva". Las regiones oscuras se for111an cuando las 
ondas se sun1an para producir un 1níni1no ele intensidad ele la onda resultante. Esto 
se conoce con10 "'interferC"ncia destructiva". 

Un intcrferón1ctro Fabry-Perot consiste en dos superficies paralelas, cuyas caras 
internas son altan1l'tltP ref-icjantes y C'stúu recubiertas por un 111atcrial ele reflectan.
cía R 1

. Estas placas están separadas una distanciad por algún inedia, general111ente 
aire. Una onda incidente proveniente ele un punto ele una fuente extendida y que 
incide cou ángulo 8;. sufre n1úl tiples reflexiones entre las placas con ángulo de tras-
1nisión e,. Por cada reflexión entre las placas, un haz resultante abandona el arreglo 
ele placas con el n1isn10 ángulo e, . Los haces resultantes de estas reflexiones son 
recolectados por una lente L haciéndolos coincidir sobre una pantalla (Figura 3.1). 

Si la fuente es uniforrne, para cierto valor de O;, la luz se redistribuye en un cono 
fonnando un patrón con anillos ltuninosos concéntricos respecto al eje óptico del 

1 No confundir con el coeficiente de reflexión r = V".!R 
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d 

F L p 
FIGURA 3.1: Principio óptico del interferómetro Fabry-Perot. Las placas se1ni
reftejantes separadas por una distancia d dejan pasar la luz que proviene de una 
fuente unifonne F. Los haces inciden con un ángulo 8;. Tras las múltiples reflexiones 
entre las placas los haces son coli111ados por una lente L para incidir en el plano focal 
P forn1ando anillos conéntricos según el ángulo de incidencia de los haces. El anillo 
central corresponde al orden de interferencia rn rnayor y el valor del rnismo decrece 
conforn1e se consideran anilloas 111ás externos. El inatcrial entre las placas tiene un 
índice de refracción n. 
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siste1na. Estos anillos h.1111inosos corresponden a un n:1áxin10 de interferencia. La 
condición para obtener este 111áxin10 de inteferencia es: 

2nd cos 8; = 1n>.., (3.1) 

donde n es el índice de refracción. del 111edio entre las placas, d es la separación 
entre las 111is111as, 8; es el ángulo que fonna el rayo incidente respecto al eje óptico, >.. 
es la longitud de onda de la luz incidente y ni es un nú111ero entero que se conoce con10 
el orden de interferencia. El ináxitno inás cercano al centro de los anillos (i.e. al 
eje óptico del arreglo) corresponde al inayor valor de 111., los anillos huninosos 111ás 
alejados del eje corresponden a órdenes nienores (Figura 3.1). Es 111uy itnportante 
señalar que la separación entre los anillos no es la nlisn1a al pasar de un orden de 
interferencia al otro. 

La diferencia de canüno óptico entre los haces de salida debido a esta reflexión 
múltiple del haz incidente está dada por la diferencia de fase ó, 

ó = 7r n d cos 8;/ >.., (3.2) 

Por otro lado, el contraste (F) de un interferó111etro está caracterizado por la 
reflcctancia ele la superficie interna de las placas (R) y está dado por 

F(R) = 4R/(l - R)2, (3.3) 

Usando estas dos expresiones se define la función. de Airy (A) como la inten
sidad transn1itida a cierto ángulo a través de las placas respecto a la intensidad 
111áxin1a del haz transn1itido. Para una longitud de onda dada, la transn1isión 
xin1a ocurre cuando la distancia entre las placas d es un múltiplo de >../2. De 
modo la función ele Airy está dada por la siguiente expresión: 

I [ . ~ ó ]-t A(n, d, 8;, >.., R) = -
1
-- = 1 + F sin- -
MAX 2 

111á
este 

(3.4) 

Como puede verse ele las ecuaciones (3.1) a (3.3), la función ele Airy depende 
de n, d, 8;, >.. y R. Para una nlis1na separación entre las placas (d), un ineclio dado 
(11) y un cociente de reflexión ele las superficies internas (R), la función de Airy 
dependerá única111ente de la longitud de onda del haz >.. y de su ángulo ele incidencia 
8;. Para haces de luz 111onocron1ática (>.. = este) que inciden en las placas sin 
Ílnportar el ángulo O;, se puede demostrar (Bland & 'I\11ly 1989) que la función 
de Airy describe una superficie parabólica (para una descripción detallada de esta 
parábola ver Apéndice B). 

La función de Airy puede verse tainbién con10 el perfil instru111ental que relaciona 
la reflectancia de las placas (R) con la separación entre las 111ismas (d). 
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FIGURA 3.2: Función de Airy .4 = I/I,,,.a;, en función de la fase ó para distintos 
valores de la reflectancia R. 

El valor de ó para el cual I va de I,\fAX a IMAx/2 es una tnedida ele Ja agudeza 
(sharpness) del anillo y es tal que 

4R .,ó 
1 (3.5) 

(1 - 3?)2 sin-2 

i.e. 

Ó1¡2 = 2 sin-1(1/VF) (3.6) 

A partir de Ja ecuac1on (3.6) puede verse que confonne R atnnenta, ó 1¡ 2 clistni
nuye. Por lo tanto una n1anera de au1nentar la agudeza ele los anillos es atuuentar 
la reflectancia de las superficies internas del Fabry-Perot (Figura 3.2). Una tnayor 
agudeza hará n1ás fácil la identificación de los distintos órdenes de interferencia 1n. 

La precisión con Ja que un Fabry-Perot puede distinguir la longitud ele onda ele 
la luz incidente se co11oce cotno resolución (R), y se define con10 >./.6.>., donde>. es 
la longitud de onda de la luz incidente y .6.>. es la diferencia en longitud de onda que 
puede resolverse. Se dice que dos longitudes de onda, ele n1isn1a intensidad, pueden 
resolverse entre ellas si la 111itad de la intensidad 1náxi111a de una cae a la n1itad de 
la intensidad de la otra, es decir si para una 111is1na separación entre las placas d, 

(3.7) 

Si la diferencia .ó.>. es tal que las curvas se intersectan en el punto de intensidad 
inedia, el sumidero que se observa al sun1ar an1bos contornos se distingue con faci
lidad (Figura 3.3). Para obtener el valor de .6.>. correspondiente a esta separación 
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(a) 

l:i3.2 Jnterferomelrln FP 

I/Imax 

(b) 

FIGURA 3.3: Contornos de intensidad de dos anillos de Fabry-Perot apenas resuel
tos: (a) 111ostrados separadmnente; (b) sun1aclos. 

nota111os que, para pasar del 111áxilno en intensidad a la 111itacl del 111isn10 y por lo 
tanto ctunplir con la ecuación (3.7), la diferencia de fase ó deber se igual a ó1¡ 2 y 

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

(1 - ~)2 

4~ 
(3.8) 

Cuando esto ocurre, la intensidad trans1niticla es constante confor1ne d varía de 
la condición de interferencia tnáxilna para ,\ a la condición ele interferencia tnáxinl.a 
para ...\ + .ó.A. De tnanera que al pasar del tnáxi1110 en intensidad para ...\ al 1náxitno ele 
intensidad para ,\ + .ó.,\, el cambio de fase Aó está ciado por ~J = 2 ó 1¡ 2 • Sup~:mienclo 

que ~ó es pequeño se puede escribir entonces 

. ó . ~ó .ó.ó 
Slll 1/2 = Slll 2 ::::::::: 

2 

(1 - ~)2 

2~1/2 
(3.9) 

Para obtener la relación entre el can1bio ele longitud de onda A,\ respecto al 
can1bio en el ángulo de incidencia AO; diferenciamos ahora la ecuación (3.1) obte
niéndose: 

-2nd sin O;AO; = 1nA>., (3.10) 

A partir de las ecuaciones (3.!J) y (3.10) se encuentra la siguiente expresión para 
la resolución de un interfer6111etro Fabry-Perot 

>. ~1/2 

R = A>. = tn7r 1 - ~ (3.11) 

Vemos así que la resolución de un Fabry-Perot depende de dos cantidades: el 
orden m y la reftectancia de las superficies, ~- Si m es n1uy grande, la resolu-
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ción ta111bién lo es. A partir ele la ecuación (3.1) ven1os que el tnáxin10 orden ele 
interferencia está dado por 

m,J\fAX = 
2nd 

>. 
(3.12) 

y corresponde al centro del patrón de anillos del Fabry-Perot. De inanera que 
para separaciones grandes, el orden es grande y por lo tanto la resolución es grande. 
Por otro lacio, si Res tnuy cercano a la unidad, el poder de resolución que se obtiene 
es nluy grande. Por ejen1plo, para R = 0.9, una separación d = 1 c1n y un índice de 
refracción n = l, el poder ele resolución a>.= 5000 Á es igual a 1.20 x 106

, es decir, 
que el instrun1ento puede llegar a medir diferencias en longitud ele onda iguales a 
0.0042 Á. 

El intervalo espectral libre de un interferó111etro se define con10 el intervalo 
en longitudes ele onda que pueden "pasar" entre las placas del FP al variar alguno 
ele los pará111etros libres de la expresión (3.1), es decir el ángulo ele incidencia 8;, el 
índice de refracción del tneclio n o la separación entre las placas d. En el caso del 
instru111ento utilizado para observar los pares de galaxias que se presentan en este 
trabajo, el pará1netro que se varió fue la distancia entre las placas con10 se describe 
a continuación. 

3.2.l lnterferórnetro Fabry-Perot de barrido 

Aunque en un inicio el interferó111etro contruído por Alfred Perot y Charles Fabry 
contaba con dos placas paralelas fijas, 111ás adelante se vió la utilidad de contar con 
un instru111ento cuyas placas pudieran desplazarse haciendo variar la distancia d. 
Dicho interferón1etro se conoce con10 "interferó111etro Fabry-Perot ele barrido". De 
está n1ancra en un FP de barrido la longitud de onda que es trans1nitida Atrans no 
sólo depende del ángulo de incidencia -con10 lo indica la ecuación (3.1)- sino que 
dependerá tan1bié>t1 ele la separación d que se dé entre las placas del FP (Figura 3.4). 

Co1no prin1cra aproxi111ación se considerarán única111entc los haces que inciden 
perpendiculannente a las placas. En este caso la ecuación (3.1) nos da 

Atrans = 
2
nd (3.13) 
ni 

Suponctnos entonces un ha2 111onocron1ático ele longitud ele onda Atrans que incide 
sobre un FP con separación de placas d. Si d = >.,r,,, .. /2 por la ecuación (3.1) se 
teudra un n1áxitno de intensidad de orden ·1n = l. Si d au1nenta ad= Atrans entonces 
se tendrá otro 111áxiino de intensidad, ahora de orden 1n = 2. De esta n1anera sien1pre 
que d se varíe por un n1últiplo ele Atrans/2 se detectará otro pico de intensidad ele 
orden rn igual al múltiplo considerado. La diferencia en longitud de onda (.ó.>.)¡sr 
que corresponde a un cmubio ele d igual a >./2 (es decir la variación ele rn en un 
orden) se conoce coni.o el intervalo espectral libre del interferó111etro. 
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FIGURA 3.4: Interferó1uetro Fabry-Perot ele barrido. La distancia entre las placas 
d puede variarse para dejar pasar distintas longitudes ele onda >.. 

En el caso en que el haz no sea 111onocron1ático, la ecuación {3.13) n1uestra que 
para una 111is111a separación d pasan un nú111cro infinito de longitudes de onda ya 
que 111 es un entero que puede ir ele 1 hasta infinito. En este contexto, el intervalo 
espectral libre (.6.,\)¡.r corresponde a la 111áxin1a diferencia en longitud ele onda que 
puede 1ueclir el interfcrón1etro sin an1bigiiedacl alguna, i.e. si dos longitudes ele onda 
están separadas por un intervalo 111ayor al intervalo espectral libre del interferó1nctro, 
se obtendrá un resultado incorrecto al ineclir la diferencia .6.,\ entre una y otra. En 
otras palabras, el intervalo espectral libre es el intervalo en longitud ele onda entre 
dos líneas espectrales para el cual éstas se traslaparían de rnanera exacta en órdenes 
SUCCSiYOS. 

Para deter111inar c61110 ca111bia la fase ó con la separación entre las placas d 
cliferencia1nos la ecuación (3.2) encontrando 

(3.14) 

Expresando .6.ó en función del cambio en longitud de onda se llega a la siguiente 
expresión 

.6.ó = 2;rm ~>., (3.15) 

Considerando la definición del intervalo espectral libre se tiene entonces 

(3.16) 

Sustituyendo en (3.1) en (3.14) para el caso en que tocios los haces inciden perpen
clicularinente se puede expresar el intervalo espectral libre en función de la distancia 
entre las placas 
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(3.17) 

A partir de las expresiones anteriores ve111os que el au111entar la distancia d que 
separa las placas atunenta el poder ele resolución del interferó111etro sin e111bargo 
dis111inuye el rango espectral libre. En Ja práctica, uno debe buscar un con1pro111iso 
entre estas dos características con el fin de optitnizar el uso ele este instru111ento. 

Otro pará1netro que caracteriza a un interferó1netro FP ele barrido es la fineza 
!;3' (del francés finesse) Ja cual se define con10 el cociente entre el intervalo espectral 
libre y el n1íni1110 de la diferencia en ..\ que puede medir el interferó111etro (J..\ de la 
expresión 3.12 ): 

~ = (Ll...\)ns = ~VF (3.18) 
ó..\ 2 ' 

La fineza es Ja 111eclicla clave del clese111peño de un interferó111etro y, teórica111ente, 
sólo depende de Ja reflectancia de las placas y no ele la separación entre las 111is111as 
por Jo que ta111bién suele conocerso con10 fineza de reflexión.. 

En Ja práctica se utiliza Ja fineza efectiva, !;3'E (Le Coarer et al 1992) dada por: 

1 1 1 1 
!¿SE2 = ~2 + ~D2 + ~S2 • (3.19) 

donde ~D = ..\/ó,¡ es la fineza de defecto asociada con Jos defectos en la óptica 
y Ó,¡ es es el error cuadrático 111edio ele la separación d; y ~s = ('rn Ó¡ sin B; )- 1 

es la fh1eza de for111aci611 de i111age11 dcternlinada por la capacidad li1nitada 
del receptor para resolver una i111agen debido al núnwro finito de pixeles que lo 
confor111an. Ó; corresponde al tan1año del pixel para un ítngulo ele incidencia 8;. 

Una ...-ez descritos los principios del interfcró111etro FP de barrido es lógico pre
guntarse que tipo de datos se obtienen con el 111is1110. Para este efecto, consiclera111os 
de 111anera hipotética, única111ente haces que inciden de 111anera perpendicular en las 
placas y un orden de interferencia 111 = l. A partir de Ja ecuación (3.13) ve111os que 
para cada separación d se obtendrá una longitud ele onda particular. Considerando 
una fuente extendida de luz tal que la longitud de onda en la que e111ite depeude ele la 
posición ~obre la 111isn1a tenen1os que para cada distancia. d se obtendrá una in1agen 
de aquellas regiones ele la fuente extendida para las cuales se cu111ple la ecuación 
(3.1) COll fJ, = (). 

La inforn1ación que se obtiene conforn1e se barre la distancia d se ahnaccna en 
for111a ele "cubo" con coordenadas (x, y,.::). 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 
ele onda..\ que pasa a través ele las placas (Figura 3.5). Se dice que cada plano (x, y) 
define un canal del cubo de inforn1ación. De 111anera infonnal, estos canales se suelen 
llan.1ar "rebanadas". 
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fas placas del FP 
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§3.2.1 Interferometría FP de barrido 

z 

Pasos de barrido (canales) 

FIGURA 3.5: Cubo de datos obtenido a partir del barrido del interferó1netro Fabry
Perot. Para cada pixel se obtiene un perfil en emisión según el flujo detectado en 
cada canal 
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FIGURA 3.6: Superficies parabólicas descritas por la trans1nisión 111áxiI11a en la fun
ción de Airy para una longitud ele onda constante, i.e. luz 111onocron1ática (Bland& 
Tully 1989). Cada paraboloide corresponde a una longitud ele onda diferente; la 
fuente de iltuninación es unifonue. 

Es i211portante subrayar que tocio lo 1nencionado hasta ahora ha sido para haces 
que inciden perpendiculannente sobre las placas (i.e. (}; = O). Cuando se consideran 
todos los haces, la situación se co1nplica. Co1110 se inencionó anteriorn1ente para ha
ces ele luz 1nonocron1ática que inciden en las placas, la función de Airy (ecuación 3.4 
) para una longitud de onda constante describe en realidad una superficie parabólica. 
En el caso de luz que no es n1onocro111ática esto resulta en una serie de superficies 
parabólicas concéntricas que dependen tanto de la separación de las placas d con.10 
del ángulo de incidencia (}; (Figura 3.6). 

De inanera que la .. rebanada,, de inforn1ación (x;, y;, =0 ), obtenida para cierta 
separación no corresponde a una sola longitud ele onda sino a longitudes de onda 
cercanas. Para obtener una longitud de onda por canal es necesario calibrar el cubo 
ele datos co11sideranclo un cubo de calibración con el n1is1110 11ú1nero de canales que 
el cubo de datos y obtenido a partir del barrido ele luz de una fuente n1onocro1nática 
de longitud de onda conocida y cercana a las observadas. De esta 1nanera se conoce 
la fonna de la superficie parabólica para cierta longitud ele onda a partir ele la cual 
se puede corregir el efecto debido a las diferencia en el ángulo ele i11cidencia B;. 

3.2.2 El in.terferón.J.etro Fabry-Perot de barrido PUMA 

En el ca1npo de la astrono1nía observacional, el interfcró1netro de Fabry-Perot ha sido 
utilizado desde 1899, año en que se publica el pri1ner artículo sobre este instnunento. 
(Perot &: Fabry 1899). Los prhneros trabajos que se realizaron con este intrtuuento 
cmuprendieron la iuedición ele las longitudes de onda del espectro solar, el estudio 
de las líneas de absorción del Sol y la observación de la nebulosa de Orión (Perot & 
Fabry 1902; Fabry & Buisson 1911; Buisson, Fabry & Bourget 1914). 

La técnica de interferon1etría FP de barrido se utiliza con1un1nente para estudiar 
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el corrimiento al rojo o al azul (efecto Doppler) de una línea de etnisión (o absorción) 
con una longitud de onda detenninada. Para tal efecto se considera un objeto que 
e1nite en resposo a una longitud de onda Arep- Cuando éste se tnueve con una 
velocidad v respecto al observador (el cual se considera en reposo), la longitud de 
onda observada Aobs se ve 111odificada de la siguiente n1anera: 

Aobservada - Areposo = l/"obs (3.20) 
A reposo e 

donde c es velocidad de la luz y 1~1 •• , es la velocidad con la que se tnueve el e111isor, 
que en el caso de este trabajo corresponde a la velocidad radial de un punto en la 
galaxia. De este n1odo, a partir del corri111icnto de una línea de en1isión para un 
punto dado en una región 1-III, se puede conocer su velocidad radial. Para regiones 
de este tipo es con1ún trabajar con líneas de emisión con10 H 0 o [NII]. 

Co1110 puede verse la interfero1netría FP de barrido es una técnica observacional 
ideal para estudiar la cinén1atica de objetos astronón1icos extendidos con10 galaxias 
externas, rcrnanentcs ele supernova, regiones 1-III, nebulosas planetarias o supcrbur
bujas. Sin etubargo dada la aparC'ntC' elificultael para reducir los elatos obtenidos con 
un FP elC' barrido, C'sta técnica había sido subtutilizacla hrista los aiios cincuenta a 
partir dC' los trabajos ele G. Courtes del ObsC'rvatorio de !vlarsella (Courtcs 1954, 
1955, 1951, 1964; Courtcs & Cruvellil'r 1965). A fines ele los aüos sesenta esta téc
nica eni.pezó a utilizarse con fines cxtragaláticos para estudiar la cine111ática del gas 
ionizado C'n galaxias externas (Carranza, Louise & Courtes 1968; 13oulesteix et al 
1914; Comte et al 1919), labor que se ha continuado hasta hoy C'n día (lV!arcelin 
et al 1982: Allen, Atlwrton &: Tilanus 1985; Teuben et al 1986; 13land, Taylor & 
Atherton 1987; Amram et al 1989, 1996, 2002; 13uta & Purcell 1998; Plana et al 
1999; Valclés-Gutiérrez et al 2002). 

El interés en utilizar esta técnica obserYacional radica en su gran sensibilidad 
para cletC'ctar intensidades débiles, superior a la ele C'spectrógrafos clásicos con el 
t11is1110 poclC'r ele resolución. Asociado a otros cotuponentes, el interferómetro FP 
ele barrido está perfccta1nente adaptado al estudio ele objetos débiles, extendidos y 

con líneas de p111isión aisladas co1110 lo son las galaxias espirales, pues éste requiere 
de una instrt1111cntación bidin1c11sional de can1po grande con un poder de detección 
111onocron1ática in1portante y resoluciones espacial y espectral adecuadas. Con esta 
nl'cesiclacl en 11wntC' se construyó en C'l I11stit11to ele Astrono111ía ele la UNAlVI, el 
interferómC'tro Fabry-Perot ele barrido PUl\,IA, el cual consta básica111ente de un 
reductor focal y un interfcró111etro Fabry-Perot de separación variable (Rosado et 
al 1995). Con este instnunento se pueden obtener i111ágenes directas con filtros de 
interferencia o de banda ancha e interferogra111as a distintas longitudes de onda en el 
óptico utilizando los filtros H 0 (>.6562/10 ) 2 , [NII](>.6584/10 ), [OIII] (>.5001/10) 

::!Longitud de onda en la cual se centra el filtro (en Á) /ancho a altura n1edia. (tan1bién en Á) 
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TELE'SCOPf: f 
OFFSET CUIDf:R 

FIGURA 3.7: Diseño optomecánico del PUIVIA (Rosado et al 1995). 

y [SI I] (>.G722/10 ) así como varios filtros extragalácticos >.G590/30 , ..\GG20/30 , 
..\GG50/30 , ..\GG80/30 , ..\6750/50 . 

El PUlVIA consiste de un reductor focal acoplado a un interferó1netro Fabry
Perot de barrido, el cual puede llevarse fuera del canlino óptico del instrun1ento para 
obtener in1ágenes directas; cuenta ade1nás con una rueda de filtros intercan1biables 
y un siste1na de calibración. El instru1nento cubre un can1po de 10 arc1nin y su 
escala de placa es igual a 0.59 segundos de arco por cada pixel (arcsec/pixel) para 
un CCD de 1024 x 1024 pixeles. El reductor focal está confonnado por un colin1aclor 
y una cá111ara. En cuanto al sisten1a n1ecánico, éste consiste en una estructura de 
alun1inio que pennite acoplar el instru1nento al telescopio de 2.1 111 del Observatorio 
Astronómico Nacional en San Pedro l\·Iártir (OAN-SPM). Este incluye, entre otras 
cosas, diafragn1as de ca1npo, un carrusel con tres lá1nparas de calibración (hidrógeno, 
helio y neón), una rueda con espacio para siete filtros intercan1biables y uu riel que 
pennite la entrada y salida del interfcrón1etro del cainino óptico del instnunento. El 
diseño opton1ecánico del PUl\·lA se presenta en la Figura 3.8. 

El interfcrón1etro que utiliza el PUl'vlA es un Queensgate de 2 pulgadas de diá
n1etro con constante igual a 10.74, cuyas características principales se presentan en 
la Tabla 3.1. Este etalon cuenta con un sisten1a CSlOO que pennite el ajuste ele los 
pará111etros del "servo-sisten1a", el paralelis1no y la separación entre las placas con 
un tien1po ele respuesta ele 0.5 s en pasos de 0.5 nni. El interferón1etro debe es
tar bañado constante111ente por nitrógeno seco para evitar problen1as con el control 
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TABLA 3.1: Características principales del etalon del interferón1etro Fabry-Perot 
de barrido PUMA (Rosado et al 1995 ) 

Pará111etro 
Orden de interferencia 777. 

Intervalo espectral libre A>..fsr 
Resolución espectral R 

Fineza efccti va ~E 
Pasos de barrido 

valor 
330 para H 0 

19.9766 A- 916 km/s 
0.8324 A- 38.16 km/s 

24 
48 

piezoeléctrico debido a la presencia de humedad en el instnunento durante la ob
servación. En cuanto a la calidad de la i111agcn del instrur.nento, pruebas realizadas 
al 111is1110 n1ostraron que las aberraciones principales del telescopio no se alteran de 
1nanera significativa con la presencia de éste. Se encuentra adc1nás que el 80% de la 
energía del haz de luz se concentra dentro de un círculo de radio igual a 0.28 arcscc. 

Tanto el instrtuncnto con10 la separación del intcrfcrón1ctro se coutrolan a través 
de una 1nicroco111putaclora Octagon. El sistcn1a en conjunto es supervisado desde 
una estación de trabajo SPARC. Para obtener los c11bos de infonnación que produce 
el Fabry-Perot se 11tiliza un software especializado (LeCoarer et al 1992, 1993) que 
opera bajo UNIX. Este pennite, entre otras cosas, barrer un níunero detenninado 
de pasos sin recorrer todo el intervalo reduciendo así el tiempo de exposición para 
objetos de diá1netro pequeiio con una componente de velocidad angosta, pennite 
ta111bién realizar el "bineo" de los pixeles del CCD y la paralelización auto111atizada 
de las placas del interfcró111etro. 

3.3 O bservacion.es 

Las observaciones de los pares de galaxias estudiados en esta tesis se realizaron en 
el 111es de 111ayo de 1997 en el telescopio de 2.1 111 del Observatorio Astronónlico 
Nacional (OAN) en San Pedro l\'lártir. Este telescopio tiene un diseiio Ritchey
Chretien y secundarios de f/7.5, f/13.5 y f/30. Para observar con el PUl'vlA, el foco 
debe ser de f/7.5. Las observaciones para Kar 468 fueron realizadas por JVI. Rosado 
y H. Hcrnández-Toledo; para Arp 271, I...::ar 302 y Arp 240, las observaciones fueron 
realizadas por A. Berna!, E. Laurikainen y H. Salo en te111poradas de observación de 
l\-1. Rosado. El detector utilizado fue el CCD-TEK de 1024 x 1024 pixeles con una 
escala de 0.59 arcsec/pixel. 

La observación de cada par se realizó barriendo el intervalo espectral libre del 
PUJVIA (19.95 Á= 916 krn s-1) en 48 pasos. Se obtuvo así un cubo de infonnación 
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espacial y espectral con 48 "rebanadas". A cada separación (o "canal") se <lió un 
tie1npo de exposición de 60 s. Para optilnizar la sesión de observación y obtener 
al inis1110 tien1po una n1ayor señal, se obtuvieron dos interferogra111as del par de 
galaxias cada uno de 48 canales. Retirando el interferó1netro del ca1nino óptico del 
instrun1ento, se obtuvo ta111bién una in1agen directa de cada par en el filtro que se 
señala en la Tabla 3.3 y con un tien1po de exposición de 120 s. En algunos casos, con 
el fin de au111entar la scfial en las partes del objeto con e111isión débil se <lió un "bin" 
igual a 2 x 2. Este procedinliento consiste en considerar el flujo detectado en 2 x 2 
pixeles, su111arlo y asignar al valor total a cada uno de estos pixcles. De este 111odo el 
can1po se ve reducido por un factor de 4, i.e. de 1024 x 1024 pixeles se reduce a 512 x 
512 pixeles au1nentándose así la señal a ruido en detri111ento del 111uestreo espacial 
ele la hnagen. Para aislar la línea de enlisión observada, I-f a ó [JV I I], desplazada 
por efecto Doppler) se utilizaron distintos filtros según la velocidad sisténlica de 
cada par. Esta últi111a se obtuvo haciendo un pro111cdio ele la velocidad sisténüca 
ele cada co111ponente del par to1nada ele la literatura. Esta velocidad sisténlica da 
un valor en longitud ele onda utilizando la ecuación (3.20). El filtro utilizado para 
cada caso se escogió de inancra que el valor de la longitud de onda resultante fuera 
cercano al valor ele la longitud ele onda central del filtro considerado y estuviera 
co1nprendiclo dentro del ancho a altura equivalente (Fl V I-f AJ) del mis1no. Para 
cada par observado, la calibración respectiva se realizó ihuninando el detector con 
una lá111para de co111paración con una longitud de onda cercana a la observada. Al 
igual que con los objetos observados, para cada calibración se barricrou los 48 pasos 
de barrido o ""canales' del PUl\L.\. .. .\sí 111is1110, para cada par observado se ton1aron 
dos calibraciones: una al inicio de la sesión y la segunda al final de ésta, con el fin 
ele n1011itorear efectos de metrología (paralelisn10) del etalón. Considerando que la 
respuesta de los pixeles del CCD no es unifonne y que los filtros utilizados introducen 
a su vez aberraciones sobre la in1agen, se obtuvo un can1po plano o ".fia.t" para cada 
filtro utilizado. Para obtener esta iinagcn se utiliza una fuente de luz uniforn1e 
tal co1110 el ciclo del atardecer que garantice que el CCD sea iltuniuado de 111anera 
unifor111e y así "rastrear" los patrones que pueden fonnarsc por defectos intrínsecos 
en el 111is1110 o bien en los filtros utilizados. Así inis1110 fue necesario obtener una 
in1age11 del fondo instru111ental o '°bias" Los parán1etros generales de las observaciones 
se presentan en la Tabla 3.2. Los parfunetros particulares de la observación ele cada 
par se presentan en la Tabla 3.3. 
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TABLA 3.2: Parán1etros observacionales e instrun1entales 

Paraiuetro V a.lar 

Telescopio 
Instnnnento 
Detector 
Tan1año del detector 
Interferón1etro FP de barrido 
Orden de interferencia ni para Ha: 
Intervalo espectral libre para Ha: 
lVluestreo espectral para Ha: 
Tie111po de exposición total (interferogra
n1as) 

2.1 m (DAN, SPJ\;f) 
PUJHA 
Tektronic GG D 
(1024 X 1024) px 

ET - 50 (Queensgate) 
330 
19.95Á (912 km/s) 
0.41Á (19.0 km/s) 
96 1nin 

Tiempo de exposición total (imagen clirec- 120 s 
ta) 

Reducción de las observaciones 

La reducción ele datos de tocios los pares observados se hizo utilizando n1ayon11entc 
los programas ele reducción ADHOCw3 y CIGALE (LeCoarcr et al 1993). A con
tinuación se presenta un rcsun1en del proceso general ele reducción. Un eje111plo 
cletal!aclo ele una sesión ele reducción de datos obtenidos con el intcrfcrón1etro FP 
de barrido PUl\-IA se presenta en Fuentes-Carrera (1999). 

Có1110 se vio en la Sección 3.2.2, la técnica de interfero111etría FP ele barrido se 
utiliza co1nun1nente para estudiar el corri111iento al rojo o al azul (efecto Doppler) de 
una línea de ctnisión (o absorción) con una longitud de onda dctcr1ninada (ecuación 
3.2) Para los pares obsen·ados se trabajó con las líneas de eniisión H 0 y (JV I I]. H 0 

corresponde a la transición del nivel 3 al 2 de la línea de Bahner del hidrógeno y su 
,\ cn el reposo cs ele 6562. 78 A. [JV I I] corrcsponde a la transición prohibida del nivel 
1 D 2 al 3 P del áto1no de nitrógeno una vez ionizado y su ...\ en reposo es igual a 6584 
A. 

En priiner lugar se realizaron correcciones foto111étricas estándar en cada cubo 
de datos observados o "cubo-objeto". Considerando la naturaleza triclilnensional ele 
los datos del PU!\JA, estas correcciones se realizan canal por canal, i.c. "rebanada" 
por "rebanada". 

Los rayos cósnlicos que conta111inaban los cubos de observación se quitaron utili
zando la función que para tal efecto contiene el progra111a ADHOCw. Esta función 

3 http://www.oa1np.fr/adhoc/adhocw.hl7n desarrollado por J. Boulesteix 
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Parámetro Arp 2il Kar 468 Kar 302 

(NGC 5426/27) (NGC 5953/54) (NGC 3893/96) 
Escala {" / px) 1.18 0.59 1.18 

Línea de emisión Ha (6562.78) [NII] (6584) Ha (6562.78) 
en reposo (Á) 

Corrimiento al rojoª ( z) 0.008738 0.006545 0.003120 
Filtro ( ,\centrad Fll' H M en A) 6650/47 6650/47 6584/10 

Línea de calibracioÍI (Á) 6678.15 6676.15 6562.7 
Lámpara de calibración He He H 

TABLA 3.3: Parámetros observacionales para cada par de galaxias 

ª Ilase de datos LEDA 
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corrige los pixeles con valores inayores que el valor pro1nedio de cuentas n1ás cierto 
niúltiplo a ele la desviación estándar a del nún1ero de cuentas en todo el can1po, i.e. 
se eliminan valores::=; (cuentas)+ª*ª· La corrección se hace interpolando los valores 
de los pixeles adyacentes. Paso seguido se quitó el bias para lo cual se pron1edió el 
nún1ero de cuentas por pixel en la in1agen correspondiente al fondo instrun1ental y 
restándolo a cada uno de los canales del cubo. 

Para la correción de cada cubo respecto al can1po plano o "flat" se obtuvo el 
nún1ero de cuentas pron1eclio de la iinagen 2D del ca111po plano. Detenninaclo este 
valor, se dividió la itnagen original del ca1npo plano con el fin de obtener un ca1npo 
plano nonnalizado. Este últin10 se dividió entre cada canal del cubo-objeto con el 
fin de corregir por efectos intrínsecos del CCD y el filtro utilizado. 

Una vez hechas estas correcciones se procedió a stnnar los dos cubos-objeto co
rrespondientes a cnda par. Esta sun1a se hace canal por canal para lo cual fue 
necesario asegurarse que éstos coincidieran espaciahnente. En caso de que se ob
servara un desplazaniiento entre el canal ; del pri1ner cubo-objeto y el canal i del 
segundo cubo-objeto (generahnente cleternlÍnaclo a partir ele la posición de estrellas 
en el ca111po), estas i111ágencs se desplazaban el nú111cro de pixelcs necesarios hasta 
hacerlas coincidir. 

Con el fin de n1ejorar el cociente señal-a-ruido para la etnisión en cada pixel a lo 
largo de los 48 canales barridos, se suavizó espectrahnente el cubo-objeto resultante 
ele la sun1a anterior. El proceso de suavizado se presenta en el Anexo l. 

Como se vio en la sección 3.2.l, la diferencia ele fase que introduce el ángulo ele 
incidencia de la luz en las placas de nn FP itnplica que a cada urcbanacla" del cubo
objeto no corresponda una longitud de onda única. Por esta razón las observaciones 
3D realizadas con el PUl'vIA deben calibrarse en longitud de onda. Para este efecto 
se realiza lo que se conoce con10 el cálculo de fase. Se llatna fase al origen del perfil 
en longitud de onda y se obtiene con el cubo de calibración creándose archivos de dos 
ditncnsiones de1101ninados "'1napas de fase'". Estos 111apas indicau para cada pixel, el 
nú111cro ele pasos de barrido para el cual la figura de interferencia pasa por un 1náxi
mo. Para cada pixel, la posición del máximo ele la línea d0 emisión observada para 
cierta galaxia se co111para con la posición ele la línea ele calibración a través de este 
""1napa ele fase'", i.e. se interpola cada perfil de 1nanera que el pritncr canal ele cada 
pixel corresponda a la longitud c!P onda de la lámpara de calibración -ver Tabla 3.3. 
La diferencia ob8ervad~1 entre la posición ele una y de otra, da infor111ación sobre la 
velocidad radial del objeto en cada pixel. En pocas palabras, esta corrección ele fase 
per111ite dar un nlis1110 origen en longitud de onda a los espectros de obtenidos sobre 
todos los puntos de las galaxias observadas, pennitiénclo así tneclir el can1po ele velo
cidades radiales. De este rnodo se asocia la 111is111a longitud de onda al nlisn10 canal 
para tocios los pixeles del can1po obteniéndose así un cubo de 48 "rebanadas" donde 
cada "rebanada" corresponde a una longitud de onda definida. A esta operación se 
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le conoce como la construcción del cubo en longitud de onda o "cubo-lan1bda". Es 
itn.portante señalar que para calibrar las observaciones de una línea de enlisión. en 
particular corrida al rojo se utiliza una línea de en1isión relativa111ente cercana a la 
prilnera. Sin en1bargo, en algunos casos, cuando la diferencia entre a111bas e1npieza 
a ser relativa111ente considerable, intervienen efectos propios de las características 
del FP que dependen directmnentc de la longitud de onda del haz que incide sobre 
el 111isn10. Por esta razón y para conocer la i111portancia. que efectos de este tipo 
podrían tener sobre la dctcrniinación de las velocidades radiales 111edidas, se hizo 
una con1paración entre el pr01nedio de la velocidad obtenida dircc.ta111cntc del cubo 
ele calibración y la velocidad "teórica" obtenida a partir de la longitud de onda ele la 
línea de e111isión considerada (corrida al rojo) y la longitud de onda de la lá111para 
considerada para la calibración. Dependiendo del corrinüento al rojo de la línea. de 
e111isió11 observada para cada par así co1110 del ancho del filtro utilizado, es posible 
que los cubos observados se vieran co11tan1i11ados por líneas de 01-1, ta1nbién llcuna
clas Hlíneas del ciclo". Estas líneas debieron sustraerse de los perfiles observados para 
no introducir errores en la detcrn1inació11 de las velocidades radiales en las galaxias 
observadas. Para ideutificar estas líneas se consideraron dos zonas uvacías" en el 
cubo-la1nbda (i.e. sin estrellas ni e1nisión de las galaxias del par) analizándose el 
perfil asociado a las 1nisn1as. En caso de identificarse líneas de c111isión correspon
dientes a alguna transición del OH (Cha.mberla.in 1961), éstas se sustrajeron de los 
perfiles observados. Ade111ús de sustraer las líneas ele OH fue necesario sustraer el 
continuo del ciclo. Como se ha visto, el proceso de barrido del PUl\-IA resulta. en la 
obtención de un Yalor de flujo cu cada pixel para cada una de las 48 "'rebanadas" 
del cubo-objeto. El perfil de intensidad que se obtiene contiene infonnación tanto 
ele la línea de e1nsión observada. corrida. al rojo ( cntisión n1onocron1ática) corno ele la. 
etnisión del continuo tanto del objeto como del cielo (Figura 3.8). Para obtener la. 
itnagen (o tnapa) de continuo se consideraron los tres canales con 111enor intensidad 
de flujo de cada pixel en el cubo-lantbcla. Se obtiene entonces el pro1ncdio "ele los 
n1is1nos siendo éste el \"alar que se le asigna a dicho pixel en el 1napa del contínuo. 
Una vez dcter111inado este n1apa se seleccionaron dos zonas '"vacías" para obtener 
el valor del continuo del cielo o residual, el cual se restó a cada uno de los cana
les del cubo-lan1bda. Por su parte, la. intágcn (o 111apa) 111onocron1ática se obtuvo 
integrando el perfil de la línea de cn1isión cu cada pixel de cada galaxia. 

3.5 Can:i.pos de velocidades y curvas de rotación. 

3.5.1 Mapa de velocidades radiales 

Una vez obtenidos los cubos-lan1bda. es posible obtener los 111apas ele velocidades 
radiales de cada galaxia en cada par observado. Para ca.da pixel, esta velocidad se 
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Fabry-Perot 

' ' 

§3.5.2F\VHM 

FIGURA 3.S: Perfil de una línea de einisión niostrando las co111ponentes consideradas 
para la obtención ele la itnagen nionocro111ática y del continuo 

obtiene a partir del cálculo del baricentro del perfil en en1isión (ver Apéndice I). 
Una vez calculado, se detern1ina la longitud de onda que le corresponde y ele ahi, 
utilizando la ecuación (3.20), se obtiene la velociclacl radial del pixel en cuestión. 

Con el fin de obtener un cociente seilal a ruido (S/IV) suficiente para calcular 
el baricentro del perfil -y por lo tanto la velocidad radial- en las partes externas de 
las galaxias observadas, se realizaron consccutiva111cntc tres suavizados espaciales 
o "srnoothings'' en el cubo-la111bda dC' cada obsen·ación utilizando el procedin1iento 
descrito en el Apéndice I. Este suavizado se realizó a lo largo del eje "' y del eje y 

de cada •·rebanada" del cubo-la111bcla. Una vez obtenidos estos nuevos cubos-la111bda 
se construyó un 111apa de velocidades radiales con resolución variable. Este es tal 
que para las partes de las galaxias con 1nayor S / J\', la Yclocidacl radial se obtiene 
a partir del cubo-la111bda original y por lo tanto presentan una 111ayor resolución. 
Confonne la S/1V disn1inuía se fueron considerando los c11bos-la1nbda con niayor 
filtrado espacial, de 1nanera que para las partes 111ás débiles de las galaxias {Le. 
con 111enor S/JV) se utilizó el c11bo-la111bda con 111ayor lisado espacial y por lo tanto 
con una resolución e8pacial 111enor. De esta 1nancra se construyó para cada par de 
galaxias un 1napa de \'C'locidacks radiales con resolución variable para el cual se tiene 
una n1ayor resolución C"Spacial en las partes de las galaxias con 111ayor S/iV y tncnor 
resolución espacial en las partes débiles de las nlisinas. 

Al asignar una \'elocidad radial al baricentro del perfil es i111portante tener en 
cuenta el intcr~·alo espectral libre del instrun1ento. En el caso del PUJ.VIA, éste es 
igual a 19.97 A (916 krn s- 1 

), de 1nanera que puede darse el caso que para ciertos 
perfiles, las \'elocidades radiales reales del punto considerado sean 916 kn1 s- 1 111ás 
o 111enos que la considerada en un principio. Lo que se hizo en. nuestro caso fue 
verificar pixel por pixel que no hubiera variaciones drásticas (i.e. tnayores al rango 
espectral libre) en pixeles adyacentes. En caso de que así fuera, se corregía entonces 
la velocidad radial deternlinacla previan1ente. 
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3.5.2 Mapa de ancho total a altura inedia (F"WHM) 

A partir de la einisión en cada pixel a lo largo de los 48 canales de barrido se obtuvo 
el ancho total a altura inedia (F\VHl'vl) 4 asociada al inisino. Para esto fue necesario 
deconvolucionar los perfiles del cubo-lan1bcla por el perfil instrtunental (relacionado 
con la función ele Airy -ecuación 3.19). El procedilniento utilizado se describe en el 
Apéndice l. En el caso de una gaussiana el F\VHl\·I está relacionado con la dispersión 
e velocidades a a través de la expresión (FHT H l\f) 2 = 2 x (2 In 2 x o-2 ) = 2.35 a. Sin 
e111bargo dada la naturaleza del n1uestreo, la función que resulta de la convolución 
previa no es estrictan1ente una gaussiana (ver Apéndice 1), de n1anera que el valor del 
FT·V H l\f presentado en cada n1apa debe considerarse con10 un indicador cualitativo 
de la distribución de la dispersión de velocidades en cada galaxia observada. 

3.5.3 Curvas de rotación 

Las curvas de rotación son una representación gráfica ele c61110 varia la velocidad 
de rotación i;;. 0 , alrededor de una galaxia espiral en función del radio R respecto al 
centro de dicha galaxia. 

En nuestro caso la velocidad de rotación se obtuvo a partir ele la velocidad radial 
en cada punto de cada galaxia en cada par observado. La dctcr111inación ele esta \,;;_ 0 t 

se realiza a partir ele las velocidades radiales que se inicien para distintos puntos sobre 
cierta galaxia. A continuación se presenta el n1étoclo y las suposiciones utilizados 
para obtc11cr \/;.º, a partir de la velocidad radial observada \l"obs que aparece en el 
inapa ele velocidades radiales. 

En pritner lugar se supone una galaxia con un disco bien definido en un plano P. 
El plano P fonna un ángulo i con el plano del cielo P' cuya intersección describe una 
línea recta lla111ada ulínca de nodos". Lo que ven1os en este plano es la proyección 
del disco, es decir, una elipse cuyos senü-ejes inayor y n1enor (a y b respectivainente) 
dependen del ángulo i (Figura 3.9). 

La relación entre la inclinación del plano de la galaxia considerada respecto al 
plano del cielo y los senli-ejes de la elipse que se observa en este últilno está dada 
por 

i = cos-i (~) (3.21) 

cuando se considera un disco circular y sin espesor. 

En el plano P, cualquier punto del disco ele la galaxias observada está descrito 
por las coordenadas polares R y (}. Por su parte, la proyección del disco en el plano 
P' es una elipse rellena, cuyos puntos tienen coordenadas polares p y <f>. 

4 Full Width at Half Maximum 
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Capítulo 3 : Metodología §3,5.3 Curvas de rotación 

FIGURA 3.9: Proyección del disco de una galaxia espiral en el plano del cielo P'. 
Este disco se encuentra sobre el plano P. a y b son respectiva1nente los ejes serni-
111ayor y senli-n1enor de la elipse proyectada por el disco ele la galaxia en el plano 
del cielo P'. 

Observacionahnente lo que se obtiene es la velocidad radial Vahs(P, </>)para cada 
punto dentro de esta elipse. Si trasladmnos este vector sobre la línea de visión hasta 
intersectarlo con el plano P, pocle111os desco111ponerlo respecto a tres ejes ortogonales 
(x, y, z) tales que x sea perpendicular al radio vector R, y sea una prolongación de 
R y z sea perpendicular al plano P, con10 lo indica la Figura 3.10 

En el caso general , Ja velocidad radial observada \l"0 b.• tiene la siguiente desco111-
posición en el plano ele la galaxia considerada: 

V°.i. X COSÍ (3.22) 

donde l1:'iyst es la velocidad sisté111ica de la galaxia observada, l~ir es la con1ponen
te de velocidad cstricta111c11te circular en el plano de la galaxia, \'fan es la con1ponentc 
tangencial de la velocidad en el plano de la galaxia tal que \!'rot = \/circ + \'tan, l;rad es 
la c0111ponente radial de la velocidad en el plano de la galaxia y V_¡_ es la c0111ponente 
de velocidad perpendicular al plano de la galaxia. 

Por otro lado, (p, o) y (R, 8) se relacionan a través de las siguientes expresiones 
las cuales se cleclucen de la Figura 3.11 

(3.23) 

tan e = tan </> sec i (3.24) 

Para obtener la velocidad de rotación Frot a partir de la ecuación (3.22) es nece
sario suponer que el n1ovinliento predo111inante en la galaxia es la rotación alrededor 
del centro ele la 111isn1a. Es decir que los 111ovÍ111ientos no circulares en cada punto son 
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p sin t1J 

R sin O cos i 

R sin o 
'..;¡:::;_ _____ ,.¿...:::::::.;..~ p sin ., sec i 

R cos 1-1 
.................... 

p 

1ínea de nodos 

FIGURA 3 .. 11: Relaciones trigonon1é-t.ricas c-utre el plano de la galaxias P y el plano 
lf•·I •:i••IH P'. 
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Capítulo 3 : Metodología 

1 sovelocidades 
radiales 

r111 11 r 1111 

§3.5.3 Curvas de rotación 

Curva de 
rotación 

R 
\/rotr---------~ 

( 
R \/rot,....... ________ ___, 

R 

FIGURA 3.12: a) lVIapa de isovelocidades radiales (Vobs) y curva de rotación asociada 
Vrot vs. R para un cuerpo rígido. b) lVlapa de isovelocidades radiales (Vobs) y curva de 
rotación asociada \,.-;. 0 t vs.R para velocidad constante respecto al radio (curva plana). 
c) !\'lapa de isovelocidades radiales ("\'abs) y curva de rotación asociada Vrot vs.R 
para un aurnento de la for111a 1 - eR para la velocidad seguida de una disnlinución 
kepleriana de la misnrn. Figuras t01nadas de Amran~ (1991). 
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Capitulo 3 : Mctodologfn §3.5.3 Curvas de rotación 

radiales y verticales. Sin e1nbargo en el caso de interacciones ten1pranas, se puede 
asun1ir que las partes internas de las galaxias en el par no están todavía fuertetnente 
perturbadas o bien que el efecto ele la perturbación es sitnétrico, de 111anera que en 
una prilnera aproxitnación, los 1napas de velocidades radiales pern1anecen regulares 
y sitnétricos. Esto resultará a su vez en curvas de rotación siinétricas y con poca 
dispersión hasta cierto radio. Con esta suposición en 1nente, la curva de rotación de 
cada galaxia en cada par se calculó considerando distintos valores ele los parú111etros 
cine111áticos involucrados l~"iyst, i, P.A. y (;re, Ye)· Los valores se escogieron ele 111anera 
a obtener un curva si111étrica en las partes internas ele la galaxia con una dispersión 
111ínit11a. La tnala deter111inación de cada uno de estos parátnetros introduce errores 
sistetnáticos en la curva de rotación que se obtiene con10 se presenta a continuación. 
En pri111er lugar se considera un catnpo de velocidades radiales teórico cuya curva 
ele rotación con una selección adecuada ele parátnctros, resulta en una curva plana 
(Figura 3.13). 

El centro cinc111ático de la galaxia es el que deter111ina el origen ele las coordenadas 
p y e. Para galaxias no perturbadas suele coincidir con el centro foto111étrico el cual 
corresponde al pixel 111ás brillante del 111apa del continuo. La 1nala cletenninación 
del centro cine111ático se refleja en la curva ele rotación de dos 1naneras: Si (xe, Ye) 
se desplaza sobre el eje 1nayor de la galaxia, la curva de rotación se desplaza tanto 
en :r co1110 en y, presentúndose acle111ás dispersión de los puntos. Por el contrario, si 
(xc, Ye) se desplaza sobre el eje n1enor, la curva sigue pasando por el centro, pero los 
puntos 1nuestran una dispersión grande, sobre todo al inicio de la tnescta (Figura 
3.14). 

Para dcternlinar la velocidad sisté111ica l": .. y."it de cada galaxia por lo general se 
totna con10 valor de partida alguno de los valores dados en la literatura. Una vez 
dctern1ina<lo este valor, se co111para co11 la velocidad radial que corresponde al centro 
galáctico detcr111inado prcvia111entc (.:re. Ye)- En caso de que estos valores n1uestren 
una diferencia in1portante, se utiliza este últi1110 co1no valor de partida. Las inodifi
cacioncs que presenta la curva según los errores en la clcter111inación de l.-:.,y¡"it escogida 

repercuten en la si1netría de la curva al superponer sus dos lados. Si \'~u-•t es 1nayor 
a la correcta, el lado ele la galaxia en recesión. es decir el lado cuyas velocidades son 
1nayores a l-:u.st. alcanzará su 1uescta con una velocidad 111enor a la del otro lado ele 
la curva. Si l'~y ... 1 es tnenor que el valor adecuado, el lado de la galaxia en recesión 
alcazará la 111Pset.a para velocidades 1nayores a las del otro lacio (Figura 3.14). En 
otras palabras, u11a velocidad sistétnica i11corrccta se traduce en el hecho de que la 
curva no pasa por el punto (O, O) ele los ejes de coordenadas Vrat y R. Por definición, 
el eje tnayor cinc1nático es la recta que pasa por el centro cine1nático, y en el caso 
ideal, es perpendicular al eje rnenor cine111ático, cortando a las de111ás isovelocidades 
de n1anera sin1étrica. Junto con la inclinación i, el eje 111ayor cinen1ático interviene 
en la "deproyección" de la elipse observada al disco real, pues el ángulo que fonna 
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Capitulo 3 : Metodología §3.5.3 Curvas de rotación 

FlúJ.L.A. = ,.:· 
con la vertical define al ángulo de posición (P:::t. galaxia. Por convención, este 
ángulo se nlide a partir del eje inayor en el sentido contrario al de las nlanecillas del 
reloj (es decir, de norte a este en el plano del ciclo). Si el P.A. no es el correcto, se 
observará una dispersión i111portante en la curva de rotación, la cual au111entará con
fonne nos aleje111os del ángulo correcto (Figura 3.15) indepcndiente111ente del sentido 
considerado. Por su parte, una niala clctenninación de la inclinación del disco ele la 
galaxia, se traduce en una. estratificación de los puntos en la curva de rotación, i.c. 
para un n1is1110 radio se tienen Yarias velocidades ele rotación (Figura 3.15). 

En la práctica, el prin1cr paso para reducir la dispersión cu las curvas de rotación 
calculadas fue considerar única1ncnte un sector de ángulo e.~ecl a un lado y otro del eje 
tnayor del ca1npo de velocidades. El valor del sector considerado para cada galaxia 
ele cada par se presenta en la Tabla 3.4. El criterio para escoger el valor de Bscct se 
basó sobretodo en que la dispersión de la curva resultante no fuera excesiva, i.e. tal 
que ~ \/-;..01 para un 1nis1110 radio no fuera 1nayor que 30 kni s- 1. Dada esta condición, 
el valor de Gsect varió de una galaxia a. otra. El valor de la inclinación se calculó 
detenninanclo el valor de los sen1i-cjes 1nayor y 111enor (a y b, respectiva111cnte) del 
disco de Ja galaxia proyectado en el cielo y utilizando la ecuación (3.21) -suponiendo 
un disco circular. Una Ycz cletertuinaclo el eje tnayor cinc111ático, se dctc-r1ninó el valor 
del P.A. a partir ele la orientación del priniero. Para poder cleterininar los valores de 
a y b se ajustó una elipse a la itnageu del continuo. Cuando no era posible ajustar 
una única elipse a la i111agen del coutínuo se consideró entonces una elipse cuyo se1ni
eje 111cnor correspondía al sc111i-ejc iuenor cine111ático en el tnapa de velocidades de 
la galaxia considerada. El sc1ni-ejc tnayor estaba dado entonces por l .. l punto en la 
iinagcn del continuo que se encuentre 1nás alejado del se1ni-cjc 111cnor sobre una líuea 
perpendicular al inisn10. La correcta clctenniuacióu de Jos sculi-ejes ele la elipse es 
in1portantc ya que a partir de éstos se calcula la inclinación del plano de la galaxia 
respecto al plano del ciclo. La incertidu111bre en Ja determinación ele Ja inclinación 
tiene un efecto i111portante en Ja velocidad de rotación derivada (ver ecuación 3.26). 
Por eje111plo, 1/ sin 34º = 1.79 inientras que 1/ sin 24º = 2.46 introduciendo una 
diferencia de un factor ......_, O. 7. Co1110 se verá tnás adelante, esto repercute de 111anera 
111uy i111portante en la esti111ación de la n1asa de la galaxia considerada. 

3.5.4 Mapa de velocidades residuales 

Estos inapas se obtienen inecliante Ja resta del inapa de velocidades radiales observa
do y un inapa ele velocidades radiales ideal. Este inapa ele velocidades radiales ideal 
es el inapa ele velocidades que corresponde a una galaxia para la cual únican1ente se 
dan velocidades circulares alrededor de su centro, de 1nanera que 

V.ust + (Vcirc(R) X cos (} X sin i) (3.27) 
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Capitulo 3 : Metodología §3.5.3 Curvas de rotación 

TESIS CON 
FALLA DE 1~~fIGElL 

FIGURA 3.16: JVIodelos de iuapas de velocidades residuales mostrando las siinetrías 
que aparecen según la variación de pará1netros cine1náticos respecto a su valor ade
cuado (\Varner et al 1973). a) Velocidad sisté111ica v;,Y•t nial cletcrminacla. b)Error 
en el valor del ángulo ele posición del eje n1ayor P.A. c) Curva ele rotación asimé
trica d) Centro cinen1ático (xe, Ye) clesplazaclo a lo largo del eje n1enor. e) Centro 
cinemático (.re, Ye) clesplazaclo a lo largo del eje mayor. f) Error en el valor ele la 
inclinación i. 

El campo de velocidades radiales ideal se construye a partir ele la ctu·va ele ro
tación observada, asignando a tocios los puntos ele la galaxia a cierto radio R la 
velocidad ele rotación ciada por dicha curva a dicho radio. 

Los 1napas de velocidades residuales son útiles para evaluar la validez ele los pará-
1netros cine111áticos considerados para la obtención de la curva de rotación (\\7arner, 
\Vright & Balclwin 1973). En general cuando alguno ele los parán1etros cinen1áticos 
está 1nal dctcrn1inado aparecen ciertas si1netrías en el 111apa de velocidades residuales 
con10 lo indica la Figura 3. lG. 

Los 111apas de velocidades residuales pcr1nitcn a su vez detectar y analizar 1no
vi111ientos no-circulares del gas en la galaxia considerada ya que puntos donde la 
velocidad residual sea cercana a cero Vrcs ~ O correponclerán a regiones ele la gala
xia donde predo1ninen los ino\"i1nientos circulares alrededor del centro ele la nlisn1a. 
Para puntos donde \ 1~rc ... > O ó \ 7res < O, la interpretación se vuelve un poco Ul.ás conl.
plicacla. A partir ele la ecuación (3.22) puede verse que por definición, la velocidad 

Vrcs = - [ Viun X cos (} + \';.ad X sin(} ] X sin i Vi. X cos i (3.28) 

Si v:i. ::: O, el signo ele i-;.e. es una co1nbinación de los valores ele Viª"' v;.ad y B. 
Por cjen1plo a lo largo del eje n1enor cinen1ático de la galaxia (} = 90º, 270º lo que 
Ílnplica que la contribución de \lían es despreciable. Para (} = 90º, v;.ad tiene el signo 
opuesto que \/"res. nlientras que para B = 270°, Vrad tiene el 111isn10 signo que v;.es· A 
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9=90º 8=·180º· 8= 270º 

+ 
despreciable 

despreciable despreciable + 
FIGURA 3.17: Análisis de velocidades no circulares a partir del signo ele las velo
cidades residuales cuando las velocidades perpendiculares al plano del disco l'.i. son 
despreciables. 

lo largo del eje inayor cine111ático, la contribución ele \;;.ad es despreciable ele nianera 
que para B = 180°, \lian tiene el 1nisn10 signo que \/re~'!', 111ientras que para B = Oº, 
Vian tiene el signo opuesto que \'~es (Figura 3.17). 

El análisis ele inovhnientos no-circulares a partir del niapa de velocidades resi
duales se co111ple111enta con inforn1ación del inapa ele F\VHlVI ya que depenclienclo 
de la inclinación ele la galaxia, el valor del F\VHl\I puede asociarse a distintos tipos 
de n1ovinlicntos. En el caso en que la galaxia está casi de frente, i.e. i pequeña, un 
F\\rHl\.i! itnportantc puede asociarse con n1ovin1ientos del gas perpendiculares al pla
no de la galaxia. En este caso (i pequeña), la con1poncntc perpendicular \/'..!.. puede 
ser despreciada en la ecuación (3.28) para regiones que presenten un valor pequeño 
para el F\VHl\I, facilitando así el análisis del mapa ele velocidades residuales . Por el 
contrario para una galaxia '-.. is ta casi de cauto ( i cercana a DOº), un valor grande para 
F\VHl\·I puede asociarse a ino\·inlÍentos del gas no-circulares y/o radiales in1portan
tes en el plano ele la galaxia. Para valores intermedios ele ; , un F\VHl\'l Ílnportante 
se puede asociar a an1bos tipos de 111ovi1niento. 

3.6 Detern:linación de nl.asa 

3.6.1 Masa dinán1ica 

Co1110 se ha visto, la curva de rotación de una galaxia espiral nos dice cón10 se 
nnteve el gas alrededor del centro de Ja galaxia. A su vez el 111ovinüento ele este gas 
responde a Ja distribución de masa de dicha galaxia por Jo que es natural tratar de 
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inferir dicha distribución a partir de la curva de rotación observada. 
Para calcular la 111.asa al interior de un radio R se considera en prilnera instancia 

una distribución de n1asa esférica al interior de dicho radio. Uno puede entonces 
igualar la fuerza gravitacional que ejerce esta n1asa JVI(R) sobre una tuasa de prueba 
n•v y la fuerza centrípeta que experitnenta dicha tnasa 1np debido su iuovitniento de 
rotación con10 lo indica la ecuación (3.29) 

Fgravitacional = Fcentripeta 

0 
mp x 1\f(R) _ mp x v 2 (R) 

R 2 - R ' (3.29) 

de donde se obtiene la siguiente ecuación para la tuasa al interior del radio R 

llf(R) = V"(R) X R 
G 

(3.30) 

Para una distribución de i11asa correspondiente a la inferida para el disco a partir 
de su perfil de luz, la velocidad de rotación 111ostraría una disrninución kepleriana con 
el radio (Figura 3.13a). Sin en1bargo con10 se ha 1nencionado antcriorn1ente, para la 
n1ayoría de las curvas de rotación observadas la velocidad ele rotación no presenta 
una dis111inución kepleriana. El hecho de que las curvas presenten velocidades n1ás o 
n1enos constantes para radios grandes quiere decir que existe 111asa considerable en 
la parte "'externa" del disco, lo que hace suponer la existencia de un halo de 1nateria 
oscura ya que el perfil de luz dis111inuye con el radio. 

Para curvas de rotación planas cuya velocidad de rotación per111ancc constante 
a partir de cierto radio \ 7rot = \~te se tiene que 

v~ 
1\I(R) = etc X R 

G 
lo que de111uestra que la inasa au111enta lineahuente con el radio. 

(3.31) 

Por otro lacio, la distribución de iuasa al interior ele un radio R no es forzosa-
1nente esférica con10 se supuso anterionnentc ya que el halo ele inateria oscura puede 
presentar una distribución distinta. El considerar una distribución de n1asa triaxial 
o con forn1a de disco i111plica que la inasa de prueba 111" no sólo será susceptible 
a la presencia de 111asa al interior del radio al que se encuentra sino que ta111l:nén 
se verá afectada por la n1asa al exterior de este radio. La respuesta de una n1asa 

frente a este tipo de potenciales es analítica111ente n1ucho 111ás con1pleja que para 
el caso de una distribución esferoidal y depende fuerte111cntc de la distribución de 
masa considerada (Nordsieck 1973; Binney & Tre111aine 1988). 

Con el fin se si111plificar este análisis y ciar un rango de iuasa dentro del cual 
puede encontrarse la tnasa de una galaxia ele disco, Lequeux (1983) presentó una 
aproxiinación al cálculo de la n1asa al interior de un radio R para cualquier for111a de 
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distribución ele n1asa. Para evaluar la 1nasa de una galaxia, el autor considera dos 
casos extre111os: la galaxia vista con10 un disco plano y la galaxia vista con10 una 
esfera. Para el caso del disco plano utilizando las fónnulas del 111odelo de n~asa de 
Nordsieck (1973) y una curva de rotación teórica plana, este autor encuentra que la 
distribución de nl.asa para un disco plano al interior de un radio R es igual a 

M(R) = 0.6 X (RVr~1 (R)/G), (3.32) 

donde l;;.0 ,(R) es el valor de la velocidad en la parte plana de la curva. 
Para el caso ele una distribución esférica se utiliza la ecuación (3.30). De modo 

que para una galaxia real, el valor ele J\f(R) deberá encontrarse sie111pre entre estos 
dos valores (ecuaciones 3.30 y 3.32). De hecho si se considera un halo 1nasivo de 
1nateria oscura, la expresión (3.30) será la 111ás apropiada para la detern1inación de 
la 111asa de la galaxia en cuestión. 

En el caso de galaxias en interacción, las curvas ele rotación observadas distan de 
presentar un con1porta111iento cxclusiva1nentc plano a radios grandes. Sin c111bargo 
con10 se 111encionó en la sección 3.5.3 para interacciones te111pranas, las curvas de 
rotación no se encuentran fuertc1ncnte distorsionadas en sus partes internas; los 
111ovitnicntos circulares siguen prcdo111inando hasta cierto radio Rum y reflejando 
por lo tanto la distribución de n1asa de la galaxia en cuestión. Para detcrnlinar este 
radio, se decidió buscar el radio para el cual la si1netría entre el lacio "azul" y el lado 
"rojo" se perclera clrai11ática111ente, i.e. el radio (Rbi/) al cual la superposición de los 
dos lacios ele la curva ele rotación presente una bifurcación itnportante. Es decir el 
radio al cual 

(3.33) 

Este radio se consideró entonces con10 Rum y la velocidad asociada al 111is1110 se 
utilizó en las ecuaciones (3.30) y (3.32) para esti111ar un rango de 111asas para cada 
galaxia observada. En algunos casos las curvas de rotación observadas presentaban 
distorsiones única111ente del lado 111ás cercano (en proyección) a la galaxia co111paiicra 
111ientras que el otro lado permanecía plano o casi-plano hasta el útli1110 punto de
tectado en etnisión. En estos casos se consideró este radio n1áxi1uo para el cálculo 
del intervalo ele 111asa. 

Este 1néto<lo per111ite esti111ar la 111asa de una galaxia hasta cierto radio. La 1nasa 
que se obtiene de este n1odo se conoce con10 la "'111asa cliná111ica". Sin e111bargo con10 
se ha 111encionado, este n1étoclo tatua en cuenta, única1ncnte, la 111asa dentro de cierto 
radio, pues la curva de rotación se obtiene a partir ele los puntos visibles ya sea en 
el óptico o en radio (en el caso de HI). Para tener inforinación más allá del últin1os 
punto ele enüsión detectado en el disco de una galaxia se necesita hacer uso ele otro 
tipo ele 111étoclos que nos perinitan llegar 111ás allá ele donde pueden ser 111ediclas las 
curvas de rotación. 
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CapfLulo 3 : Metodologfa 

3.6.2 Masa orbital 
COI-J 
{)!~:;·GEN 

§3. 7 Modelos de ma.sn. 

Corno se vio en el Capítulo 1 (sección 1.3.2), el 111ovit11iento de una galaxia alrededor 
de otra pennite una estiiuación de la 1nasa total del siste111a. Lo que se hace es 
considerar la Tercera ley de Kepler para dos partículas de 1nasa 1Vl1 y M 2 orbitando 
alrededor del centro de inasa die siste111a 

(3.34) 

donde P es el periódo de rotación y a es el se111i-eje 111ayor de la órbita. 
Conociendo P y a es posible entonces estimar (Nf1 + Jvf2 ). En la práctica para 

estitnar la n1asa total de un un par de galaxias en interacción deben suponerse tanto 
la distancia entre las galaxias, la for111a de su órbita, su periodo así con10 el sentido 
del encuentro. Lo que se hace con1unn1ente es hacer una estitnación estaclísitica de 
estos pará111etros así con10 ciertas suposiciones sobre la excentricidad intríseca de las 
órbitas de estos pares con el fin de esti1nar tanto su 1nasa con10 su kl / L (Page 1961; 
Blackn1an & van IVIoorsel 1984; Karachentsev & lVIineva 1984; Karachentsev 1985; 
Schweizer 1987b). 

En nuestro caso decidin1os utilizar el método de Karachentsev & lVIineva (1984) 
para una estitnación estadística de la inasa órbita! de cada par el cual da un valor 

32 (.c.v2 x .Y,2) 
l\lforbital = 3 7f G (3.35) 

donde .C. V es la diferencia entre las velocidades sisténlicas de las galaxias, .Y12 
es la separación proyectada entre los núcleos de las galaxias y 32/311" es el valor 
promedio del factor de proyección para 1novi111ientos circulares de los 111ie1nbros del 
par considerando una orientación isotrópica de las órbitas. 

Es i1nportante señalar que dada la naturaleza estadística ele este 1nétodo y las 
diferentes suposiciones que se hacen sobre las órbitas en cuestión, la 1nasa total que 
se dctc-rn1ina para cada par puede variar hasta por un orden de 2. 

3.7 Modelos de rn.asa 

Para detern1inar la distribución del halo de 111ateria oscura y esti111ar el cociente 
n1asa-!tuninosiclad (1\f / L). del disco de cada galaxia observada se utilizó el inodelo 
de masa desarrollado por Blais-Ouellette, An1rmn & Carignan (2001), el cual se basa 
en los trabajos de van Al bada et al (1985) y Carignan (1985). Este modelo considera 
tanto la distribución de luz de las estrellas, la distribución en densidad superficial 
del HI y un 1nodelo de halo de 1nateria oscura para ajustar la curva de rotación 
observada y sigue el principio presentado en el Capítulo 1, sección 1.3.3. 
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Para transfonnar el perfil de lu111inosidad observado en un perfil de densidad de 
111asa se supone un cociente tnasa estelar-lu111inosidad constante para el disco de la 
galaxia. El potencial del disco de estrellas puede entonces calcularse utilizando el 
111étodo propuesto por Kalnajs (1983). Suponiendo que el potencial del disco do111ina 
en las partes internas de la. curva, el gradiente ele dicho potencial se escala enton
ces para ajustar las velocidades rotacionales observadas en dicha región, teniendo 
(lvI/L)D con10 único pará111etro variable. En los casos en que se cuenta con un perifl 
de distribución de HI, éste se utiliza ele Ja nlis111a 111anera que la distribución ele 
superficial de 111asa del disco para con1pletar el ajuste de las velocidades de rotación 
observadas; sin e111bargo, ésta debe ser inultiplicada por 1.33 para to111ar en cuenta 
la contribución ele He. 

Para radios tnayores -y en algunos casos, para las partes internas inclusive- el 
potencial del disco (junto con el de HI) no puede ajustar las velocidades de rotación 
observadas por lo que la diferencia \7"01M - \/dixco se ajusta con un halo de 111atcria oscura 
cuyo potencial está dado por la expresión (3.36). Los halos propuestos en estos 
n1oclelos pueden ser descritos por dos pará111etros: la clensiclacl central característica 
del halo p 0 y el radio del núcleo o "core" R 0 . Para un halo isoténnico la densidad 
central del 1nis1110 c>stá relacionada con la clisp<:>rsión ele yeJociclades de las partículas 
del halo <:>n una cliinensión a a partir de la expresión p 0 = 9a2 /4.7rGR5 

En nuestro caso, para tres de los cuatro pares de galaxias presentados en este 
trabajo no se cuenta con la distribución el<:>! HI por lo que el ajuste> se r<:>alizó consi
derando única111<:>nte la distribución ele la luz de las estrellas (perfil ele h1111inosidad) 
y un halo de n1atcria oscura. Los 111odclos de halo de inatcria oscura considerados 
en este> modelo están dados por la siguie11te expresión (Blais-Ouellette, A111ra111 & 
Carignan 2001) 

(R) _ Po 
p - [e+ (R/ R 0 )">](1 + (R/ R 0 ) 0 ]C1J--,>1° 

(3.36) 

donde p 0 es la densidad característica del halo, Ro es el radio característico del 
nlis1110 y e puede forzar la presencia de un núcleo ( core) con un perfil de densidad 
plano, i.e. sin presentar un "pico" o "cusp"'. Los parú111etros a, f3 y -y detenninan Ja 
fonna d<:>l perfil de> densidad. Eu el caso ele uua esfera pseudo-isoténnica (Bege1nan 
1987), e = 1, a = l, {3 = 2 y r = 2; para un perfil tipo Navarro Frenk y \Vhite 
-NF\V-(Navarro, Frenk & \Vhite 19DG), e= O, a = 1, ¡3 = 3 y r = 1 y para una 
esfera isoténnica(Kravtsov et al 1998), e= O, a = 2, f3 = 3 y r = O. De esta nlanera, 
los parán1etros que quedan libres para ajustar la curva de rotación observada son el 
1\-l / L del disco -que nos dará la contribución ele la 1nateria lu1ninosa- así co1110 las 
propiedades del halo Po y R 0 • 

El progra1na utilizado y facilitado por C. Carignan utiliza una rutina de 111e
jor ajuste entre los tres pará111etros libres antes inencionados ((11-1 / L)v, p 0 y R 0 ) 

tninilnizando la ;x 2 en el espacio tridiinensional de estos pará111etros. 
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Capítulo 4 

Arp 271: NGC 5426 y NGC 5427 

4.1 NGC 5426 an.d NGC 5427 

Arp 271 es un par de galaxias en interacción con dos co111ponentes espirales, NGC 
5426 y NGC 5427 de aproxin1adninente el 111is1no ta111aüo angular (2.3 arc1nin) 
(Figura 4.1). Esta par fue catalogado por vez pri111era por Vorontsov-Velynininov 
(1959). l\'lás adelante fue incluido por Arpen su catálogo de galaxias peculiares (Arp 
1966) en el grupo de galaxias que el autor clasificó con10 galaxias dobles con brazos 
que se conectan. Esta conexión se ve clara1nente en la ilnagen ultra-contrastada del 
par en la banda .J presentada por Blackman (1982) (Figura 4.2). Esta par ha sido 
objeto de Yarios <.'studios sobr<.'todo de índole estadística fonnando parte de "surveys" 
de galaxias en interacción. En su trabajo sobre si1nilitudcs entre galaxias en pares 
intcractuantcs -Ycr Capítulo 2, sección 2.2.2, ~~a111agata, Noguchi &.:: lyc {1980) en
contraron que NGC 5k12G y NGC 5427 no sólo con1partcn PI 111is1no tipo 1norfológico 
sino que tienen ta1nbién cstruct ura interna sin1ilar así co1no tanuulos angulares co1n
parables, lo que hace que este par caiga dentro de la categoría de '-galaxias gc111clas". 
En un trabajo <.'xhausth·o sobre este par, Black1nan (1982) encontró una distribución 
asi1nétrica de Ja luz de a111bas galaxias donde sólo el 38 % del fiujo total proviene 
de las n1itades aclyac<.'nt.es. Según est<.' autor, esta disniinución de la luz en lados 
que coincid<.'n se observa <'ll otros pares en interacción (Arp 1966) y puede deberse 
a la escala de tie111po de la iuteracción (que no ha sido suficieutcn1entc grande para 
pro1nediar la dPnsidacl dPl 111atcrial perturbado y la subsecuente for1nación estelar) 
y/o al hecho de que un lado de una de las galaxias oscurece a la otra. Sin e111bargo 
en este últi1110 caso, el lado adyacente de la galaxia que se encuentra enfrente debería 
aparecer 111ás brillante. 

NGC 5--126 es una galaxia tipo SA(s)c pee (de Vaucouleurs et al 1991) con clase 
de lmninosidad JI (Blackman 1982). Un trabajo previo de Schweizer (1987a) con 
observaciones espectroscópicas con rendija larga le asigna una velocidad sisté111ica 
heliocéntrica V"syst igual a 2584 km s- 1 • A partir de observaciones foton1étricas, es-
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(a) (b) 
NGC 5427 . 
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FIGURA 4.1: a) Imagen directa en la banda B de NGC 5426/27 (Arp 271) to
n1acla del Atlas de Galaxias de Carnegie, Volun1en II (Sandage & Beclke 1994). b) 
hnagen 1nonocro111útica (Ho) del par obtenida a partir del cubo ele datos del in
terforó111etro Fabry-Perot de barrido PUl\IA. La flecha indica el segn1ento del brazo 
cuasi-rectilíneo, la línea punteada traza lo que sería un brazo espiral Hclásico". Las 
regiones I y JI indican el aparente aparente de gas entre las dos galaxias. 
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pectroscopía con rendija larga y usando el ntétodo establecido por Nordsieck (1973), 
Black111an (1982) encuentra un cociente masa-!tuninosidad en la banda V, (l'vI/L)v 
igual a 4.1 ± 0.6 mientras que en Ja banda B, (l'vI / L)a = 3.9 ± 0.7 al interior de un 
radio de 22.5 kpc. An1bos valores incluyen corrección por absorción interna. 

NGC 5427 es una galaxia Seyfert 2 con tipo ntorfológico SA(s)c pee (de Vaucou
Jeurs 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 klpc (de Vaucouleurs 1979) con 
una velocidad sisténtica heliocéntrica Fsy.<t igual a 2730 k111 s- 1 (Schweizer 1987a). 
Dentro de un radio ele 14.5 kpc esta galaxia tiene un (11I / L)i, igual a 2.2 ± 0.3 y 
un (ll'.l/L)a de 1.7± 0.2 (Blackman 1982). Por su parte, González-Delgnclo & Pérez 
(1992) encuentran una tasa in1porta11te de formación estelar en el disco de Ja galaxia 
así con10 un nútnero 111ayor de regiones 1-III (tanto gigantes co1110 supergigantcs) que 
lo que nor111ahnente se espera para una galaxia de ese tipo 1norfológico. Utilizando 
espectroscopia de rendija larga, Alfara et al (2001) obtuvieron la curva de rotación 
de esta galaxia a lo largo de su eje ninyor identificando varias oscilaciones a Jo largo 
de la 11Iis111a. Según estos autores, estas oscilaciones parecen estar correlacionadas 
con la presencia de los brazos espirales y pueden interpretarse co1110 el n1ovitniento 
del gas que se desacelera al encontrarse con l"•l brazo espiral, pasando por cnci111a del 
rnis1110 y cayendo en una región del otro lado ele dicho brazo. 

Los pará111etros principales de cada galaxia del par se presentan en la Tabla 4.1 

NGC 5427 :. 

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 Ja 
estructura estelar tipo puente entre las dos galaxias 

107 



,_ 
01 

' "' "' .,. 
"' TAllLA 4.1: Parámetros de NGC 5426 y NGC 5427 u 
o NGC 5426 NGC 5427 z 
:!, Coordenadas (J2000)ª o = 14h 03111 24.Ss o= 14h 03m 26.0s 

ó = -06º 04' 09" ó = -06º 01' 51" 
Tipo morfológico b SA(s)c pee SA(s)c pee Sey 2 
Clase de luminosidad e II 1 
mnd (mag) 12.86 12.06 
D2s/2<l 1.475' = 11.5 kpc 1.435' = 11.2 kpc 
Distancia (Mpc) 29.5" 26.7e 
M8d (mag) -20.567 -21.167 
Brillo superficial promedio en la banda B 
al interior de D25/2d (mag/atcsec2) 23.50 22.86 00 

o 
Velocidad sistemica (km/s) 2516 ± 5c 2703 ± 2oc ..... 

2584 ±91 2730± 91 

2575 ± 3g 2722.5 ± ¡g 

l~ot '"ª' (km/s) 209" 172" 
200¡ 

P.A.(º) 180c 68c 

177.5 ±is 53.2 ± 3 g 

Inclinación (º) 59± 2c 32±2' 

~ 
... 24.4!Ji 

I• 

"' 59±3S 34 ± 2.5S e-
< Masa (cn 1010 M0) 3.39 ± o.i3c,k 3.1±0.4'·1 
.,. ll.2g,m 7.5g,m o 
] 
'E. • u 



Capitulo 4 : Arp 271 

ª To1nada de la base de datos NED (Nasa Extragalactic Databa.se) 

b de Vaucouleurs et al 1991 

e Blackman 1982 

d Ton1ada de la base de datos LEDA 

§4.1 NGC 5426/27 

e Determinada a través de indicadores terciarios (de Vaucouleurs 1979) 

f Schweizer (1987a) 

g Este trabajo 

h .A partir de la curva. ele rotación del Ha -este trabajo 

A partir de observaciones en 21 cn1 (Bottinelli et al 1984) 

Keel (1996) 

k Al interior de 7.8 kpc = 0.84 D 25 /2 utilizando el método de Nordsieck (1973) 

Al interior de 9.4 kpc = 0.68 D25 /2 utilizando el método de Nordsieck (1073) 

Al interior de D2s/2 considerando una distribución de 111asa esferoidal 

" Estituada a partir del tnódulo de distancia en la banda B considerando una extinción 
de 0.21 rnag (LEDA) 

4.2 Mapa de velocidades y curvas de rotación 

4.2.l I1nagen. ni.onocroni.ática 

La Figura 4.lb presenta la itnagen 111onocrotnática Ha del par. Las regiones I-III de NC;C 
5420 aparecen en fortna de nudo y se encuentran sobretodo en la tnitacl oeste de la galaxia.. 
Las partes este y sureste de la galaxia se encuentran práctica.111ente desprovistas de regiones 
HII hnportantes. Para NGC 5427, la n1ayoría de las regiones Hll está localizadas en el lado 
noreste de la galaxia. a lo largo del brazo oeste for1nando una estructura irregular. Al inicio 
del brazo este aparecen tatubién regiones J-11 I intensa._-; las cuales disininuyen en intensidad a 
partir del punto donde cotnienza el segtnento rectilíneo del brazo. Al final ele este scg111cnto 
se observa una región HI I brillaute la cual no sigue la fonua espiral logarfttnica del brazo. 
La intensidad de la entisión clis1ninuye una vez que se continúa el patrón logaríttnico del 
brazo. En esta in1agen se observan la tnayorfa de las regiones 1-111 dctcctaclas por C:onzález
Delgado .._r:...:, Pércz (1992) ..... \sí 1nis1110 se detecta una estructura. central ligcran1ente clongada 
de alrededor de 32 arcsec ele largo total, la cual en algunas referencias se interpreta co1110 
una barra. Sin e111bargo obscr\~aciones en banda parecen indicar que en realidad se trata de 
una estructura cotnpleja difícil identificar debido a la presencia in1portante polvo (\Vozniak 
et al 1905). 
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Capitulo 4 : Arp 271 §4.2.2 Velocidades radiales 

Entre arnbas galaxias se observan algunas regiones con ernisión las cuales parecen tra
zar una estructura sirnilar a un puente. Este puente sigue aproxin1ada111ente la 111is1na 
orientación que el puente de estrellas que se observa tanto en la Figura 4.la con10 Figura 
4.2. Esta estructura parece estar dividida en dos filatnentos 111onocron1áticos angostos: 1 y 
JI (Figura 4.1). El filamento 1 puede interpretarse como una extensión del brazo oeste de 
NGC 5426 tnientrns que la localización del fila1nento 11 dificulta asociarlo con cualquiera 
de los brazos de a111bas galaxias. 

4.2.2 Mapas de velocidades 

La Figura 4.3 111uestra los 111apas de velocidades radiales ele NC.:c 5426/27, 1nientras que 
la Figura 4.4 111uestra las isovelocidades radiales asociadas. 

Para la parte principal ele la galaxia, el 1uapa de velocidades ele NGC 5426 n111estra poca 
distorsión si se le con1para con el 111apa de velocidades de una galaxia de disco aislada. Sin 
e1nbargo puede observarse cierta distorsión a lo largo de la línea de velocidad "cero" (la línea 

que corresponde a la \•clocidad sisté111ica). Las partes norte y sur de la galaxia (las cuales 
corresponden rcspectiva111ente al lado que se acerca y al lado que se aleja. ele la galaxia) 
se nn1estra11 bastante si111étricas. En las partes cxteruas de la galaxia, sobretodo del lado 
este, la isovelocidades no siguen el patrón clásico en fonna ele \!de las partes centrales sino 
que aparecen pr{Lctica1ncntc horizontales. Esta parte del 111apa ele velocidades corresponde 
a uno ele los brazos espirales de la galaxia. En las partes centrales del carnpo (los G arc~"'lec 
centrales) se observa un ligero desplaza1niento entre las isovelocicladc>s del lado que se 
acerca y de lacio que se aleja con rc>spc>cto del centro cinc111ático. Esta peculiaridad está 
111nrcada con una flecha en In región J\t ele la Figura •1.:3. I~n esta región la.s isovclocidadcs 
son practican1entc paralelas cutre sí siguiendo una dirección suroeste-noreste a lo largo ele 
-.... G arcsec (Figura 4. 11). Este con1porta111iento puede estar relacionado con una rotación ele 
cuerpo rígido y pu<._•de estar asociado con la presc>ncia dc una barra incipiente perpendicular 
a estas ,·clocidadcs y de una longitud aproxi111ada de G arcsec. 

Para NGC~ 5..-127, las isovelocidades del lado que se acerca (S\V) y las del lado que se aleja 
(NE) son Jitás abiertas y 111cnos regulares que las isovclocidadcs en NC;C! 542G. La linea de 
velocidad C<._•ro 111uest ra ta111bién distorsiones i111porta11tcs sobretodo en las partes externas 
ele la galaxia. Las iso,·elocidades del lado este (el 111ás cercano a NC;c~ 5•12G) no 1nucstran 

una. orientación preferente. 1\Iás de un tercio del seg1ncnto rectilíneo del brazo tiene una 
velocidad pro1ncdio de (2G52±7) J.-,n s~ 1 n1icntras que el otro tercio tiene un valor pro111cdio 
distinto (2GS2 ± 7) J.·111 s--l (H.egión \ten la Figura 11.3). Esta distribución de velocidades 

difiere considerable111c11tc de las isovelocida.dcs observadas en el otro brazo de NC;c: 5•127 
(brazo oeste y su respectiva bifurcación) cuyo rango de velocidades radiales observadas es 
111ucho 111ás a1nplio. En las partes internas de esta galaxia aparecen isovelocidades cuasi
paralelas entre si dentro ele los 30 ± 2 aT"csec centrales (región encerrada en un circulo en 
las Figura 4..t). Estas isovelocidades delinean la parte central de la galaxia indicando que 
ésta rota con10 cuerpo rígido pudiendo asociarse a un bulbo o a una barra. 

La Figura 4.5 preseuta un acerca1nicnto de las velocidades radiales asociadas a las 
regiones HII que dibujan el puente entre las dos galaxias (regiones I y II en la Figura 4.lb). 
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Capitulo 4 : Arp 271 §4.2.2 Velocidades radiales 

• 30" 
: : 

• ¡ 

-~ 

FJGUHA 4.4: Isovelocidades de NGC 5426 y NGC 5427. La región encerrada en 
un círculo señala Ja barra central de NGC 5427. Los valores de las velocidades son 
en km s- 1

• Las líneas punteadas son una estitnación" a ojo" de la interpolación de 
los elatas. Las velocidades sistémicas heliocéntricas son 2575 ± 3 krn s-1 para NGC 
5426 y 2722.5 ± 1 km s- 1 para NGC 5427 
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Capftulo 4 : Arp 271 §4 .2.3Curvas de rotación 

Los valores de Ja 111ayoría 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. Unican1ente las regiones en Ja parte noreste del puente tienen velocidades radiales 
más cercana a las de NGC 5427 (regiones :rvl y N) y probablemente pertenezcan al brazo 

espiral de NGC 5421. 

../{K) 2450 

l.··' (L) 2464 __ ... 
/ 

30" 

FIGURA 4.5: lVIapa de velocidades del probable puente en H 0 entre NGC 5426 and 

NGC 5427. Las letras que aparecen cstúu relacionadas con características cinen1áti
cas particulares en la curva de rotación de esta galaxia que se 111uestra en la Figura 
4.G. 

4.2.3 Curvas de rotación 

NGC 5426 

La curva de rotación de NGC 5426 se calculó considerando los pixeles en el mapa de 
velocidades dentro de un sector angular 0sect igual a 30° de cada lado del eje 111ayor de la 
galaxia. J=>ara esta galaxia el centro cinetnático que se utilizó para el cálculo de la curva de 
rotación coincide con el centro fototnétrico en n1enos de 1 arcsec. A.l interior de un radio de 
60 arcsec~ el conjunto de valores que dieron origen a la curva de rotación 111ás sitnétrica y con 
menor dispersión fue P.A. = (177.5 ± 1)0 

, i = (59 ± 3) 0 y Vsys = (2575 ± 3) km s- 1 • Estos 
se presentan en la "rabia 4 .1 La Figura 4.6b n1uestra que la curva de rotación es bastante 
si111étrica al interior de los pri111eros 60 arcsec. Tras la rotación con10 cuerpo rígido (para 
R < 3.5 arcsec), la curva au1ncnta lenta111ente de 130 krn s-1 a 200 km s-1 a un radio de 
G5 arcscc. En a111bos lados, la curva de rotación presenta ligeras oscilaciones en fase. Para 
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Capftulo 4 : Arp 271 §4.2.3Curvas de rotación 

el lado que se aleja {lado sur, el inás alejado de la galaxia con1pañera), la curva de rotación 
sigue au111entando con ligeras oscilaciones hasta el últi1110 punto detectado a R = 80 arcsec. 
J-\ este radio, la velocidad de rotación alcanza su valor n1áxin10 Vmax = 20!) ktn s- 1 , cercano 
a 200 lan s- 1 encontrado por Bottinelli et al (1984) con observaciones de I-1!. Para el lado 
que se acerca {lado norte, el 111ás cercano a la con1pafiera), la curva de rotación dis111in11ye 
abrupta111ente a un valor de {128 ± 12) krn s- 1 a un radio de R = 65 arcsec. Entre 
62 arcsec y 80 arcsec, las velocidades dis111inuycn aún 111ás hasta un valor ele.._ 100 kn1 s- 1 . 

A partir de R = 82 arc.~ec, se alcanza un valor pro111cdio de 150 km .s- 1 llegando hasta 
R = 110 arcsec. 

En cuanto a los valores detenninados para los pará111etros cine111áticos, con1parando 
con valores anteriores, el valor de Vsy.'lt es sitnilar al que encuentra Sclnveizer (1987a), sin 
e111bargo existe una diferencia ilnportante con el valor que detennina Blacktnau ( 1082). 

Con el fin de co111parar la curva de rotación obtenida en este trabajo con la reportada 
por Black111a11 ( 1082), se sitnuló una rendija larga en el 111apa de velocidades observado. 
Esto se hizo considerando los pixcles dentro ele un sector angular e = 1 ° ele cada lado del 
eje tna.yor cine1nático. Para poder superponer a1nbas curvas, se tuvo que corregir la curva 
de rotación obtenida por Black111an por la inclinación del disco. Una vez que se hizo esto se 
pudo \·er que atnbas curvas de rotación son si1nilares hasta un radio ele 50 arc.sec (Figura 
4.7). 

NGC 5427 

Para el cálculo de la cur\·a de rotación ele esta galaxia se consideró un sector angular e de 
32° de cada lado del eje ntayor cine111ático de la galaxia para reducir la asitnetría entr un 
lado y otro de la cur,•a, así con10 para reducir la dispersión dentro de un radio de 47 arcsec. 

Dado que para esta galaxia era posible ajustar 111ás de una elipse a la isofota 1nás externa 
del continuo, se consideró una elipse cuyo se111i-ejc 1ncnor correspondiera con el setni-cje 
1nenor cine1nático de la galaxia (velocidades radiales que corresponden a .._ 2740 h.~111 .s- 1 

en la Figura ·1.4) con el fin de calcular la inclinación i y el ángulo de posición P.A. de la 
galaxia. Una Vf"Z detcnninado el setni-ejc n1e11or, el sen1i-cjP niayor dc la elipse resultante 
se calculó considerando cl punto con eniisión en la in1agen del cont.inuo que se encontrara 
111ás alejado del se111i-cje 111c11or a lo largo de uua línea perpendicular al t11is1110. Esta línea 

perpeudicular se to111ú co1110 el ejL• n1ayor ci11e111fttico y dct.cnuinó L"ntonccs el ,·alor del P.A. 
El conjunto de valores que dio origen a la curva n1ás si111étrica y con n1cnor dispersión 

ftte P.A.= (53.2±3)º, i = (34±2.5) 0 y V:,ys = {2722.50± 1) 1"'11 ..,- 1 (Tabla <1.1). El centro 

cinetuático que se consideró para calcular la curva de rotación ele NGC .5427 coincide con 
el centro fototnétrico en n1enos de 1 arc.sec. C:Iobahnente la curva de rotación 111ucstra un 
co111portan1iento ascendente alcanzando \/rot = 154 h~n1 8-l a R = 4G.5 a1·cscc (Figura 4.8). 
Entre 18 arc8cc and 29 arc.scc se observa sin ctnbargo un "'bache" o depresión en a1ubos 
lados de la curva. Hasta un radio ele R = 40.5 arcsec, la curva se 111antiene bastante 
sirnétrica. ...-\ partir de este radio, las velocidades del lado que se acerca (lado sur, ntás 
cercano a la cotnpaiiera) dis111inuyen abrupta1ncnte con respecto las velocidades del lado 

que se aleja { ~Vrot = 50 km s-1 ). Del lado que se aleja, la curva de rotación au111cnta 
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FIGURA 4.G: Curva de rotación para NGC 5426. El panel superior 1nuestra 
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja. 
Las letras que se 111uestran están asociadas con las regiones que se presentan en la 
Figura 4.5. El panel inferior 1nuestra la superposición de a1nbos lados. Vmax indica 
la velocidad de rotación seleccionada para calcular la masa de la galaxia dentro de 
un radio D 25 /2 el cual también se indica en la figura. 
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X rotal.Ion curve obt.ain""° by 
Blackman (1982) wtth a long-sllt 
s.¡:.ectrograph 1 
~1:1:t~~~~du:~~.~~,'.~~a :~~~~r 1 
1 degrl!'e a long the P A 1n ord""r to 1 
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R (crc .. eo=) 

FIGURA 4.7: Co1nparación entre la curva de rotación obtenida por Blackman (1982) 
con un espectrógrafo de rendija larga (cruces) y la curva de rotación obtenida en 
este trabajo siluulando una rendija larga en el 111apa ele velociclacles (ciiaiuantes) y 

considerando los 111ismos pará111etros cine111áticos que aquel autor. 

hasta Vrot = 172 1--:nl .. 'i- 1 • J-\ partir de R = 51 arcsec, la curva se aplana alrededor 
de un valor ......., 172 1-~n1 s- 1 hasta el últiino punto detectado de esta lado de la galaxia, 
R = 62 arcsec. 

La curva de rotación que se obtiene en este trabajo es sitnilar a la encontrada. por 
Black111an ( 1982), tanto en su fonna general corno en la velocidad 1náxi1na. que alcanza 
,...._, 175 h·1n s- 1 • Con el fin de cotnparar nuestra curva con la Clll"\·a ele rotación obtenida 
por Al faro et al (2001 ), se simuló una rendija larga en el mapa de velocidades obtenido 
con el PUl\lJ-\ a lo largo de la posición considerada por estos autores y corregida. por los 
'\·alares que ellos consideran para la inclinación y el P . .r:-1. ( 30º y 70° ~ rcspcctivatncntc). Esta 
co1nparación inucstra el tuistno con1portan1icnto oscilatorio en a111bos lados ele la galaxia 
(Figura ·l.10). 

Los ,·a lores de \".,y.•t encoutrados por 13lackma11 ( 1082), Schweizer ( 1 !J87a) y l..:eeI (1 !)!JG) 
son cercanos a los cncoilt radas en e>stc- trabajo. Sin c-111bargo tanto para la incli11ación con10 
para el P.A ... se Pncucntran difcrc11cias in1portantcs entre los valores dctcnninados en los 
distintos trabajos. Los valores encontrados en este trabajo son 111ayores a los encontrados 

por Kccl ( l 9üG) y Black1nan ( 1982) quienes ta1nbién utilizaron consideraciones ciuen1áticas 
-ver ~rabia 4.1. En nuestro caso, la detenninación de la inclinación de la galaxia se basó en 

parte en la forn1a de las isofotas. Esta últiina suele ser fuente ele incertidun1brcs i1nport.a11tes 
pues para inclinaciones del orden de ,.....,., 30º, las desviaciones de la fonna estricta1nente 
circular son pequciias (cos 34° = 0.83, cos 24° = O.!Jl) y por lo tanto difíciles de distinguir. 
Adc111ás de esto, la orientación ele la isofota considerada puede verse fáciln1entc afectada 
por los efectos de los brazos espirales o pequeiias defonnaciones debidas a la interacción. 
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FIGURA 4.8: Curva de rotación para NGC 5427. El panel superior muestra 
V(R) vs. R para a1nbos lados ele la galaxia. Las letras que se n1uestran están aso
ciadas con las regiones que se presentan en la Figura 4.9. El panel inferior muestra 
la superposición de a1nbos lacios. Vmax indica la velocidad de rotación seleccionada 
para calcular la tnasa de la galaxia dentro de un radio D 25 /2 el cual ta1nbién se 
indica en la figura. 
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FIGURA 4.9: Isofotas 111onocromáticas (Ha) para NGC 5427. Las letras señalan 
particularidades asociadas con variaciones en la curva de rotación de esta galaxia 
y que se presente en la Figura 4.8. La línea indica el ángulo de posición P.A. de 
la galaxia, las líneas punteadas indican el sector angular a cada lado del eje nl.ayor 
cinetnático de la galaxia considerado para el cálculo de la curva de rotación. 
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FIGURA 4.10: Co1nparación entre la curva ele rotación obtenida por Alfaro et al 
(2001) con un espectrógrafo ele rendija larga (cruces) y la curva ele rotación obtenida 
en este trabajo sin1ulanclo una rendija larga en el rnapa ele velocidades (puntos) 
considerando los inis111os pará111etros que aquel autor (P.A, i, centcr, angular sector). 

4.3 Movin:iientos no-circulares 

4.3.1 FWHM 

NGC 5426 

La Figura 4.lla muestra el mapa de F\IVHl'vI para NGC 5426 en el que se puede apreciar 
que las regiones 1-111 en las partes centrales de la galaxia presentan un FVVHivl i111portantc, 
> 140 J..·111 s- 1 . Es itnportante notar que las regiones con FVVI-IM 111ayorcs no coinciden 

con las regiones HII inás intensas. Las regiones con F\VHM mayores (- 170 km s-1 ) 
::;e encuentran ligeran1e11tc despinzadas hacia regiones I-111 n1cnos intensas y coinciden con 

los extre1nos de la pequeña estructura con fonna de barra que se detecta en el 1napa de 
velocidades radiales. Estos valores para el F\VH!vI podrían deberse al tnovituiento no
circular del gas debido a la presencia de esta barra. incipiente. 

En e~tc tnapa se observa tatnbién un patrón peculiar en fonna de cruz delineado por 
rcg:ioucs con "·a.lores in1portantes para el F\VI-Jl'vl y con una extensión aproxiiuada de ....... 
35 al"c.'icc. Esta patróu va del noreste al suroeste y del sureste al noroeste de la parte 

priucipal de la galaxia (región :\ en la Figura 4.1 la) y 110 se puede asociar con ninguna 
peculiaridad 111orfológica, aunque sigue la ntistna orientación que la isovelocidades radiales 

en esta parte de la galaxia . ."-\ lo largo del brazo espiral de la galaxia se observan ta111bién 
F\VHl\·l con valores in1porta11tes (> 140 km s- 1 ) en particular en las regiones B, C, y D 
indicadas en la Figura ·4.lla.. 
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Capítulo 4 : Arp 271 §4.3.2Velocida.dcs residuales 

NGC 5427 

La Figura 4.llb muestra el mapa ele FWHJY! de NGC 5427. En las partes centrales de NGC 
5427 se observan regiones con valores itnportantes para el FVVI-IM, las cuales coinciden 
con el tnáxitno en la itnagen 1nonocro111ática y podrían estar asociadas a los procesos de 
for1n.ación estelar en estas regiones. Estas regiones no siguen la orientación de la estructura 
central delineada por Is isovelocidades (Figura 4.11 ). En general se percibe una tendencia 
en la cual los valores para el F\Vl-1!\.'1 auntcntan hacia las orillas de los brazos espirales 
-tanto el brazo este co1no el brazo oeste- sobre todo en las partes en las que los brazos 
espirales están bien delineados en la ilnagcn 111011ocro111ática. 

Las partes noreste y este de la galaxias 1nucst.ran regiones con FVVllivl itnportantes 
(regiones E y F en la Figura ~t.llb). Estas regiones no coinciden con ninguna región 
I-111, por el contrario se encuentra a un lado y otro del brazo oeste de la galaxia donde la 
e111isión clis111inuye de 111anera considerable. En particular la región E cae dentro de la región 
observada por Alfara et al (2001) con un espectrógrafo de re11dija larga y corresponde a 
radios en la curva de rotación donde se observan oscilaciones itnporta.ntes. Dado que NGC 
5427 tiene una inclinación rclativa1nentc pcqucfia (i = 34°), los valores grandes que se 
observa en las regiones E y F podría estar asociada a n1ovi111ientos verticales del gas antes 
y después de su encuentro con el brazo espiral co1no lo describen estos autores. 

4.3.2 Mapas de velocidades residuales 

NGC 5426 

Con el fin de obtener el nlapa de velocidades residuales de esta galaxia se ajustó una curva 
analítica a la curva de rotación observada ele la forma Vrot(R) ex R- 1 x [R1 / 2 + exp(-R)]. 
Para este ajuste no se consideraron los puntos que parecían estar asociados al puente 
entre las dos galaxias. La curva ajustada se presenta en el recuadro superior cu la Figura 
"1.12. El n1apa de velocidades radiales ideal se construyó entonces a partir ele esta curva 
analítica y la ecuación (3.27). El 1napa de velocidades residuales resultante se n1uestra 

en la F'igura 4.12. Este tnapa no 1nostró ninguua de las particularidades seiialadas por 
\Varner, \Vright & Balch•dn (1973) con10 indicadores de errores en la cletcnninación ele los 
pará111ctros cinen1ftticos para el cálculo de la curva de rotación -ver Capítulo 3, sección 3.5.4-
de 111anera que las part icularidadcs que preseuta este 111apa están dircctan1ente vinculadas 
con 111ovilnicntos no-circulares del gas. 

Eu la parte central de este 111apa (los pritneros 6 arcsec), las velocidades residuales '\~an 
de -40 h·111 s- 1 en los prhncros 3 arcsec al este del centro ele la galaxia a +90 Jnn s- 1 en 
los prirncros 3.5 arcsec del lado oeste {región 1 en la Figura 4.12). Esta región coincide con 
la pequeiia estructura. con fonna de barra detectada en el 1napa de velocidades radiales. 

r\. lo largo del brazo espiral oeste se observa una contribución ilnportante de velocidades 
residuales negativas. ;\l inicio de este brazo (región 2 en la Figura •1.12), esta contribución se 
localiza en el lado cóncavo del brazo 1nientras que en el lado convexo del 111isn10 se observan 
velocidades residuales positivas (región 5). Siguiendo sobre este brazo espiral se observan 
tnás regiones con velocidades residuales negativas i1nportantes ahora del lado convexo del 

121 



Cnpftulo 4 : Arp 271 §4.3.2Velocidades residuales 

brazo (regiones 3 y 4) y hasta llegar a la punta del 111isn.10. Esta contribución itnportante 
de velocidades residuales podría explicarse con10 el gas que se acelera al atravesar el brazo 
espiral con10 lo sugirió Pis111is {1986) o bien a 111ovi111ient.os verticales asociados al paso 
del gas a través de la onda de densidad (Alfara et al 2001). En realidad es posible que 
esta contribución ilnportante de velocidades residuales sea un reflejo de a1nbos tipos ele 
n1ovi 111iento. 

Por otro lacio, el ca111bio en la localización de las velocidades residuales negativas sciiala
do anterionnentc podría estar relacionado con el n1ovitnicnt.o relativo del patrón espiral 
respecto al n1ovin1iento de rotación de la galaxia y por lo tanto estar asociado con el radio 
de corrotación de la misma (ver Capítulo 1, sección 1.2.3). El punto a lo largo del bra
zo espiral a partir del cual parece invertirse Ja localización de las velocidades residuales 
negativas se señala con una estrella negra en la Figura 4.12 y corresponde- a R = 50 arcsec. 

Una cotnparación entre el 1napa ele dispersión ele velocidades y el 1napa de velocida
des residuales tnuestra una correlación entre l;;Jisp y Vre.~ para las partes ceut.ralc-s de esta 
galaxia (Figuras 4.1 la y "1.12) lo cual ituplica una contribución in1portante ele '\·elocidacles 
no-circulares. Debido a la. inclinación de la galaxia (i = 5Dº), no es posible explicar la 
dispersión de velocidades en las partes centrales de la galaxia co1110 producto única111cnte 
de 1novin1ientos verticales ya que dado el valor de i, esta dispersión ta111bién podría ser el 
resultado de n10'\·i1nientos no-circulares itnportaucs en el plano de la galaxia. Por otro lacio, 
en estas rc-gioncs centrales se obsc>rvan tan1bién zonas con velocidades rc>sidualcs i111portan
tes y tales que e,...,_. DO, 270º. Considerando estos valores para c-1 ángulo e, la contribución 

de la velocidad tangencial Viau en la ecuación {:3.28) puede considerarse despreciable, de 
n1anera que es posible que una fracción considerable de c-stas velocidades no-circulares sea 
en la dirección radial en el pla110 de la galaxia. Dado que estas zonas correspoudcn a 
la pequcfia estructura con forina ele barra detectada en el n1apa de velocidades radiales , 
estas velocidades no-circulares podrían ser un reflejo del gas n1oviéndose a lo largo de esta 
estructura ya sea cayendo al centro de la galaxia o bien alejándose del i11is1no -ver Figura 
3.1 T, Capítulo 3. 

NGC 5427 

Para NGC 5427 el n1apa de velocidades radiales ideal tar11bién se obtuvo a partir de una 

cun•a analítica de la forma Vr 0 1(R) ex R-1 x [R 112 + exp(-R)]. Esta se ajustó a la curva 
observada otnitiendo los puntos 111ás allá de la bifurcación de la 1nis1na con velocidad 
de rotación baja (i.c. puntos con radios 111ayores que 46 arcsec para los cuales Vrot < 
115 kn1 ..,-t para radios 1nayores a R = 46 arcsec ). El ajuste se tnuestra en el recuadro 
superior de la Figura 4.13. 

Las regiones con Vres diferente de cero parecen estar relacionadas con los brazos espirales 
de la galaxia. En la región entre el núcleo de la galaxia y el inicio del brazo este (región 
G de la Figura 4.13) así co1no al inicio del brazo oeste (región 11) se observan velocidades 
residuales positivas Vres > 15 km s- 1 • Velocidades residuales sitnilares se encuentran 
también a lo largo del brazo este de Ja galaxia (región T), mientras que en Jos bordes 
externos del brazo oeste (regiones 9 y 10) se detectan velocidades residuales negativas. 

122 



Capftulo 4 : Arp 271 

30" 

N 

"'I 

.... {.; .,. 
1 

1 

§4.3.2Vclocidades residuales 

.•... 

1 ••• 

NGC 5426 

-120 residual velocities in km/s 120 

F1ca 'HA -L 12: .\lapa de ,·clocidades residuales para NGC 542G. El recuadro superior 
111uPst ra la curva analítica ajustada a la curva observada para calcular el can1po de 
Yl'locidadcs radiales ideal El círculo blanco muestra la parte ce11tral de la galaxia 
doude las ,·elocidades residuales parecen indicar niovinliento radial del gas en el 
plano de· la galaxia. Las regiones 1 a 5 se discuten en la sección 4.3.2. La espiral 
dibujada indica la localización del brazo espiral oeste delineado por las estrellas en 
la Figura 4. la. La estrella negra indica el punto en el cual las velocidades residuales 
nc>gath:as in1portantcs can1bian su ubicación a lo largo del brazo espiral (del lacio 
cóncavo al convexo) y se cree que podría estar relacionada con el radio de corrotación 
de la galaxia. 
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FIGURA 4.13: l\lapa ele velocidades residuales para NGC 5421. El recuadro s11pc•rior 

n1uestra la cur,~a analítica ajustada a la curva observada para calcular el catnpo de 
velocidades radiales ideal Las regiones 6 a 11 se discuten cn la sccción 4.3.2. 

Estas velocidades residuales podrían estar asociada con la aceleración del gas confonne 
atraviesa el brazo espiral (Pistnis 1980). Sin c1nbargo corno lo rncncionnn l\:lartos & Cox 
(1998) ta1nbién deben estar presentes 111ovit11icntos pcrpenclicularcs contribuyendo a los 
1110\·itnicnt.os no-circulares en los bordes de este brazo espiral. Ninguna de lns regiones 
con velocidades residuales i111portantes (positivas o negativas) se localizan a lo largo del 

eje 111ayor o 111enor de la galaxia de 1nanera que no se puede ir 1nás allá con el análisis 
presentado en el Capítulo 3, sección 3.5.4 y Figura 3.17. 

4.3.3 Co1uparación entre particularidades cine1uáticas y nl.or
fológicas 

NGC 5426 

El puente aparente entre an"Ihas galaxias se analizó co111parando la localización de cada 
región con en1isión (proyectada en el plano del cielo) con velocidad radial observada. Sólo 
las regiones l\!I y N de la Figura 4.5 presentan velocidades radiales n1ás cercanas a las de 
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NGC 5427 y de hecho podrían pertenecer al disco de esta galaxia. Las de111ás regiones aún 
cuando parecen estar n1ás cerca de NGC 5427 que ele NGC 5426 -en proyección- presentan 
velocidades más cercanas a las de NGC 5426 (regiones G a L). Se analizó entonces la 
influencia de cada una de estas regiones en la curva de rotación de NGC 5426 (Figuras 
4.5 y 4.6) con el fin de deterininar cuáles de estas regiones siguen el n1ovin1iento global de 
rotación de la galaxia y cuáles parecen estar sufriendo los efectos ele 111arca producto de la 

interacción. 
Las regiones ;-\_ y B siguen el con1porta1niento global ele la curva ele rotación, la región 

F 1nuestra una. dis1ninución de 20 k7n s-1 en la velocidad de rotación 111ientras que las 
regiones adyacentes D, E, G, y J se encuentran claran1entc por debajo de la velocidad de 
rotación pro1nedio de la galaxia (Vrot ......, 110 kn1 s-1 ) con1paradas con un valor pro111edio 
de......, 200 kn1 s- 1 ). A radios 1nayorcs, la velocidad ele rotación ele las regiones Cl, C2, l, 
I~ y L 111uestra un ligero incre1ncnto de......, 30 ktn s- 1 , sin e1nbargo siguen pennaneciendo 
por debajo e.le la velocidad de rotación pro1ucdio. Unican1cnte la región H 111ucstra un 
valor de Vrot cercano al pron1cdio. En el plano proyectado del ciclo, las regiones J-\ y B 
aparecen cfcctivan1entc 111ás cercanas a NC~C 5426 y es posible que pertenezcan al disco de 
esta galaxia. Sin c111bargo las regiones E, O, G y J parecen estar tnás cerca de NGC 5420 
que las regiones I~ y L cuyas velocidades de rotación son 111ás cercanas al valor pron1eclio. 
Esto podría ciar un indicio de la localización real de este aparente puente en un escenario 
tridi111ensional. 

En cuanto a la estructura interna de la galaxia, no se tiene infonnación cinetnática para 
los 7 arcsec centrales de la galaxia, de n1anera que cualquier efecto que pudiera tener la 
posible barra incipiente (con un largo de ......, 6 arcsec) en la curva de rotación no puede ser 
detectada. 

NGC 5427 

Para el lado de la galaxia que se acerca, la tnayoría de las oscilaciones que se observan en 
la curva. de rotación pueden asociarse con las regiones l·III 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 a1~csec corresponde al inicio del brazo oeste y está 111arcada por una pequeña región 

HII (región U en la Figura •1.9). Este radio coincide a sn vez con el radio de la estructura 
central delineada por las isovelocidades cuasi-paralelas. 1\ partir de este punto la velocidad 
disn1inuye por......, 10 1.~111 s- 1 y coiucidc cou la región interbrazo n1arcada con una X. Después 
de esta regióu, la "·clocidad de rotación cn1pieza a a.11111cntar de 1nanera regular una vez 
que se alcanza el seg1ne11to rectilíneo del brazo este de la galaxia (zona entre las regiones 
\.' y \V). Se obser\.~a entonces una dis111inución abrupta de la velocidad de alrededor de 
.JO Ion _..- I (región Y) entre la penúltima región Hll (región \V) y la última región Hll del 

segn1ento rectilíneo (región Z) así co1110 en la punta del brazo oeste (región N). La punta 
de este brazo está iuarcada por una región HII 1nuy intensa y grande donde se están dando 
procesos de formación estelar importantes (región Z). Este lado de NGC 5427 es el más 
cercano a la con1pafiera, de 1nanera que la disn1inución en la velocidad de rotación podría 
deberse a la desaceleración y ho111ogcneización de las velocidades a lo largo del scgtnento 
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rectilíneo del brazo y/o al hecho de que esta parte del brazo ya no se encuentra en el plano 
principal de la galaxia. Atnbos procesos estarían siendo provocados por la interacción con 
NGC 5426. 

Del lado de la galaxia que se aleja, el extretno de la estructura central ta1nbién coincide 
con una pequcfiajoroba en la curva de rotación (región T). La velocidad de rotación decrece 
ta111bién en la región interbrazo (región O). Después de esta. dis111inución, la velocidad 
autnenta for111ando una joroba entre el punto donde se bifurca el brazo oeste (región P) 
-n1arcada a su vez por una región HII- y regiones 1-III n1ás grandes y tnás intensas a lo 
largo de este brazo (regiones R y S). Esta joroba alcanza entonces una ligera 1neseta una 
vez que se alcanza el segn1ento 111ás externo del brazo oeste (región Q). 

En las partes internas (R = 16 arcsec), el final de la estructura central coincide con 
una pequeña 1neseta en a.tubos lados de la curva con un valor de-.. 110 kms- 1 para el lado 
que se aleja (región T) y de - 100 k•n s-1 para el lado que se acerca (región U). 

4 .4 Análisis din.án:i.ico 

4.4.1 Estitnación de la n.J.asa 

Utilizando el método propuesto por Lequeux (Hl83) -Capítulo 3, sección 3.6.1. se estimó 
un rango de posibles tnasas para cada galaxia. Para tal efecto se cstin1ó el radio al cual 
se perdía la siI11ctría de cada una de las curvas de rotación (Rbif para el cual se ctunple la 
desigualdad 3.33). 

Para NGC 5426 (Figura 4.6), la simetría se pierde a partir de Rbif = 60 arc.<ec . 

. i\ este radio la \"elocidacl de rotación Vrot es igual a 198 /an s- 1 . Considerando que el 
111ódulo de distancia dacio por ele Vaucoukurs (197!J) para NGC 5·127 también es válido 
para esta galaxia se tiene R&;¡ = 7.8 J.·pc de 111ancra que hasta este radio, la 111asa de la 

galaxia se encuentra entre 4.05 x 10 1ºJ.'/0 y G.75 x 101º"'/0 . Para NC;C 5427 (Figura 4.8), 
Rb;¡ = 46.5 arcsec con Vrot = 15·.t h7nl s- 1 • considerando el tnóclulo de distancia de de 

V"aucoulcurs (1979) se tiene Rb;¡ = 6.02 kpc. La u1asa de esta galaxia se encuentra así 
entre 1.92 x 1010 ,110 y 3.20 x 1010 ,110 . Estos resultados se presentan en la Tabla ·1.2 

Para ainbas galaxias, el lado de la cur\'a ele rotación 1nás cercano a la con1paiiera es 
el que 111uestra 111ayor distorsión a partir del radio R¡,;¡, 111icntras que el lado 1nás ale

jado, el co1nporta.111ic11to de la curva ele rotación uo n1ucstra 111ayor difcn::_-ncia antes y 

después ele Rbif· De hecho para las dos galaxia la curva de rotación parece aplanarse 
a radios grandes tras haber alcanzado una velocidad 111áxi1na de rotación V,nn..r (Figu
ras 4.6 y 4.8). Se puede entonces suponer que para cada uno de estos lados, la cur
va de rotación es representativa del 111ovitnicnto circular del gas hasta el últitno punto 
detectado, de tnanera que la curva de rotación puede extrapolarse hasta D2s/2 consi
derando Vmax con10 la velocidad en este últitno punto. Para NC~C 5426 se tiene en
tonces Vmax = 208 km .s- 1 y D25/2 = 88.6 arcsec = 11.47 kpc, para NGC 5427, 
Vmax = 172 km s- 1 y D2s/2 = 85.5 arcsec = 11.06 kpc -a111bos valores para D2r,/2 se 
to111aron de la base de datos LEDA. Considerando estos valores y una distribución de nulSa 
puratnente esférica se encuentras los siguientes valores para la 111asa de cada galaxia al 
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interior de D2s/2: l\INaCS426 = 1.12 x 1011 l\f0 y l\fNGC5427 = O. 75 x 1011 l\f0 Estos 
resultados se presentan tan:1bién en la 'Tabla 4.2 

Utilizando la expresión (3.35) para el cálculo dela 111asa orbital del par se encuentra un 

va]or de 3.01 x 1011 J.\,'.10 considerando una diferencia de velocidades sisté111icas .6. V igual a 
147.5 h~1n s- 1 y una separación proyectada de núcleo a núcleo X12 igual a 18.17 kpc. 

Con1parando la n1nsa orbital con la su111a de las 1nasas individuales encontradas con el 

tnétodo de Lcqueux se encuentra que l\18 uma = l\INGC5426 + 1'INGC5427 = 1.87 X 1011 ..iVI0, 
de rnanera que 1'fsunm/l\f0 rbital = 0.62. Es itnportante tener en cuenta que la ecuación 
utilizada (ecuación 3.35) es una estin1ación estadísitica para una órbita circular. Co1110 se 
n1encionó en el Capítulo 3, sección 3.6.2 para órbitas parabólicas, el resultado puede llegar 
a ser 111enor. 

4.4.2 Distribución de i.uasa 

Para conocer la distribución de 1nasa en cada galaxia de este par se utilizó In foto111etría 
en In banda 13 obtenida por \Vozniak et al (1995). En este caso no se contó con una 
distribución superficial ele 1-II. Utilizando el 1nodelo de tnasa de Blais-Ouellette, An1ra111 
& Carignan (2001) presentado en al Capítulo 3, sección 3. 7 se encontraron los siguientes 
ajustes para cada galaxia. 

Para NC;C 5·126. ninguno de los 111odelos considerados (disco n1áxi1no, disco sub1náxitno; 
halo isotértnico. pseudo-isot.énnico o tipo NF\V) ajusta los prin1cros tres puntos de la curva 
de rotación obsL•rvada. La Figura 4.1•1 tnucstra el ajuste con la 1ncnor x 2 • Este considera 
un disco 111áxin10 con 1111 (J.1I/L)n de 11.15 -el cual, cabe sciialar dista de ser realista- y 
una esfera isotl•nnica para el halo de n1atC'ria oscura. Los puntos internos de la curva 
de rotación sólo pudieron ajustarse asu111iendo uua contribución del disco despreciable 

(.J'l/L = 0.1 en la ba.11da B) y cousidcrando un halo pscudo-isoténnico con una densidad 
central i111pona11tc. r->o = 0.005 J/0 pc-3 • Una razón para explicar que la cur\.·a de rotación 
no puede ajustarse en los puutos i11ternos es que el perfil de huniuosida.d considerado se 
to111ó a partir de una i111age11 en la ba11<la B, 1nic11t.ras que es posible que las partes centrales 
de la galaxia tengan uu C\/ / L )u rnayor que el resto del disco, i.c. la región del bulbo puede 
.ser 1ná.s roja. 

Para NGC 5·127. el 111ejor ajuste da un valor de (111/L)a = 1.7 -similar al encontrado 
por l3lackn1a11 ( 198:.2)- que corrPspondc a un disco 1náxi1110 y un halo isoténnico que in1plica 
una contribución i1nporta11te de rnateria oscura en las partes externas de la galaxia (Figura 
4.15). La divt..•rgt..-..ucia e11trt.." la curva obser\.·ada y el 1nodelo ajustado corresponde a regiones 
asociada...-.; cou la prest.."llcia de los brazos espirales. 

El valor del cocit..-..utc entre la suu1a de las tnasas indh·idualcs y la 1nasa orbital A:lsurna/J.'Iorbital 

0.62 es consistente con una contribución iinportant.c de n1a.tcria oscura en las partes exter-
ua.s de las galaxias la cual 110 puede ser detectada con la curva de rotacióu obtenida con 
Ha y utilizando el inétodo de Lequeux. Por otro lado, es posible que la 1nasa de NGC 5427 

haya sido subest.hnada debido a una sobrcstin1aci611 de la inclinación de su disco. Co1no 
se \.·ió anterionnente -Capítulo 3, sección 3.5.3- la tnala deter1uinaci611 de la inclinación de 
una galaxia puede tener efectos ilnportantes en la a1nplitud de la curva de rotación calcu-
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TAllLA 4.2: Estimación de masas para NGC 5426 y NGC 5427 

Rbif \l(Rb;¡) Al ( Rbif) x 1010 M0 - - - D2s/2 \/(D2s/2) 
en kpc en km s-1 en kpc en km s-1 

NGC 5426 i.S 198 4.05 - 6.i5 --- 11.5 208 
NGC 5427 6.0 154 1.92 - 3.20 --- 11.1 1i2 

ª Radio al cual se pierde la simetría entre un lado y otro de la curva de rotación . 

Af(D2s/2) x 1010 M0 

(/) 

6.72 -11.2 C'l 
.-< 

4.5- 7.5 
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FIGURA 4.14: lVIejor ajuste para el tnodelo de n1asa para NGC 5426 utilizando un 
halo pscudo-isotér111ico y un disco rnáxin10. La curva de líneas largas representa la 
contribución del halo de materia oscura, la curva de líneas cortas representa la con
tribución del disco estelar. Los parán1etros que aparecen en la figura corresponden al 
cociente masa-luminosidad del disco en la banda B (.!vi/ Ld;,k), el radio central (core 
radius) del halo de n1ateria oscura y su densidad central (Ro y p 0 , respectiva1nente) 
y Ja ;x2 inini111izada en el espacio de pará111etros. El nlodelo de nlasa considerado se 
tomó de Blais-Ouellette, A111ra111 & Carignan (2001). 
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FIGURA 4.15: l\fojor ajuste para el inodelo ele inasa para NGC 5·127 utilizando un 
halo isotérn1ico y un disco 1náximo. La curva ele líneas largas representa la contribu
ción del halo de 111atcria oscura, la curva de líneas cortas representa la contribución 
del disco estelar. Los pará111ctros que aparecen en la figura corresponden al cociente 
masa-luminosidad del disco en la banda B (1\f / Ld;sk), el radio central (core radi·us) 
del halo ele materia oscura y su clensiclacl central (Ro y p 0 , respectivan1ente) y la x 2 

ininitnizacla en el espacio ele pará!netros. El 1noclelo ele n1asa considerado se ton16 
ele Blais-Ouellette, An1ra111 &: Carignan (2001). 
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lada y por lo tanto en la tnasa estirnada ya que l\I(R) o:: V 2 rot(R). Esta subesti111ación 
podría explicar porque aunque NGC 5426 parece ser 111ás 111a.siva que NGC 5427 a radios 
111enores, las velocidades radiales del posible puente entre an1bas galaxias parece pertener 
a la prhnera haciendo suponer que esta galaxia ha sido 111ás afectada por la interacción que 
su con1paiiera. El hecho de que antbas galaxias tengan aproxitnadatnente la 111is111a n1asa 
total apoya la idea de que pertenecen a la categoría de "galaxias getuelas" de Yan1agata, 
Noguchi & Iye (1989). 

4.5 Análisis del encuentro 

Como Jo sugirió Black111an (1982), Ja distribución asimétrica de Ja luz en este par podría 
deberse al hecho de que NGC 5427 no ha tenido tie1npo para pron1cdiar la distribución 
de 111asa de sus partes externas. Siendo este el caso y considerando que para esta galaxia 
Vrot ,_ 172 k7n .s- 1 a R ........ 9 /..~pe, se esti111a un periodo de rotación del orden de ........ 3 x 108 y1~s 

lo que apoya la idea de Blacktnan ( 1 !JS2) en cuanto a que éste es un encuentro reciente. 
Sin cn1bargo cotno se vio en el C~apítulo 2 parece ser que en general los puentes y colas 
de galaxias interactuantcs son ntás azules que el disco interno de las 1nisn1a n1ostra.ndo 
que en pron1edio la for111ación estelar antncnt.n en la zona ele la interacción (Schon1bcrt, 
\Vallin ... '-=. Struck-l\.larcell l!JDO). Por otro lado 1nodclos ele N-cuerpos han 1110.strado que 
para galnxias en interacción la fortnación estelar se induce de 111anera sitnultánca en todas 
direcciones del disco de la galaxia. Estos dos últ.in1os resultados no apoyan la idea de 
Blackntan acerca de la n.•clistribttción de la n1at.cria durante el encuentro, ele ahí que una 
explicación n1ás convincente para la distribución asitnétrica ele la luz en este par sea la 

dada por el 1nisn10 Black1na11 ( 1 !J82). Según este autor, la falta de e111isión en los lados 
adyacentes de las galaxias se debe a que NGC 5•12G se encuentra ••enfrente" de NC~C 5,127 
(respecto al observador). Dado que NGC 5426 tiene una tnayor inclinación que NC~C 5.::127, 
el polvo de la pri1ncra oscurece la cn1isión que proviene de la segunda resultando en la 
distribución asin1étrica que detecta el autor. 

NC~C 5·12G es una espiral con dos brazos bien definidos por lo que se puede asutnir 
que ésta es una espiral .. lrailing·· ya que con10 se '\'ió en el Capitulo 1, scccióu 1.2.5, los 
brazos espirales .. leading·~ no son con1uncs adcn1ás de que en los casos que se ha observado 
este co1uporta1niento se observa únican1ente un brazo. C~onsiderando entonces el sentido 

de rotación de la galaxia y la ubicación del lado que se aleja (lado "rojo") y el lado que 
se acerca (Jada .. azul"), se puPde inferir la orientación de esta galaxia situando su lado 
oeste tnás cercano al obst..--r'\·ador que el lado este. Para NC~C 5·127 se puede usar el 1nis1110 
argu1nento para suponer que (_"'S una espiral .. lrailing'". Este sentido de rotación del patrón 
ta111bién es sugerido por .Alfara et. al (2001) de acuerdo al n10'\•i111iento del gas confonne se 
encuentra con la onda de densidad. Considerando la. distribución de las velocidades que 
se alejan y se acercan (lado "rojo" y lado '"azul"), el lado sureste de la galaxia está n1ás 

cerca del observador que el lado noroeste. ....<.\ partir de la inclinación y del espín de las 

galaxias así con10 de la posición de una respecto a otra es posible sugerir un sentido y una 
orientación para este encuentro. El hecho de que NGC 5427 sea una galaxia espiral de gran 
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º"" o.• 

FIGURA 4.16: Simulación nun1érica de Too111re & To0111re (HJ72): Análisis de lo 
que le ocurre al anillo 0.6 Rmin de partículas en un encuentro directo y parabólico 
de dos galaxias de la n1isn1a n1asa. El alarga111iento que sufre este anillo en el cuadro 
-0.5 puede asociarse con el puente que parece estar asociado a NGC 5426. 

diseiio sugiere que el encuentro con NGC 542G es directo. cotnparanclo la 1norfología del 
par con las si1nulaciones ele Too1nre ... ~ 'Ibo1nre (1972) se encuentra que el puente aparente 
entre atnbas galaxias es si111ilar a la elongación presentada por estos autores en las pri111eras 
etapas (0.5 x 108 afias antes del instante pcrigaláctico) de la si111ulación de un encuentro 
directo con órbita parabólica con una con1paiicra de tnasa sin1ilar (Figura 4. lG). Si bien ésta 
es una con1paración poco precisa y el siste1na es seguratncntc 111ás con1plicado es posible 
que este prirner análisis sirva co1110 punto de partida para futuras sin1ulacioncs nun1éricas 
de este encuentro en particular. La geo111ctria global sugerida para este encuentro así co1110 
el sentido del 111is1no se presenta en la Figura •1.1 7. 

La escala de ticrupo de la interacción se estirnó a partir del cociente de la separación 
proyectada entre a111bas galaxias ( 18.17 J..·pc) y la diferencia entre sus velocidades sistétnicas 
(147.5 1.~111 -""-t) lo que resultó en u11 tic111po de,..._, 108 aiios. Este '\·alor es sitnilar a la escala 
de tic111po en la sirnulación de Too1nrc & 'Ibot11rc (1072). 

Este resultado irnplica que la interacción no es necesaria111cntc fuerte, lo cual concuerda 

con el hecho de que la.s galaxias no se e11cue11tran fuerteu1e11tc distorsiouada.s. Esto hace 

posible suponer que la contribución de los 111ovi111icntos circulares en el curva de rotación 
y por lo tanto en la esti111aci611 de la!-:i 111asa no es i1nportantc. Existen sin e1nbargo ca
racterísticas en a1nbas galaxias que pueden asociarse al proceso de interacción tales corno 
el aparente puente de n1aterial entre arnbas galaxias, el rnapa de velocidades radiales dis
torsiouado para NC;C .5427 así co1110 el seg111e11to rectilíneo de uno de los brazos de esta 

galaxia. El rango de velocidades radiales que se observa a lo largo de este scgrnento rec
tilíneo es co11siderablc111cnte 111enor que en otr.a.s partes de este 1nis1110 brazo con-io si esta 
estructura estuviera desacelerándose hacia un valor pron1edio debido a la cercanía de NGC 
.5--126 o bien con10 si estuviera siendo desviada del plano principal de la galaxia debido a la 
interacción. Co1110 se n1encionó anterionuente 1 el pequeiio desplazan1iento que se observa 
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TES1S CON 
F1\L1::L:...PJL:.!_, ;.:~·~~{J 

FIGURA 4.17: Posible configuración tridin1ensional para el encuentro entre NGC 
5426 y NGC 5427 donde se indica el espín y la orientación 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 detrás de NGC 5426 hacia la parte frontal de 
la itnagen en la esquina inferior derecha. 

en In isovelocidades centrales de NC;c 542G parece delinear una barra incipiente de alre
dedor de (j arcscc ele largo, cuya fonnación podría haber sido inducida por el proceso de 
interacción. Las regiones I-111 gigantes que se observan en cada galaxia podrían ser ta111bién 
evidencias de fonnación estelar inducida recientc1ncntc por este 111is1no proceso. 

Sin e111bargo y co1no se 111cncionó en el Capítulo 2, sección 2 .. 5.1 algunas de estas 
peculiaridades podrían tan1biún ser producto ele la naturaleza intrínseca ele cada galaxia. Es 
por esta razón que es nc>cesario realizar silnulaciones nu111éricas detalladas de este encuentro 
considerando restricciones cinen1áticas con el fin de distiuguir hasta qué punto el proceso 
de interacción de galaxia estfl relacionado con la fonnación de la barra central -en el ca.so 
de NC:C! 5·12G. Otra característica interesante qut.." se observa en este par es el hecho de 
que el puente de estrellas y el puente de gas 110 parecen coincidir del todo. 1\sí nlis1110 el 

puente ele estrellas uo parece seguir ninguna estructura en particular ya que aparece casi 
perpendicular al scg111ento rcct ilínco del brazo de NGC 5427 y no parece seguir el brazo 

oeste de NC~C! 5-127. C~OIIIO Sl.' 111encio116 ta.tnbiéu en el c:apítulo 2, sección 2.5.1, estas 
diferencias entre gas y cst rcllas podría deberse al efecto de fuerzas no-gravitaciona.les co1110 
presión del gas o ca1npos 111agnéticos. 

El hecho de que la.s velocidades sisté111icas de estas galaxias difieran por cerca de 
.O. Vsy . .,,t ........ 150 Ion s- 1 y que a la '\'CZ parezcan estar conectadas por un puente de 111aterial 
sugiere que en realidad se está 1nidieudo 1111a con1ponente i1nportante de las velocidades 

peculiares cutre estas dos galaxias. De esta tnanera A Vsust podría estar representando una 
cotnponentc significativa de la diferencia total de velocidades entre a1nbas galaxias. 
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Capítulo 5 

Kar 468: NGC 5953 y NGC 5954 

1Vota: Parte del estudio cine111ático y cliná111ico de este par de galaxias en interacción ha 
sido rc111itido y aceptado para publicación en la revista Astrono111y "~ J-\strophysics con 
el título "NGC 5053/54: BVRIHaJK Photornetry and [1V I I] Fabry-Perot Interferornetry" 
y los autores 1-1. Hernández-Toledo, l. Fuentes-Carrera, M. Rosado, l. Cruz-González, A. 
Franco-Balclcras y D. Dultzin-1-lacyan. En este artículo ade111ás del análisis cinetnático 
del par se presenta un estudio foto1nétrico a profundidad de cada una de las galaxias del 
par el cual no se detalla en este capítulo. Unica111cntc se 1ncncionarán aquellos resultados 
relacionados con el análisis cincinático y <liná111ico de la interacción entre estas dos galaxias. 
Para tnayor detalle en cuanto a los resultados fototnétricos n1ás recientes sobre este par 

referirse directamente a Hernández-Toleclo et al (2003). 

5.1 NGC 5953 y NGC 5954 

l'-ar 468 es un par de galaxias iuteractuantes catalogado iniciahnente corno un par rnixto 
formado por una galaxia tipo SO (NGC 5053) y una galaxia espiral (NGC 5054) (Ka
rachentscv 1972). Sin crnbargo co1110 se verá rnás adelante, la estructura que presenta 
NC.;c 59.53 es n1ucho 111ás co1nplcja que para una galaxia de tipo lenticular, por lo que su 
clasificación 111orfológica debe ser re\•isada. Este par tarnbién fue catalogado por \'orontsov

Velyamino'· (1050) como VV244 y por Arp (IOGG) como Arp 01. Este último la consideró 
dentro de los SL ... scnta y cinco pares en su catálogo fonnaclos por una galaxia espiral con 

co1npafi.eras pegadas a uno de sus brazos espirales (núrncros 37 a 102 en su catálogo de 
galaxias pPcnliares). Observaciones de este par han llevado a pensar que éste es un claro 
eje111plo de transfcreucia de 111aterial eutre galaxias iuteractuantes ( llatnpazzo et al 1995; 
Do111inguc et al 200:3). Sin e1nbargo ut ilizanclo un 111étodo si111ilar al de '100111re 1.11'..:. 'roontre 
(ID72), .h.,.ukins (lDS~t) 110 111ostró evidcucias de dicha trausfcrencia de tnaterial. Por su 

parte c:hengalur, Salpcter & rrerzian (l{HJ.5} incluyeron este par en su estudio de galaxias 
binarias con observaciones de f~JI obteniendo el 111apa de velocidades para cada galaxia. 
Dada la resolución espacial de sus observaciones (un bea111 igual a 24 arcsec), estos autores 
encuentran un can1po de velocidades con1plejo y dificil de descotnponer. 

NGC 5053 es una galaxia Seyfert 2 cuyo tipo morfológico ha sido dificil de cletertninar 
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FIGURA 5.1: a) Imagen directa en la banda 13 de NGC 5953/54 (Kar 468) tomada 
ele b) ltnagen t11onocron1ática [J\' 1 J] del par obtenida a partir del cubo de datos del 
interferómctro Fabry-Perot de barrido PUl'vlA. 
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considerándose con1untnente corno una galaxia tipo SO/Sa -ver Tabla 5.1 Esta galaxia ha 
sido objeto de varios trabajos foto111étricos en bandas que van desde la banda B hasta 
la banda K (Reshetnikov l!HJ3; Rarnpazzo et al 1095; de Jong 1006; Hunt et al 1999; 
J-Iernández-Toledo et al 2003). Hernández-'lbledo et al (2003) encuentra que los colores 
de esta. galaxia son ligeratnente rojos (B - V = 0.82) co111parados con los de una galaxia 
espiral típica (B - V = 0.78 -de Jong 1006). Dentro de estos trabajos, Reshetnikov 
(1993) describe esta galaxia con un bulbo relativatnente brillante y cotnpacto junto con un 
disco exponencial a su vez tnás brillante y 1nás cotnpacto que el disco pro1ncdio de una 
galaxia espiral de 111is1110 tipo 1norfológico (Sa). En un estudio foto1nét.rico en la. banda. B, 
Hatnpa.zzo et al (1995) sugiere que esta galaxia es o bien una galaxia. tipo SO con evidencia 
de nudos de einisión en su parte central y ausencia ele estructura. espiral, o bien una galaxia 
de tipo te111prano (i.e. elíptica) la cual ha adquirido el gas que se observa de la galaxia 
espiral con la que se encuentra interactuando. La región con fonuación estelar itnportantc 
ta111bién fue detectada co1110 un anillo circun1nuclcar por González-Delga.do ... ~ Pércz ( 1 üüG) 
así con10 en la ilnagcn contrastada en Ha: de I-lernández-'T'olcdo et al (2003). En este 1nis1110 

trabajo, el análisis de los perfiles e.le brillo superficial indican que en la parte ceutral de 
esta galaxia se detecta una región circun111uclear ele fonnación estelar y un disco externo 
sin estructura aparente (I-Iernández-'10lcdo et al 2003). 1\ partir de la i111agcn to1nada 
con el telescopio espacial (HST) utilizando los filtros \VFPC2 FG06\V (bandas V y R) 
y NIClVIOS FlGO\V (banda 11) presentada también en Ilernándcz-'Jbledo et. al (2003), se 
puede apreciar que lo que parece ser un anillo circun1nuclear cs cu realidad una serie de 
nudos de fonnación estelar dC'lincando una serie de brazos floculentos (Figura 5.4b). J-\ 
partir de estas 1nisn1as i111ágc11cs se detecta ta1nbiün una C'st ructnra central eu fon na de ugn 
que podría estar relacionada con uua pequeiia barra central de aproxit11ada111e11te 120 pe 

de largo. SL~ observa ta111bil>n que 111fts allá de los brazos floculcnt.os no aparecen otras 
estructuras en el disco externo de la galaxia. 

Con observaciones en la línea. de 21 ctn, Chengalur, Salpcter & 'I'erzian {1995) detectan 

una plutna en HI en la parte noroeste de esta galaxia (Figura 5.2), la cual tatnbién es 
detectada en todas las i111ágenes en banda ancha de J-lernández-'rolcclo et al {2003). 

La velocidad sistétnica de esta galaxia ha sido detcrininada por varios autores resultando 
en un an1plio raugo de valores que van de 1804 /.nn .s- 1 a 2104 J..~1n s- 1 ('T'a.bla 5.2). Hasta 

ahora todas la~ csti11ui.cioncs de la distancia a esta galaxia se basan e11 la velocidad sisté111ica 
de la nl.istna y un valor dado para H 0 , y por lo tanto prcse11ta11 grandes incertidutnbrcs. 

NC:C 595·1 es una galaxia LINEll tipo Sed. Los colores ele Nc;c 595~1 son ba.stante azules 
(B - V = 0.G5) y si111ilarcs a los colores de una galaxia espiral tardía. C~onzález-Dclgado 
.. V.. Pérez ( l 006) sugieren que alrededor del 85% de ln . .s regiones 1·111 dctectad;:ts por ellos en 
esta galaxia so11 regiones 1-II 1 supcrgigantes con Iu111inosidades 1nayores que 1039 erg .s- 1 , lo 

que indica una fonuación estelar itnportaute. Este hecho se verifica a partir de los tnapas 
de colores obtenidos por Henu.\ndez-'Iblcdo et al (2003) los cuales 111uestran tatnbién que 
la región sur del disco de esta galaxia y el aparente puente entre a1nbas galaxia presentan 
colores si1nila.rcs (B - \/"entre 0.45 y 0.55 nuig ). A partir de iinágcnes en distintas bandas 

del trabajo de Hernándcz-Tolcdo et al (2003) es posible detectar varias particularidades 
tnorfológicas tales corno regiones de fonnación estelar in1portante, un brazo prornincnte 
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§5.l NGC 5953/54 

FIGURA 5.2: Recuadro s11.peri01" Isocontornos de fiujo integrado ele HI para Kar 468 
to111ada ele Chengalur, Salpeter & Terzian (1995). Irnagen principal: Acercamiento 
de NGC 5953 donde se puede apreciar la pluma de emisión de HI en el lacio noroeste 
de la galaxia. El tarnafio del bca111 es de 24 arC$CC . 

que parece c111crger ele la parte inferior ele la galaxia así con10 una serie ele fila1nentos de 
distinta curvatura delineando lo que podrían ser super-burbujas en las parte norte de la 
galaxia (Figura 5.3). Por su parle, Che11galur, Salpeter & Terzia11 (1995) observan una 
extensión de la distribución de 111 a lo largo del eje mayor de esta galaxia. Al igual que 
para su cotnpafiera NC;c .59.53, la velocidad sisté111ica de esta galaxia ha sido detertniuada 
eu dist.intos trabajos y con distintas técnicas observaciouales encontrándose un rango de 
valores que van de 1848 k1n s- 1 a 2123 ¡,,,,, ,.- 1 (Tabla 5.2). 

Los parfunetros principales ele cada galaxia de este par se presentan en las '1~"1.bla 5.1 y 
5.2 
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TABLA 5.1: Parámetros generales de NGC 5953 y NGC 5954 

Coordenadas (J2000)ª 

Tipo morfológico 

mne (mag) 

D2s/2ª ( arcmin) 
Distanciar (Mpc) 

Mnª (mag) 
Brillo superficial promedio al interior de 

D2s/2.i (in mag/arcsec2
) 

ª Tomada de la base de dalos LEDA 

b Tomada de la hase de dalos NEO 

e Reshetnikov (1993) 

d Ram pazzo et al ( 1995) 

e llernández-Toledo el al (2003) 

NGC 5953 

a = 15/i 34m 32.5s 
J = +15° 11' 39" 

SO-aª 
SAa:pec; LINER; Sey 2 " 

Sa e 

so d 

13.29 
0.75 
30.2 

-18.89 

23.36 

NGC 5954 

a = 15/t 34m 35.0s 
J = +15º 12' 00" 

SBcª 
SAB(rs)cd: pee Sey 2 h 

Sed e 

SAB(rs) d 

13.56 
0.63 
30.2 

-20.26 

21.53 

f Base de datos LEDA: A partir de la l'elocidad radial (cz) corregida respecto a la deriva hacia el Cúmulo de Virgo y considerando 
Ho = 70 km s-• Mpc-• ' 
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"' ' " "' "' "' TABLA 5.2: Par{unetros cinemáticos de NGC 5953 y NGC 5954 u 
ll NGC 5953 NGC 5954 z 
.... 

Velocidad sistémica (km/ s) 2164 ± 35c 2123 ± 35c :2, 
2037 ± 43d 1945 ± 39d 

1950 ± 75' 1969 ± 75• 
1848¡ 

18G4g 18G4g 

1994±143 1848±14ª 
1987 ± lOb 1883 ±uh 
1962 ± lOh 1856 ± lo11 

\~ot max (km/s) 200ª 130ª 
240¡ --- o 

218±1011 140 ± lOh 
'<l' ..... 

P.A.(°) --- 3b 

39c 355 e 

180ª 68ª 
51¡ 

45±7i 3±7i 

51±1011 357± 1 h 

Inclinación (º) 25 ± 5ª 61±2ª 

00 --- 65 ± 3h 
"' .. 25±5¡ . 
d 
::: 34±7i 60±7i .. ,, 

32 ± 211 67.5 ± 2h o 
3 
'S. • u 
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FIGURA 5.3: I111age11 de Kar ·IGS Pn la banda I3 para la cual el contraste ha siclo 
resaltado y en la cual se pued<' olJ,..;pn·ar la <'st ruct 11ra intrínseca. de NGC 5954, el 
puente ele 111aterial entre a111has galaxias. la plullla al noroeste ele NGC 5953 así 
conl.o el aparente anillo circ1nu11uclcar ck· fonnaeión estelar en esta galaxia. 11nagcn 
to111acla de Hcrnández-Tolcclo et al (2003). 

ª Reshetnikov ( 19!J3) 

b Rampazzo et al ( 1 !J!J5) 

e Page ( 1 !J70) 

d Turner (l!J76) 

e Observaciones en 21 cm (Bottinelli et al l!JSl) 

r Observaciones en 21 cm (Davies & Seaquist l!J83) 

g Observaciones en 21 cm (Arinstrong & Wotten 1986) 

h Este trabajo -deterininación cine111ática 

González-Dclgaclo & Pérez (l!J!J6) 

TESIS CON 
FALLA DE ORlGEN 

A partir del análisis fotométrico en Hernánclez-Toleclo et al {2003) 

5.2 Mapa de velocidades y curvas de rotación 

5.2.1 In.J.agen. n.J.011.ocro1ná.tica 

La Figura 5.lb presenta la iniagen 111onocron1ática en [NII] del par. La Figura 5.4a 
presenta un acercainiento de esta itnagen para NGC 5953. 
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FIGURA 5.4: a) Imagen monocromática en [1V I I] de NGC 5953 obtenida a partir 
del cubo-objeto del PUl\L<\.. En esta se puede apreciar la estructura elongada con 
dirección NE-SO. Las regiones III y IV corresponden a la pequeñas protuberancias 
que podrían ser producto de fuerzas de 111area debidas a la interacción con NGC 
5954. b) Imagen de la parte central de NGC 5953 tomada con el telescopio espacial 
Hubble, cámara "\VFPC2 y el filtro F600G"\V (bandas Vy R). Tiempo de exposición 
500 s, escala de placa 0.046 arcsec/pix. El ca1npo que se n1uestra es de 37x37 arcsec. 
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En NGC 5953, la mayor parte de la emisión en [NII] se encuentra confinada en las 
partes internas (R ::; G arcsec) siguiendo una fonna oval. Un accrcan1iento de esta parte 
central (Figura 5.4a) per1nite distinguir una estructura elongada de alrededor de 11 arcsec 
de largo y siguiendo la dirección NE-SO. Esta estructura que podría se1nejar una barra 
central o bien parte de un anillo circu1nnuclcar puede resol verse con la ilnagcn del H ST 
(Figura. 5.4b). Al norte y al sur de esta galaxia ( ,..._. 11 arc.sec del centro) se observan unas 
pequefias protuberancias con etnisión tnuy débil que podrían ser indicios de estructura de 
marea (regiones Ill y IV en la.Figura 5.4a). Al suroC'ste de la galaxia, a - 25 arcsec del 
cent.ro se observa un pequeña región con c1nisión clcsconc-cta.da del cuerpo principal de la 
galaxia. Si bien esta región cae dentro de la isofota 23.5 en la banda B de esta galaxia no 
es evidente que la 111is1na esté asociada a NC~C 5!J53. 

Para NGC 5954 se obser'\~an regiones con e111isión [1·v I I] itnportantc en la parte central 
así con10 al incio de uno de los brazos espirales. Co1nparando con la i111agcn Ha ultra
cont.rast.ada de Her11f111dez-'"l.,olcdo et. al (2003) se ve que el n1áxi1110 en e111isión en (.i'V I I] 
coincide con las principales regiones 1111. 1\l norte de la galaxia se detecta una elongació11 
de ,..._. 25 arc.o.;ec la cual podría tratarse de una cola de tnarea (región 1 en la Figura 5.1). 

Entre a1nbas galaxias se obscr\·an algunas regiones con e111isión las cuales parecen trazar 

una estructura sin1ilar a un puente (región II, Figura .5.1). Este puente sigue aproxin1a
da1ncntc la 1ni:-;11u1 orientación que el puente que se observa en la i111agcn en la banda B 
de llernándcz-'Toledo et. al (2003). Sin etnbargo al superponer a1nbas in1ágcncs se obser
va un desfasa1nicnto 011t.rc> estas estructuras (Figura 5. 7). Por el contrario no se detecta 
ninguna cvicleucia de la plu111a al noroeste de NC~C 5953 que se observa en en la banda B 
de l·Jernúndcz-Tolcclo et al (2003) y también cletectnda por Chengnlur, Snlpeter & Terzian 
(1995) (Figura 5.2). 

5.2.2 Mapas de velocidades 

La Figura 5.5 muestra el 111apn de velocidades con resolución variable de NGC 5953/54 
obtenido a partir de la línea de [.iV I I] (6584 A). La Figura 5.G nlllestra a su vez la 
isovelocidades asociadas 

~· ' -~ .. 

NGC5953 

A partir de las Figuras 5.5 y 5.G se puede observar que las velocidades radiales de esta 
galaxia 11111cst.ran un co111porta1niento regular en sus 15 arcsec centrales. Dentro de este 
radio, el 1napa de velocidades ascn1cja al de una galaxia de disco sin perturbar. La línea 
de velocidad cero es bastante regular delineando un eje 111enor cinetnático cuasi-rectilíneo 
y perpendicular al aparente eje 111ayor de la galaxia, aden1ás de que existe sitnetría entre 
el lado que se aleja de la galaxia (Indo suroeste) y el lado que se aceren (lado noreste). 
En el lado oeste de la galaxia se detectaron perfiles dobles los cuales se presentan en el 
recuadro inferior, región \'en la Figura .5.5. En el lado suroeste de la galaxia, la región tnás 
alejada que dc-tecta en ctnisión presenta una velocidad radial considerablcn1entc n1ayor a 
la que presenta el resto de la galaxia. Para esta región Vrad > 2240 km, s- 1 111icntras que 
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FIGURA 5.6: Isovelocidades de NGC 5953 y NGC 5954. Los valores de las velocida
des son en krn. s- 1

• Las líneas punteadas so11 una estilnación " a ojo" de la interpo
lación de los datas. Las velocidades sisténlicas heliocéntricas son 1962 ± 10 km. s- 1 

para NGC 5953 y 1856 ± 10 krn s-1 para NGC 5954 
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.-,,-----,-----.------------, velocidad radial 
(km/s) 

2080 

1910 

1740 

FIGURA 5.7: Acerca1niento del aparente p11e11te de 111aterial entre NGC 5953 y 

NGC 5954. Se presentan las velocidades radiales de las regiones con etnisión en 
[.IV I I] superponiendo las isofotas de la iniagen B obtenida por Hernández-Toledo et 

al (2003). Las letras que aparecen están relacionadas con características cine1náticas 
particulares en la curva de rotación de cada galaxia (Figuras 5.8 y 5.9.) 

en prornedio para el resto de la galaxia Vrad < 2100 km s-1 . 

NGC5954 

.----T-T:l_S_T-,.,-r-, ,;:::, ~;-;-··· -: 
r.;. _u .._1'..)I'. ; 

FALU\ DE tJL:~:~~·i'.: 
Contrariatnentc a lo observado para su con1paiicra, el tnapa de velocidades para NGC 5954 
se 1nuestra tnucho 111ás irregular. Las velocidades radiales no presentan siinctría entre el 
lado norte ele Ja galaxia (con velocidades que se "alejan") y el lado sur (velocidades que se 
"acercan',), así 1nis1110 no es posible identificar una isofota que trace el eje n1enor cinc1nático 
(linea cero de velocidades radiales). En la parte noroeste de la galaxia aparecen perfiles 

dobles (región VI en la Figura .5 . .5). A - 28 arcsec al norte del centro de la galaxia se 
observa la estructura elongada detectada tan1bién en la Figura 5.1 (región 1). Esta presenta 
velocidades radiales que van de 1022 Jnn .s- 1 a 2001 h~·111 s- 1 . Las velocidades radiales 
n1ayores se encuentran a ......, 32 arc.'iec del centro, esto es casi al inicio de esta estructura. 

Para el lado sur ele est.a. galaxia la estructura de las velocidades radiales es 111enos con1pleja 
salvo por el cxtre1110 sur donde las isovclocidadcs casi se cierran sobre si 1nis1nas. 

Extendiéndose de la parte suroeste de NGC 5954 a la parte noreste de NGC .5953 
se observa el aparente puente de inaterial. Las velocidades radiales asociadas al n1is1no 
catnbian graduahnente de Vrad ......, 1780 k7n .s- 1 a Vrad ......., 1880 km s-• (Figura 5. 7). El 

pritner valor es si1nilar al valor de las regiones adyacentes en NGC 5954 1nientras que el 
segundo es cercano a los valores de las regiones adyacentes en NGC 5953. 
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5.2.3 Curvas de rotación 

NGC 5953 

La curva de rotación de NGC 5953 se calculó considerando los pixeles en el mapa de velo
cidades dentro de un sector angular esect = 42° de cada lado del eje 111ayor de la galaxia. 
Para esta galaxia el centro cineinático que se utilizó para el cálculo de la curva de rotación 
no coincide con el centro fotoinétrico presentándose un desfasainiento de ,...,_, O.G arcsec. Al 
interior de un radio de 10.2 arc.sec, el conjunto de valores que dieron origen a la curva 
de rotación más simétrica y con menor dispersión fue P.A. = {51 ± 10)º , i = {32 ± 2) 0 

y V.us = {l!J62.0 ± 10) krn s- 1 • Estos se presentan en la Tabla 5.2 En cuanto a los 
valores detenninados prcviaincntc para estos parán1et.ros cincniáticos, conio se 1nc11cionó 
anterionncnte existen diferencias itnportantcs en los valores de la. velocidad sisté111ica clc
tenninada -ver Tabla 5.2. En cuanto al P.A., el valor detcnninado cinc1nática111cntc en 
este trabajo coincide con los valores encontrado por Gonzálcz-l)elgado ._'\.:_ Pérez (IODG) y 
J-Jernández-Toledo et al (2003) a partir de la fotometría de esta galaxia. El valor determina
do por H.eshctnikov ( 1003) es ligera111entc inferior. Para la inclinación, el valor eucontraclo 
ci11c111ática111cntc coincide con o es cercano a In niayoría de los valores detcrn1i11ados prc
vian1ente -ver ·rabia 5.2 La curva de rotación calculada en este trabajo se presenta en la 

Figura 5.8. 

La curva de rotación es bastante si1nét rica al interior de 10 arcscc. Para a1nbos lados 
de la galaxia, la curva. autncnta graduahnente en los priincros 3.5 arcsec hasta alcanzar 
una velocidad ele 175 h·111 s- 1 . A partir de este radio y hasta R = D. 7 arcscc, la curva 

pennauccc relativau1c11te plana. J\ partir de este punto la curva se bifurca. La velocidad 
de rotación dis111inuye para el lado Hazul" de la galaxia (el utá.s cercano a la con1pafiera) 
llegando a una \'elocidad de DO Jnn s- 1 a un radio de 12.2: arc.scc. Para el lacio "rojo" de la 
galaxia, la curva perrnanece plana hasta un radio de 11 arc .. o;cc a partir del cual la velocidad 
ele rotación aun1cnta ligera111entc llegando a un valor de 105 h~111 s- 1 a R = 12 a1·c.sec. Este 
radio corresponde a la región ele la galaxia donde aparecen perfiles dobles. Con el fin 
de asociar una única velocidac.l radial y por lo tanto una única velocidad ele rotación a 
estos puntos, se consideró en priJncra instaucia la velocidad radial dada por el perfil tnás 

intenso. En el caso en que a111bos perfiles n1ostraran la n1is1na intensidad se revisaron 
los pixcles adyacentes buscando aquellos donde la diferencia entre los perfiles dobles fuera 
considerable. Una vez localizados se asignó a los prin1eros pixcles la velocidad radial 
dada por estos perfiles 111enos ainbiguos. Para estos puntos, la curva presenta oscilaciones 
ilnportantes. La velocidad de rotació11 111áxin1a V,na.r se alcanza a un radio de 13 arcsec y 
tiene un valor de 218 ± 10 kn1 .s- 1 . Este valor se encuentra entre el valor detcnninado por 
Reshetnikov ( 1 !J!J3) y el determinado por González-Delgado & Pérez {l!J!JG) {Tabla 5.2). 

NGC 5954 

Para esta galaxia, la cur"~ª de rotación se calculó considerando los pixeles en el tnapa de 

velocidades dentro de un sector angular esect = 35° de cada lado del eje 111ayor de la galaxia. 
Para esta galaxia el centro cine111ático que se utilizó para el cálculo de la curva de rotación 
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FIGURA 5.8: Curva de rotación para NGC 5953. El panel superior muestra 
V(R) vs. R para aiubos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja. 
Las letras que se tnuestran están asociadas con las regiones que se presentan en 
las Figuras 4.5 y 5.13. El panel inferior inuestra Ja superposición de ainbos lados. 
Vmax indica Ja velocidad de rotación seleccionada para calcular la iuasa de la galaxia 
dentro de un radio D25 /4 el cual también se indica en la figura. 
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FIGURA 5.9: Curva de rotación para NGC 5954. El panel superior 1nuestra 
V(R) vs. R para ambos lados de la galaxia -lado que se acerca y lado que se aleja. 
Las letras que se tnuestran están asociadas con las regiones que se presentan en 
Isa Figuras 4.5 y 5.14. El panel inferior 1ntiestra Ja superposición de mnbos lados. 
l"';na.r indica la velocidad de rotación seleccionada para calcular la inasa de la galaxia 
dentro de un radio D 25 /2 el cual tan1bién se indica en la figura. 
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no coincide con el centro foto111étrico 1 presentándose un desfasa111iento de - 2.4 arcsec. 
Al interior de un radio de 25 arcsec, el conjunto de valores que resultó en la curva ele 
rotación 111ás simétrica y con menor dispersión fue P.A. = (357 ± 1)0 

, i = (67.5 ± 2) 0 y 
Vsys = (1856.0 ± 10) krn ,.-i los cuales se presentan en la Tabla 5.2. Al igual que para 
NGC 5953, los valores de Vsyst encontrados para esta galaxia difieren de un autor a otro. 
El valor que se encuentra en este trabajo es sin1ilar al encontrado por Davics & Seaquist 
(1983), Arrnstrong & \Votten (1986) y Reshetnikov (1993) (Tabla 5.2). Para el P.A. y la 
inclinación, los '\"alares dctcrn1inados son cercanos a los detcn11inados por otro autores -ver 
T'abla5.2. La curva de rotación para NGC 59,1 se presenta en la Figura 5.9. 

Para esta galaxia, se detecta rotación de cuerpo sólido en los prhneros 5 arcsec. La 
velocidad de rotación alcanza c>ntonces una 111cseta con un valor de Vrot - I05k1n s- 1 

entre 5 arc . ..:;ec y 25 arcsec para a1nbos lados de la galaxia. R = 25 nrcsec corresponde al 
últitno punto en c111isión detectado en lado 1"aznl" ele la galaxia (lado sur, el tnás cercano a la 
cotnpaiicra). Para el lado 44rojo" de la galaxia (lado norte), la curva pennanece plana hasta 
R = 31.5 a1·csec. Después de este punto, la curva presc11ta un incren1ento itnportantc en 
Vrot pasando de.-.... 105 lo:rn s- 1 para R = 31.G arc.o.;cc a.-.... 140 /.011 8-I para. R = 33.5 arcsec. 
Una '\"ez alcanzada esta velocidad, la curva decrece de nuevo llegando a .-.... 108 l.·1n s-1 para 
R = 3G.G arcsec. i-\ partir de este radio la velocidad ele rotación distninuye abruptatncnt.e 
a un valor ....... 70 J.·111s- 1. A partir dc> este radio (R = 37 arcscc), la velocidad va.ria ele 
111ancra itnportante entre 30 y 90 /,,~111 s- 1 hasta el últin10 punto en etnisión detectado a 
R = 53.G arcscc. La 111áxi1na velocidad de rotación se alcanza a R = 31.5 arc~o.;ec tiene un 
valor de 140 km s- 1 • Este valor es similar al encontrado por Reshetnikov (1993). 

5. 3 Movin.l.ien.tos no-circulares 

5.3.1 Perfiles dobles 

El pri111er indicio de 111ovi1nientos no-circulares en estas galaxias son cvidcntc111entc los 
perfiles dobles que se detectau en atnbas. Para NC;C 5953, éstos no pueden asociarse 
a ninguna. peculiaridad tnorfológica detectada. Sin e111bargo su orientación coincide con 
la dirección en la que c;onzález-Dclgado S.:. Pércz (1990) detectan un chorro en ctnisión 

[OI I I]/ H o, por lo que estos perfiles podrían estar asociados con la contraparte del mismo. 
Para ~GC 595~1, la región donde se encuentran estos perfiles coiucide con la . .s regiones donde 
se detecta uua de las aparentes burbujas en las itnágenes directas. De este tnodo una de las 
con1pouentes de este perfil doble podría C8tar asociada a la expansión de dicha estructura. 

5.3.2 FWHM 

NGC 5953 

La Figura 5.lOa muestra el mapa de FvVH!vl para NGC 59.53. En éste se puede apreciar que 
la parte central de la galaxia presenta valores itnportantes para el FWI-IM, ,..,_, 170 krn s- 1 , 

la cual sin duda está relacionada con la naturaleza activa del núcleo de esta galaxia (región 
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Capítulo 5 : I<ar 408 §5.3.3Velocidades residuales 

i). En el borde noreste ele la galaxia (región ii) -el cual se encuentra cercano a la estructura 
en for111a de puente- se observan valores de F\VHI\11 superiores a 120 k7n s-1 . Esta contri
bución puede ser un reflejo de 1noviI11ientos no-circulares del gas producto de las fuerzas de 
inarea responsables de la forinación de este aparente puente y de la eventual transferencia 
de inaterial. Considerando la inclinación de esta galaxia (i = 32°) es probable que los 
valores ilnportantes del F'\,VJ-f!\1 detectados en esas zonas esten asociados con 111oviinientos 
perpendiculares del gas. Por otro lado en el sector sur-suroeste de la galaxia (región iii) 
se observan valores pequeños para el F\VI-f!\11, lo que parece indicar que en esta zona los 
1novilnicntos circulares predo111inan. Esta idea se verá rcafirinacla por la distribución de 
las '\·elocidades residuales que se abordará en la siguiente sección. 

NGC 5954 

La Figura 5.lüb muestra el 111apa de FvVHM de NGC 5954. En la parte central de la galaxia 
se observa una contribución in1portante del F\VI-IM con un valor 111ayor a 105 J.~1n s- 1 • Esta 
región sin e111bargo no coincide con el centro de la galaxia (ni el cinetnático ni el fototnétrico) 
y de hecho se encuentra ligera111ent.e al norte del 111isn10 delineando una estructura en fonna 
de"'\!" (región it1 en In Figura 5.lOb) la cual parece coincidir con el brazo espiral interior que 
se detecta en la itnagcn ultra-contrastada en la banda 13 (Figura 5.3). 1-\proxi1nnda1nentc 
a 5 a1·cscc al este del centro de la galaxia (región u) se observa ta1nbié11 una rC'gión con 
valores itnportantcs para c-1 F\VHl\I. Este región no coincide cou ningún 1náxi1110 en las 
i1nágcnes directas de esta galaxia, por el contrario parece coincidir con un 111fnin10 ele 
etnisión (sobretodo en las in1ágcnC's ultrncontrnstaclas en la banda 13 y en Ha ele 1 lcrnánclez
··1blcdo et al (2003)) y por lo tanto podría estar relacionada con la región int.<. ... rbrazo en esta 
galaxia. En el borde sur de la galaxia (región vi) se obser'\·a otra contribución i111portantc 
de F\VI-11\I 2: 105 k1n. s- 1 • Esta región coincide con parte del brazo espiral que rodea a la 
galaxia por su parte inferior. Al norte de la galaxia (región vii) se observa una pequeña 
región con FtFJ-J_1J ~ 105 h:111 .s- 1 ; ~ 3 urc~"'ec al norte ele esta región se obser'\•a. otra 
pequeña región con F\V H ~'I ~ 95 h·111 ..,- 1 (región viii) la cual parece estar asociada con 
el borde de una de las burbujas detectadas. Los \'alares del F\VJ-11\tl en a111bas regiones 
pueden est.ar relacionados con 1novi111ientos no-circulares en esta aparente cola de tnarea. 
La iuclinación de esta galaxia. (i = 67.5°) no per1nite asociar una fracción i111portante de 
las contribucioucs de F\VI-1.i\.il exclusivarnentc a n1ovi111ientos perpendiculares al plano ele 
la galaxia o exclusiva1nc11te a 1novi111ientos no-circulares en dicho plano. 

5.3.3 Mapas de velocidades residuales 

NGC 5953 

Con el fin de obtener el rnapa de velocidades residuales de esta galaxia se utilizó la curva de 
rotación observada sin considerar aquellos puntos que parecían estar asociados al puente 
entre las dos galaxias (puntos con R :;:: 18 arcsec con Vrot :5 155 km s- 1 ) y puntos para 
los cuales se detectaron perfiles dobles ( puntos con Vrot :;:: 215 km s- 1 a R :;:: 22 arcsec). 
La curva considerada se presenta en el recuadro superior en la Figura 5.11. El inapa 
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FIGURA 5.11: J'vlapa de velocidades residuales para NGC 5953. El recuadro superior 

111uestra la curva ele rotación corregida para calcular el catnpo ele velocidades radiales 
ideal. Las regiones Q a U se discuten en Ja sección 5.3.3. 

de velocidades radiales ideal se construyó entonces a partir ele esta curva y la ecuación 
(3.27). El n1apa ele velocidades residuales resultante se muestra en la Figura 5.11. Este 
111apa no 111ostró ninguna de las particularidades señaladas por \Varner, V\Tright & Bald\vin 
{1973) con10 indicadores de errores en la detern1i11ación de los pará1netros cinetnáticos 
para el cálculo de la curva de rotación -ver Capítulo 3, sección 3.5."1- de n1anera que las 
particularidades que prcseuta este 1napa están dircctan1ente vinculadas con n1ovin1ientos 
no-circulares del gas. 

En la parte ce11tral de este 111apa (los pritneros 3.4 arc.sec), se observa una distribución 
peculiar de las velocidades residuales (región Q). Hacia el noroeste del centro cinemático se 
observa una contribución itnportantc de velocidades residuales positivas (Vres :;::::: 25 kn1 s-1 ) 

a lo largo de los ........, 1.5 arcscc centrales siguiendo el eje 111enor cinentático ele la galaxia 
(i.e. tales que 8 = 90º). 1\dyacente a esta región, siguiendo la dirección noroeste se 
obser\."an velocidades res id ualcs ucgativas (\/'re... ::5 -10 h;1n s- 1 ). .t\l sureste del centro, 
dC"ntro de los pri11H.-..ros ......, 1.3 arc8ec, se observan ta1nbién velocidades residuales ncgath•as 
( Vre." :5 -13 h·111 s- 1 ) las cuales tan1bién se distri buyeu a lo largo del eje tncnor cincn1ático 
(B = 270º). La distribución de estas regio11ps con IVresl itnportantcs pcr111iten hacer un 
auálisis a partir de la ecuación (3.28). Para estas regiones 8 ,.._ 90, 270° de tnanera que 

la contribución de la velocidad tangencial Vian en la ecuación {3.28) puede considerarse 
despreciable. Esto in1plica que una fracción considerable de estas velocidades no-circulares 
es eu la dirección radial en el plano de la galaxia. Estas velocidades podrían ser un reflejo del 
gas cayendo al centro de la galaxia "alin1entando,, el núcleo activo. Es i1nporta11tc recordar 

que estas regiones coinciden con la región i en el tnapa de dispersión de velocidades por 
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lo que es posible que en esta región central se estén dando tanto 111ovituientos ituportantes 
radiales en el plano de la galaxia corno 111ovi111ientos perpendiculares al 111isn10. 

En el borde de esta galaxia ta111bién se observan velocidades residuales itnportantcs, 
tanto negativas con10 positivas. La región Sen la Figura 5.11 presenta velocidades nJayores 
que 20 krn s- 1 y coincide con la protuberancia sur que se observa en la itnagen n1onocro
n1átrica en [1V I I] (Figura S.4) la cual podría estar asociada 111ovi111ientos no-circulares 
producto de las fuerzas de tnarca. La región ~r· presenta tatnbién velocidades residuales 
itnportantes y coincide ocn la parte ele la galaxia donde se detectan los perfiles dobles. Por 
su parte la región R presenta velocidades residuales 111enorcs que -20 kni 8-l y coincide a 
su vez con la protuberancia norte que tan1bién se observa en la Figura 5.4 la cual se cree 
ta111bién podría estar asociada a una estructura ele tnarea. Ninguna de estas regiones cae 
sobre alguno de los ejes de la galaxia por lo que no es posible hacer un auálisis a partir 

de la ecuación (3.32). Sin embargo el hecho de que en el mapa de F\Vlll\I no presenten 
ninguna peculiaridad hace pensar que los 111ovit11icntos que predontinan en estas regiones 
son en el plano de la galaxia (ya sea radiales o tangenciales) y podrían dar una idea del 
efecto que tienen las fuerzas de rnarca sobre estas regiones. Esta es sin duda una rcstrcición 
cine1nática itnportantc que se debe to111ar en cuenta para una eventual shnulación nurnérica 
de este encuentro. 

En el lado sureste de la galaxia (región ll en la Figura .5.11) se observa una contribución 
itnportantc de velocidades residuales positivas (\/'res ~ 20 J.~171 s- 1 ). Estas velocidades 
tatnbién se distribuyen a lo largo del eje 111enor cine111ático (O = 270°) y no coinciden 
con ninguna particularidad en el tnapa ele dispersión de velocidades por lo que podrían 
estar relacionadas sobretodo con 111ovi111ientos radiales del gas en el plano de la galaxia. 
Esta región no corresponde a ninguna peculiaridad tnorfológica detectada en la galaxia, sin 
e111bargo podría ser un reflejo ele los rnccanistno que confinan al gas ionizado en la.s partes 
internas de esta galaxia (R ::; 15 arcsec). 

NGC 5954 

Para esta galaxia, el 111apa de velocidades radiales ideal tatnbién se obtuvo a partir de 

la curva de rotación observada otnitiendo los puntos tnás allá de R = üO arcsec y sin 
considerar puntos con Vrot ~ 130 krn s-1. El ajuste se 111ucstra en el recuadro superior de 
la Figura 5.12. 

En el lado este de la galaxia se observa una zoua con Vrcs tnayores que 20 ktn. s- 1 (región 
\V cu la Figura 5.12). Esta región coincide con la región vi en el 111apn ele dispersión de 
velocidades (Figura 5.10) y parece estar asociada con el brazo espiral de esta galaxia. l~n la 
parte sur se obser'\.·an Vres n1enorcs que -10 krn .s- 1 (región X). Estas regiones se encuentran 
a lo largo del eje n1ayor cine111ático y son tales que O = 180°. Considerando que a lo largo 

de esta región no aparecen peculiaridades en el tnapa ele dispersión ele vclocidac.les se puede 
inferir -a partir de la ecuación (3.28)- que estas velocidades residuales están asociac.las 
sobretodo con 1noviinientos tangenciales no-circulares en el plano de la galaxia. El hecho 
que esta parte de la galaxia corresponde tatnbién al brazo espiral podría. itnplicar que el 
tnovitnicnto detectado es un reflejo del gas que se desacelera y /o acelera al encontrarse con 
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FIGURA 5.12: l'vlapa de velocidades residuales para NGC 5954. El recuadro superior 

nn1estra la curva de rotación corrgida para calcular el ca111po de velocidades radiales 

ideal Las regiones V a Z se discuten en la sección 5.3.3. 

la onda de densidad (o la perturbación de marea) responsable de la formación de dicho 
brazo. 

Por otro lado se obscr'\·a una contribución de velocidades residuales negativas al noroeste 
de la galaxia (región \r) eu la zona que corresponde a la orilla oeste de la aparente burbuja 
detectada en el inrngen 13 de llcrnández-Toledo et al (2003) (Figura 5.3). Esta región no 
coincide con ninguno de los ejes principales de la galaxia por lo que no se posible hacer un 
análisis partir de la ecuación (3.38) . 

. l\I norte de Ja galaxia, a lo largo de la aparente cola de n1area se observan ta111bién 
velocidades residuales in1portantes (positivas y negativas). La región Y en la Figura 5.12 
corresponde a l'res 2" 25 J...·111 s:- 1 tnientras que la región Z corresponde a Vre-' :::;- -20 krn s- 1 • 

. An1ba.s regiones se encuentran cercanas al eje inayor de la galaxia con 8 ......., 0°, de 111anera 
que estas vclocidadt•s podrían ser un reflejo del 111ovi1niento tangencial no-circular del gas 
debido a la presencia de la burbuja que se detecta en la imagen B de Hernández-Toledo et 
al {2003) (Figura 5.3). 

5-3.4 Cornparación entre particularidades cinen1áticas y inor
fológicas 

Con el fin de con1parar el co1nportamiento cinen1ático al interior de cada galaxia con la 
presencia de peculiaridades n1orfológicas se superpusieron los 1napas de velocidades a imá
genes directas tales como la iniagen monocromática en [NI I], la imagen ultra-contrastada 
en el banda B de Hernández-Toledo et al (2003), así como la in1agen del telescopio espacial 

155 



C;oi.pli.ulo ~ : l'ÜU" 1U!i 

, , , , 
D ---

< > 
6'' 

1295 

A 

20S'Ü 

FiG-UP...A 5.1:..l: ~.-1.Ll.pa <lt.~ -..·~lu-.:id...l.dt·:-;. Ll~· >~(;,;.:__· ~~+-::.J :-,:._q;r:q_.:uuit·adu l<..c:; i:-;ufut.a:s <le la 

i.uú:g.t.--n t-li la band;., B 1,:,u.i.:1di1 o:: ( •l.r. -:-1 :.-:·l-:-:--:·ui •h · t·:·j-•¡,,;_ l.:,} II il l..-l,lt_- \.Ift.·r.i.i;iüdt.·_,¿-Tt:.tlb:iu 
t..~t ;:¡.} .:200:.1.)- L¡¡:_-; h:tra.;-; il.u.1i>.;ii.H 1a.;.-.. tlif .. ·¡-c¡¡t.>.·;-.., i'\."bli.Hl\,";-; ci..:-iUCi~¡,;,.l"¡,,;,_-; ;.:üll h¡, curva tle 

rtJt.ación ¡ Fi,:..~ura :j_:__::..._1. 

NGC 595:.1 

Í 0
dt'it c·"'I. ít ~:.ilt:1"".ia ~· '-lljl''"l1""" ~·l •nrip•1 d~· '\~·ln•·idr11{•:-; :·uq la i111d;l:."tt c·;1 IH h•unlil f{ obl<'llidrL 

.__ . .__..,n d JI5T (Fl::!u1·l; ~· . .iJ). L~'I- J'!·:!h-..u qut· c•.-•r.!'~""-:-'Pt-·ndo:.- t1 h•:-' h.iH.zt·•'.:" ñ.__-.,_·Hh·.!1h .. -.:> {se!! ... h"l.n...-~ 13 
:; e~~ 11 l;t l·ic'.'!I".:!.--· ¡:{; ......... , •..• , •. 1!1.-:tl• ·!··ll!o·.-_ .• ¡ .. 1:~ 1··-~:,i,".11;" ¡.¡ P!;tj•;!~I·· ..., ... 1u.·ídad•'~ r:!df;til• . ..: 

don-..1~.' n.;_. -::-t.= -.)b~·/n:a hl!!.;::;ull:~ .J.i=i:tüi"cih)ll :t.i:-rH·.,:_0 nt .. _:_ r_\;rnµara!.ld.·J -.:..·-:.Hl la -.:..·urr.a .j.,.; rota-::-i0u. 
·(~:=i.t:·:::. :·t"·~iú!!t··:; f-.t·· t""!!f'::t··::!::t.:: (•H p::.!-!!-, !k~ l:i t--::r~·[t. p!"t.!It. !:t. t"':!lf:..1 1•:.,,; I':.!t!!:t-·!1ln.. t!t·· H!;"t.!:t"•r!"t. 

t..:UHtiBU~1. _\· lh::-;~~H ::.'1..:::-t,-. [.::, H!it~_! de {~ Hh:-=.et.d. a l~-Ü ?.:t:! ~-·l .. l!:Blt"t.: ;.:-.=-tu·:.::: n:.t._fh_,.~ UU ~e 

l .~1G 



Capftulo 5 : I<ar •168 §5.3.4Particularidndcs cinemáticas y morfológicas 

subyacente de Ja galaxia (región D en la Figura 5.13) corresponde a Ja parte plana de la 
curva de rotación que sigue a este radio. 

Para el lado de la curva que se acerca (lado "azul"), los puntos para los cuales Vrot 

dis111inuye de 111anera hnportante (puntos a radios 111ayorcs que 10 arcsec) corresponden a 
las partes del cuerpo principal de la galaxia que se encuentra 111.ás cercana -en proyección
ª la con1paiiera NC~C 5954 (región F en la Figura 5.13). Sin e111bargo a radios tnayores 
(R ~ 15 arcsec) se observa un nuevo au111ento en la velocidad de rotación (regiones G y 
I-I). Estos radios corresponden al inicio de la estructura del puente entre a111ba.s galaxias 
y sus velocidades son cercanas a la velocidad de rotación alcanzada en la parte plana de 
la galaxia -en particular para la región 1-I. Por su parte para el lado "rojo'\ la zona de la 
galaxia donde se detectan perfiles dobles corresponde a la parte ele la curva para la cual 
Vrot au1nenta ligerantcnte (región E). Sin etnbargo estos perfiles no parecen estar asociados 
a ninguna particularidad ni en la i111agen 1nonocro111ática en [1'r 11] ni en la i1nagen del 
HST. 

El hecho de que dentro de un radio de "'-J 10 arcsec, la curva de rotación de esta 
galaxia sea sitnétrica y plana puede considerarse cotno un indicio de que el aparente auillo 
ci .. cmnuclear detectado po .. ?) y González-Delgado & Pé .. ez (l!J!JG) es un efecto de la 
resolución de sus observaciones. Efectiva1ne11tc co1no se pudo clctenniuar a partir de la 
itnagen del H ST lo que parecía una estructura anular es en realidad los brazos floculcntos 
no resueltos los cuales no parecen tener efectos hnportantcs sobre la cinen1áticn del gas. 

Por otro lado, en el lado suroeste de la galaxia, la i-egión inás alejada que detecta en 
e111isión presenta una velocidad radial considerable111ent.c ina.yor a la que presenta el resto 
de la galaxia. Para esta región Vrad > 22~10 h.~1n s- 1 111ic11t.ra.s que cu pro1uedio para el 
resto de la galaxia Vrad < 2100 k111 s- 1 • Considerando que para esta región no se detecta 
ninguu tipo ele conexión con el resto de la galaxia (en ninguna de las bandas observadas) 
es posible que la 1nis111a no pertenezca a la. galaxia y que sea el resultado de la etnisión de 
una estrella en el catnpo. 

NGC 5954 

La superposición de la itnagen directa ele esta galaxia en la banda B to1nada por 1--Iernández
Toledo et al (2003) con el mapa de velocidades se presenta en la Figura 5.14. En esta se 
puede ver que la región con perfiles dobles (región IV en la Figura 5.5) coincide con Jo que 
parece ser una burbuja en el lado norte de la galaxia. Para el lado noreste de la galaxia, 
la.s velocidades radiales son bastante unifonncs y 110 se obscr'\·a correlacióu con las regiones 
I-fl I que se observan en las in1ágcncs directa ... -;. 

Para esta galaxia la diferencia de ,...._, 2.4 arcsec entre el centro cine111ático y el centro 
fotoniétrico puede deberse a la prcscucia de polvo en esta parte de la galaxia. Adetnás 
de este desfasa1nientos entre los centros se observa que la distribución de luz respecto al 
eje tnayor cine1nático dista de ser siinétrica, observándose 111ucho 1nayor c111isi611 en el lado 
este de la galaxia en co1nparacióu con el lado oeste. Esto podría darnos una idea de la 
orientación de esta galaxia si supo11c111os que esta asiiuetría en la distribución de luz se 
debe a que el lado oeste está oscurecido dacio que se encuentra tnás alejado del observador. 
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debe a que el lado oeste está oscurecido dado que se encuentra tnás alejado del observador. 
Siéste es el caso, el signo de estas velocidades residuales detenninado en la sección 5.3.3 
sugiere que el gas está de hecho acelerándose (ver Figura 3.lí, Capítulo 3). 

Para el aparente puente entre a111bas galaxias se consideraron las velocidades radiales 
de cada región con e111isión (Figura 5. 7) y según su valor se incluyerou ya sea en la curva de 
rotación de NGC 5!)53 o bien en la de NGC 5954. Para la región J utilizando los parámetros 
cine111át.icos de NGC 5054 (Tabla 5.2) se encuentra que la velocidad de rotación tiene un 
valor ele 122 h~1n s- 1 (para R = 42 arcsec) la cual es cercana a la velocidad de rotación que 
se alcanza en la 111eseta de esta curva 105 krn s- 1 • Est.o podría hablar de la '"pertenencia" 
de est.a región al disco de NGC 5954 y del hecho de que parece seguir el 111ovin1icnto de 
rotación global de la galaxia. 

Con1para.ndo las peculiaridades de la curva de rotación de esta galaxia con sus carac
terísticas 111orfológicas en la. banda B se ve que la parte plana de la curva. corresponde al 
cuerpo principal de la galaxia tanto para el lado uazul" co1no para el lado "rojo". Para. este 
últitno, la velocidad de rotación au1nenta ligeran1e11tc al iniciarse la estructura. elongada 
(región L, Figura 5.1·1). La velocidad decrece ligeramente llegando al valor de la parte 
plana. Sin c111bargo la velocidad vuelve a a.un1entar ele 111anera abrupta. ttlH:t vez que se 
llega a lo que se cree podría ser el borde oeste de una superburbuja (región !vi) . ..-f'ras esta 
región la velocidad vuelve a. decrecer llegando de nue\.'O al valor de Vrot ele la parte plana ele 
la galaxia (región N). 1\ radios 1nayorcs, la velocidad dis111inuye abruptan1ente coincidiendo 
con las últi111as dos regiones que delincan la aparente cola ele 1narea (regiones O y P). 

5.4 Análisis dináin.ico 

5.4.1 Esti1uación de la nl.asa 

Utilizando el método propuesto por Lequeux (1!)83) -Capitulo 3, sección 3.G.1- se estimó un 
rango de posibles tnasas para cada galaxia. Para esto se cstitnó el radio al cual se perdía la 

sitnet.rfa de cada una de las curvas de rotación (Rbi/ para el cual se ctunplc la desigualdad 
3.33). Para convertir las distancias angulares a kiloparsecs se consideró una distancia al 

par de 25.5 kpc. Esta distancia se obtuvo de la velocidad sistétnica pro111edio para el par de 
1909 kn1 • ..:;- l calculada a partir de los valores de V: .. yst detern1inados en este trabajo para 
cada galaxia (Tabla 5.2) y una l-10 = í5 km ..,-i i1Ipc- 1 • 

Para NGC~ .5053. las observaciones llegan hasta un radio de 26 arcsec {3.2 kpc). La 
sitnetría entre atnbos lacios se pierde drástica1nentc a Rbif = 10.2 a1~csec (1.3 h~pc), radio 
al cual la.s velocidades del la.do que se acerca (Indo nuis cercano a la. galaxia) e111piczan a 
decrecer. A este radio se tiene una Vb;J = 180 krn s- 1 . Para el lado ele la galaxia que 

se aleja, la curva pennanece relativa111cnte plana hasta un radio de 12.5 arcsec {1.5 kpc) 
al cual Vrot = IDO h::n1 s- 1 . Se puede considerar entonces que este punto sigue siendo 
representath:o del 111ovi111iento circular del gas alrededor de la galaxia pudiéndose aplicar el 
111étodo de Lequeux para estiinar la 111asa de esta galaxia hasta este radio. Las estiinaciones 
de la n1asa para esta galaxia se presentan en la Tabla 5.3 
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TABLA 5.3: Estitnación de masas para NGC 5953 
R't,r (kpc) V(Rb;f) (km s 1

) M(Rbif) X 1010 

NGC 5953 1.3 180 0.56 - 0.94 

ª Radio al cual se pierde la siiuctría entre un lado y otro de la curva de rotación. 

Para NGC 5954, la curva pcn11ancce plana hasta al últirno punto detectado en el lado 

que se acerca (Figura 5.9), i.c. no se detecta un radio de bifurcación. Para el lado que 
se aleja, la curva per111anece plana hasta un radio de 31.5 arcsec (3.4 kpc). 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 itnagen en la banda B) podctnos decir que la 
curva pennance plana hasta R = 36. 7 arcsec = 4.5 J.·pc. Se calculó así la tnasa de esta 
galaxia al interior ele c:>stc radio, el cual está cc:>rcano al '\·alar de D25/2 = 38 a1·cscc. 

En el e.aso de este par de galaxias es difícil cotnparar las tnasa estitnadns para cada 
galaxia utilizando este 111étodo pues para NC;C~ 5953 la curva de rotación puede considerarse 
representativa del tnovitnicnto circular dc:>l gas alrededor de la galaxia hasta un radio R < 
0.5 D 25 /2, tnient ras quP para NC~C 59.5·1 la csti111ación ele la 111asa llc:>ga hasta un radio 
R -... D 25 /'2. Lo que se observa a partir de esta prin1era estitnación es que NC;C 5953 es 
una galaxia bastante tnasiva en sus partes internas con .1.'I :::; 1.3 x 1010 .1.'10 al interior ele 
0.5 D 25 /2. Para NC~C 50.5·1. la estitnación es inucho inás representativa de la parte visible 
de la galaxia. En este caso el valor de .1.'l ::; 1.25 x 1010 .1.'10 a D 25 /2 indica que ésta 
no es una galaxia particulannente 111asiva. l)csafortunadatnente la falta ele infonnación 
cincn1fltica para las partes cxteruas de NC~C~ 5053 no nos pcrn1ite hacer una con1paración 
correcta entre las 111asa dinátnicas de an1bas galaxias. 

Utilizando la expresión (3.3.5) para el cálculo de la 11Hl.Sa orbital del par se encuentra 
un '\·alar de ·-1.8 x 10 10 ¿\J0 considerando una diferencia de velocidades sisté111icas .ó.. V igual 
a 106 krn ."l-l y una separación proyectada de núcleo a núcleo ..tY12 igual a 5.6 kpc. 

5.5 Análisis del encuentro 

C'oiuo se sc•iialó a11tcriorn1entc~ el aparente puente en [.i'\r I I] sigue aproxitnadaruente la 

nlisina orientacióu que el puente que se observa en la itnagen en la banda B (Figura 5.7), sin 
en1bargo se:> encuentra desfasa.do unos cuantos segundos de arco al norte. El clcsfasan1iento 
entre estas estructuras refleja una diferencia entre la posición de las estrellas y la posición 
del gas. Este desfasatniento puede ser uu reflejo de la historia de fonnación estelar a lo 
largo ele este estructura a.sí con10 infortnación del encuentro en sí. El hecho de que la 

estructura de gas ionizado (con fonnación estelar en curso) se encuentre al norte de la 
estructura con estrella-; jóvenes (fonnadas hace :::; 109 afias) podría hacer pensar que la 
perturbación re!o:iponsablc de la fortnación estelar a lo largo de este aparente puente se 
dirijc del sur hacia el norte. Si esta estructura es en realidad una extensión del brazo de 
NC;C~ 59.5•1, el desfasarniento observado podría entonces reflejar el sentido de rotación de 

160 



Capitulo 5 : Kar 468 §5.SAnA.lisis del encuentro 

la onda de densidad responsable de la estructura espiral y por lo tanto responsable de la 
fon11ación estelar reciente que se observa. Sin e111bargo con10 se 111encionó en el Capítulo 2, 
sección 2.5.1, estas diferencias entre gas y estrellas podrían ta111bién ser producto de fuerzas 
no-gravitacionales con10 presión del gas o ca111pos 111agnéticos actuando sobre el gas. En 
este caso, el clcsfasatniento entre el gas y las estrellas podría dar infon11ación de las fuerzas 
que actúan sobre el par y que podrían ser responsables ele una eventual transferencia de 
material entre ambas galaxias. El hecho de que el lado sur de NGC 5954 muestre poco gas 
en en1isión apoya la idea de que efectiva111e11te éste es un puente a través del cual se está 
transfiriendo 1naterial de esta galaxia a la otra. 

J:>ara NC;C 5953, la si1netría entre a111bos lados se pierde clrástica111ente a 10.2 arcsec 
cuando las velocidades del lado tnás cercano a la galaxia cotnpafiera e111piczan a decrecer. 
Esta dis111inuci611 en la velocidad puede deberse a una desaceleración del gas debido a la 
cercanía ele la contpafiera y la posible transferencia de 111aterial. 
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Capít·ulo 6 

Kar 302: NGC 3893 y NGC 3896 

6.1 NGC 3893 y NGC 3896 

J'(ar 302 es un par de galaxias en interacción en el cútnulo de la Osa l\ilayor sen1ejantc al par 
que constituye Ja galaxia del Hemolino JVI51 y su compañera NGC 5195. NGC 3893 es una 
galaxia espiral de gran disciio tipo Se (Snudage 1981) tnuy si111ilar a l\.i151 ruicntras que su 
con1pañcra NGC 3896 parece ser una galaxia. IC'nticular (SO-a) ele 1nucho 1ncnor tatnaiio. 
NGC 3893 tiene un diá111ctro angular de ..J..07 arcsec nlientras que NC;C 3896 tiene un 
diátnetro angular de 1.51 arcrnin. C~onsidc>rando que este par de galaxias se encuentra a 

una distancia de 18.G J.\Ipc (T'ully "-'-: Piercc 2000) esto se traduce en un cliá111ctro lineal 
de 22 kpc para NC;C 3893 y 8 /...~pe para NGC 3896. La separación entre estas galaxias 
(distancia entre sus núcleos) es de 13.9 /..·pe. 

En las in1ágcncs ópticas de este par no aparc>cc> una conc>xión aparente entre a1nbas 
galaxias (Figura 6.1). En la in1agc11 cu radio presentada por Candan {1987) (Figura??), In 
galaxia principal NC;C~ :389:3 presenta una elongación hacia el sureste Sin en1bargo ciada la 
escala de la i111ageu, L~sta no parece> estar asociada con la co111pafiera ya que esta elongación 
se encuentra práctican1entc al sur de NC;C~ :3893 tnicntra.s que la con1pafiera Nc;c 389G se 

encuentra al sureste de la 1nis1na. l)cbido a su naturaleza interactuantc y a su sitnilitud 

con l'vl.51, l~ar 302 ha sido objeto ele \.'arios estudios foto1nétricos en el óptico (Laurikainen, 
Salo & Aparicio 1908; l lcrnándcz-Toledo & Puerari 2001 ). A partir de imágenes directas en 
distintas bandas se dC"tC'cta para NC;c~ 389:3 una gran cantidad ele regiones I-111 de naturaleza 
grun1osa ( knolty) a lo largo de los brazos espirales~ nücntras que para NC:C :3890 se detecta 

una región central pro1ninc11tc y c-Iongacla la cual podría tratarse ele una barra central o bien 
ele la superposición ch_• dos regiones con fonuación estelar i1nportantc ( I-lcrnfu1dcz-'Ibledo 
'-~ Puerari 2001 ). Nc;c :3893 no presente exceso de color, n1icntras que NC:C 3896 presenta 
un B - \/' predo111iuante1nentc azul en sus partes centrales (Laurikaiucn, Salo S.; 1\paricio 
1998; 1 lernández-Toledo & Puerari 2001). Si bien NGC :3803 también ha sido clasificada 

con10 una galaxia tipo S.t\B(rs)c -en atnbas bases de datos LEDA y NEO-, en la ilnágenes 
en el óptico no se observa indicio alguno de una barra central (I-Iernánclez-Jbledo & Puerari 
2001). Los parán1etros principales de estas galaxias se presentan en la 'rabia 6.1 
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Capítulo 6 : J-=:nr 302 §6.l NGC 3893/96 

(a) (b) 
NGC 3893 

11 

I~:.,_) 
.... .J\:..""J .. " ...... . ..... 

• 
NGC 3896 

E ) 
90" 

FIGURA 6.1: a) Imagen directa en la banda B de NGC3893/96 (Kar 302) tomada 
del Atlas de Galaxias de Carnegie, Volumen II (Sandage & Bedke 1994). b) Imagen 
monocromática (Ha) del par obtenida a partir del cubo de datos del interferómetro 
Fabry-Perot de barrido PUl\·IA. Un acerca111iento de la región encerrada en el cuadro 
punteado se presenta en la Figura 6.3. 
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TABLA G.I: Paráml't.ros dt· NGC 3893 y NGC 3896 
NGC 3893 NGC 3896 o 

~ 

Coordenadas (.12000)ª o = 14/t 85m 06.3s 
'E. 

o = 14!1 83111 08.4s ' o 
ó = 48º 42' 34" ó = 48º 40' 30" "' 

Tipo morfológico SI3e ª SO-aª ,, 
:; 

SAI3(rs)e b Sl30/a pee h "' o 

"' Se e SI3be pee e 

mue (mag) 11.13 14.05 

D2s/2ª ( arcmin) 2.03 0.75 
Distanciad (Mpe) 18.6 18.6 

D2s/2ª ( kpc) 10.9 4.1 

Muª (mag) -20.33 -17.25 
13rillo superficial promedio al interior de 

D2s/2ª (en mag/arcscc2
) 22.65 23.57 

..... 
Velocidad sistemica (km/s) 9il ± 6ª·· 959 ±na.e Cl 

Ci1 

9¡7h 980b 

973g 

967.2±1.0h 
962 ± 5r 91gi 

l'rot rnax (km/s) 251.2ª•e 150.0ª•e 
¡g5h 

190±10r 

P.A.(º) 
Í TESIS CON 1 165g 

352" - -- ~ 

Ti· .. 1 ~ D~ 11mr.~t·11 340± 10r 
!" 

--- ,... r AL:.i!. ,_, -~ ::· L!.:'-1 z 
Inclinación (º) i------- 49 ¡mi2" --- e 

o 

45 pm3r "' --- "' "' "' 
Masa HI" (108 M0) 1.5 ' --- "' "' 
Masa (en 1011 J\/0) 1.06f,i 



Cap(tulo 6 : l.;'.ar 302 

NGC3893 

1os 11h45moos 505 

RIGHT ASCENSION ( 1950.01 

§6.1 NGC 3893/06 

FIGURA 6.2: !V!apa de isocontornos de en1isión en HI para NGC 3893. El centro 

óptico de la galaxia está indicado con una cruz. Los isocontoruos de afuera hacia 
adentro corresponden a ±2<"12 ), ±2<"+'/2), ±2Cn+2 ! 2 ), ..... 1nJy con n = -3. La cruz 

indica la posición de centro óptico. I111agen tomada de Condon (1987). 

ª 'Tornada de la base de datos LEDA 

b ~b111acla de la base de datos NEO (Nasa Extragalactic Database) 

e Hernández-Toledo & Puerari {2001) 

d Tully & Pierce {2000) 

e A partir ele observaciones en radio 

f Este trabajo 

g Han, Gould & Sackett {1995) a partir de imágenes directas y espectroscópicas 

h Verheijen & Sancisi (2001) Observaciones en radio 

Al interior de 13.5 kpc {1.24 D2s/2 )calculada partir de la curva de rotación n1ultifre
cuencias ( Ha -este trabajo- y HI -Verheijen & Sancisi (2001)-) utilizando el método 
de Lequeux (1983)para una distribución esférica de tnasa -este trabajo 

Considerando la velocidad radial del 1náxi1110 en c111isión de la itnagen del continuo 
-este trabajo 

TESIS co~T¡ 
FALLA DE tJ r,.::., ~ i\ 1 
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Cap(tuJo O : J<ar 302 

10" 

III 

.· 
·-.. 

·------·--·---------

§6.2.2 Velocidades radiales 

V 

IV 

VI 
----------~N~G~C~~3~8~9~6~ 

FIGURA 6.3: l'vlapa de emisión monocro1nática en Ho- ele NGC 3896. Las regiones 

señaladas se discuten en el texto, sección 6.2. l 

6.2 Mapa de velocidades y curvas de rotación 

6.2.1 ln:1agen nl.onocrorn.ática 

La Figura 6.lb presenta la itnagcn tnonocrotnática en Ha de J(ar 302. En esta 
se puede apreciar que los brazos de NGC 3893 están prácticatnente delineados por 
regiones 1-111 grutnosas. En particular se observa una región con en1isión n1uy intensa 
al noroeste de la galaxia (región JI en la Figura 6.lb) En la parte central se distingue 
un 1náxin10 de etnisión en Ha, sin ctnbargo con10 han señalado otros autores, éste 
no puede asociarse claratncnte a una barra central aún cuando presenta un aspecto 
elongado (región 1 en la Figura G. lb). 

Para NGC 3SDG (Figura G.3) se observa emisión extendida en Ja parte central de la 
galaxia yendo del sureste al noroeste con dos tnáxitnos a lo largo de esta dirección 
(regiones III y I\' en la Figura 6.3). 1.\I norte se alcanza a dist.inguir e111isión 111ás 
difusa {región \"), al suroeste se oUscr'\·a otra estructura difusa en etnisión (región 
\'"!). A1nbas regiones podrían ser resultado de las fuerzas de 111area producto de la 
interacción. 

T;i:'.~i_S (~'\' . \ 
F r~Li.,1\ C1G_~L::-.~::::i~iLl 

6.2.2 lVlapas de velocidades 

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 cinemá.tico se encuentra claramente delineado por 
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Capitulo 6 : Knr 302 §6.3.lFWHM 

• 

' H 8() 

FIGURA 6.7: Curva de rotación para NGC 3893. Las letras que aparecen están 
relacionadas con particularidades n1orfológicas y se discuten en el texto. 
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Cap(tulo 6 : I"nr 302 §6.3.lFWIIM 

NGC 3893 
FWHM (km/s) 

>160 

..... , __ 

E iv < 40 
45" 

FIGURA 6.8: lVIapa de FvVHlVI para NGC 3893. Las regiones señaladas presentan 
un FvVHlVI importante y se discuten en la sección 6.3.1 Las línea gruesa señala el 
P.A. de la galaxia. 

6.3 Movin:1ientos no-circulares 

6.3.1 F-WHM 

NGC 3893 

La Figura G.8 muestra el mapa de F\VHJ\·1 para NC:C 3893 en el que se puede 
apreciar valores itnportantcs para F'\VJ-ll\I en el lado convexo del brazo este. (regiones 
i y ii). Para la región i, FlF H;\I 2: 220 km s- 1 mientras que para Ja región 
ii FlVHJ.'\f ;::: 120 krn .s- 1 • La región i coiucide con la región I-111 en la i111age11 
tnonocro111ática donde se detecta 1111 rnftxiino de intensidad (región 11 en la Figura 
6.lb). Así mismo se observa una contribución importante (FlV H;\I 2: 110 krn _,,-I en 
el lacio convexo del brazo oeste (región iii). En la parte inferior de este brazo (región 
iv) se observan tan1bién valores grandes(;::: 120 1.~·1n s- 1 ). Sin ernbargo éstas no se 
encuentran prcfcrente111cnte en un lado u otro de este brazo sino que lo atraviesan de 
111nnera casi perpendicular el brazo. En las partes internas ( ..._ 40 arc.sec centrales) se 
observan ta1nbién \.'alares grandes ( ..._ 90 ktn s- 1 ) rodeando práctica1ucnte el centro 
de la galaxia, las cuales parecen estar relacionadas con el inicio de a111bos brazos 
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Capitulo 6 : Knr 302 §6.3.2Vclocidndcs residuales 

NGC 3896 
FWHM (km/s) 

>170 

viii ~~·.: __ _ 
~·,.' ....... , vii 

r 1 
llllh , 

' ,' 
E < 50 

45" 
FIGURA G.9: l'vlapas de F\VHl'vI para NGC 3896. Las regiones indicadas se discuten 

en la sección G.3.1. 

espirales. La parte dentral de esta galaxia presenta también FTV H l\I importantes 
con un valor ;:::: 110 kni s-1 • 

NGC 3896 

Para esta galaxia se observan valores grandes para el F\VI~ll\tl al norte y al noroeste 
de la misma (regiones v a vii en la Figura 6.9). Para la región v se detectan F\VHM 
de hasta 170 l,,rn _,,- 1 , la región vi presenta FlY H 1\1 :::; 95 kni s- 1 llegando hasta 
- 150 """ s- 1 , y para la región vii se tiene FIV H 1\1 :;:,:: 105 km _,,- 1 • La región 
vii coincide con la estructura externa detectada en la hnagen 111onocro1nática (re
gión VI en la Figura 6.3), lo que podría confirmar el hecho ele que esta región está 
siendo objeto de fuerzas de n1area in1portantes. Por su parte la región viii en la 
Figura 6.9 111uestra una región con valores pequeños (........, 55 krn s- 1 ) y se encuentra 
dian1etraln1ente opuesta a la región vi donde se detectan FW!+IM in1portantes. 
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Cnpftulo 6 : Knr 302 §0.3.2Velocidades residuales 

velocidades residuales 
(km/s) 

40 

-40 

FIGURA 6.10: l'vlapas de vclocidacles residuales para NGC 3893. El recuadro supe
rior 111uestra la curva "pron1edio" considerada para calcular el ca111po ele velocidades 

radiales ideal. Las regionesix a xii se discuten en la sección 6.3.2. 

6.3.2 Mapas de velocidades residuales 

NGC 3893 

TESiS crw 
FALLl 

Con el fin de obtener el 1napa de velocidades residuales ele esta galaxia se obtuvo 
un pro111cdio de la curva observada siguiendo el siguiente procedituicnto. Para cada 
radio R¡ de la curva de rotación donde se detecta c1nisión para a1nbos lados de la 
galaxia se consideran las '\'elocidadcs radiales asociadas a cada lado, V; a::ul y \.~- rojo, 

calculándose su pron1cdio. Esta valor pro1nedio es el que se asocia entonces al radio 
R¡. La inccrtidun1bre en la velocidad de rotación que se asocia a este radio está 

dada por la diferencia IV; a::ul - V¡ rojal· En los ca.sos en los que sólo se detecta 
e111isión en un lado de la galaxia se considera la inccrtiduinbrc n1áxit11a de la curva 
de rotación obser'\~ada. Considerando que la curva de rotación de esta galaxia es 
bastante situétrica, el pro1nedio de las velocidades ele rotación de cada lado sigue 
siendo representativo del inoviinient.o del gas alrededor del centro de la tnistna. La 
curva resultan te se presenta en el recuadro superior en la Figura 6.11. El 111apa de 
velocidades radiales ideal se construyó entonces a partir ele esta curva y la ecuación 
(3.27). Este se n1ucstra en la Figura G.11. Este 1napa no 111ostró ninguna. de las 
particularidades seiialadas por \Varner, \Vright & Baldwin {1973) como indicadores 
de errores en la detenninación de los parátnetros cinen1áticos para el cálculo de la 
curva de rotación -ver Capítulo 3, sección 3.5.4- de tnancra que las particularidades 

174 



Cnprtulo 6 : Knr 302 §6.3.3Pnrticula.ridndes cinemAticas y morfológicas 

que presenta este n1apa están directa111ente vinculadas con 111ovin1ientos no-circulares 

del gas. Se observan Vres i111portantes (tanto positivas con10 negativas) a lo largo 
de los brazos espirales (regiones ix a xfi). Es in1portante señalar el catnbio de 
signo de Vres al pasar de la región xii a la región xi. Este can1bio de signo podría 
estar relacionado con el n1ovirniento del gas respecto a la perturbación responsable 
del brazo espiral y por lo tanto estar relacionado con el radio de corrotación de la 
galaxia. 

NGC 3896 

Por la definición 111isn1a de las velocidades residuales, para esta galaxia no fue posible 
obtener el tnapa de Vres pues co1110 se n1encionó en la sección 6.2.2 no se pudo calcular 
una curva de rotación .. 

6.3.3 Conl.paración entre particularidades cine1náticas y 

nl.orfológicas 

NGC 3893 

Para esta galaxia se co111par6 la localización de cada región con en1isión (proyectada 
en el plano del cielo) con velocidad radial observada, encontrándose que la 1nayoría 
de las oscilaciones que se observan en la curva de rotación pueden asociarse con los 
brazos de la galaxia y las regiones interbrazo (Figuras 6. T y??). Por eje111plo la región 
B indica el inicio del brazo espiral oeste 111ientra.s que el iuicio del brazo este alcauza. a 
apreciarse en la región l. En atnbos puntos se observa que la curva llega a uu 111áxin10 
relativo para después dis1ninuir (región l) o pennancer plana (región B). Para el lado 
ele la curva que se aleja (lado norte) la región intcrhrazo (1narcada por la letra P) 
presenta uua ligera dis111inución en su velocidad de rotación ..ó.. V ,...._, 10 /.nn .s- 1 • ·rrá.s 
este punto se observa otra depresión en la curva con ..ó.. V ,...._, 10 kn1 .s- 1 (inarcada con 
la letra C~) la cual ta111bién corresponde a la region iuterbrazo al norte de esta galaxia. 

Para el lado que se acerca (lado sur) la regió11 interbrazo está inarcada por la letra 
.J y para esta ta111bién se observa una dis1uinución de aproxin1ada1nentc 20 k111 .._.;- 1 . 

Después de este punto en este lado de la curva, la velocidad ele rotacióu -en valor 
absoluto- au111enta de 111a.11cra. regular /scfia.lada con la letra 1() y correspoude a 
parte del brazo oeste de la galaxia. 'l'ras este a.utnento la velocidad de rotación 
con1ienza a oscilar alrededor de un valor .-.... 180 k1n s- 1 . Esta región (111arcada con 
la letra l'vl) corresponde al inicio de la región iuterbrazo al sureste dela galaxia. A 
radios 111ayores la curva se vuelve relativa1nente plana alrededor de una valor de 
175 1.~111 s- 1. Esta región corresponde al estretno sur de la galaxia el cual prese11ta 
poca en1isió11 y se seiiala co11 la letra N. Para el lado que se acerca ta111bién se observa 

un atunento regular de Vrot asociado con parte del brazo espiral oeste (región R). 
Tras este au111ento se observa una ligera dis1ninución en Vrot (sefialada con la letra E) 
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) E_J 30" 

FIGURA 6.11: Imagen 111onocromática de NGC 3893 indicando las regiones asocia
das con particularidades en la curva de rotación de esta galaxia presentanda en la 
Figura 6. 7. 

176 



Capitulo 6 : 1'7ar 302 §6.4.lEstimación de la masa 

que corresponde al inicio de Ja región interbrazo justo después de Ja región HII más 
intensa en esta galaxia (región II en la Figura??). En los últin1os puntos detectados 
la velocidad de rotación disn1inuye de 195 krn s- 1 a 155 km, s- 1 en un intervalo de 
14" (1.3 J..~pc) • Esta región corresponde al extrcn10 noroeste de la galaxia (señalado 
con la letra F) y puede asociarse a la bifurcación derecha del brazo oeste. Para las 
partes centrales ele esta galaxia no se observa ninguna particularidad para la región 
interna (1narcada con la letra O) ta111poco se observan en la curva de rotación indicios 
de Ja presencia de la posible barra (regiones A y G). 

NGC 3896 

La superposición del 111apa del conUnuo con el 111apa de velocidades radiales de esta 
galaxia (Figura G.G) tnucstra que en las regiones con tnayor etnisión el intervalo de 
velocidades radiales observadas es rclativa1nentc pequetio ~V :::; 30 J..;rn s- 1. En las 
partes externas de esta galaxia donde la e1nisió11111011ocro111ática clis111inuyc c-11 intensi
dad se observa una distribución irregular de velocidades radiales. Para la parte norte 

de la galaxia que corresponde a la posbile estructura extendida de n1arca (región V en 
la Figura G.3) se observan velocidades radialc-s dc-sde 881 l.·111 .'i-t hasta 1020 krn 8- 1 . 

Es ilnportaute seiialar que las regiones noreste y suroeste de- esta galaxia {región \![ 
en la Figura G.3 y la región dia1netraln1ente opuc-sta a la 111is111a) presentan rangos 
de velocidades n1ucho 1nc11ores ~V :::; 20 k111 ~'i- l y ~V ::::; 30 J..~n1 8- 1 , rcspectivn

n1cntc-. Es ituportante sciialar que el tipo de etnisión n1011ocro1nática extendida que 
se detecta e11 esta galaxia 110 es coinún en galaxias SO, por lo que c-s poxible que en 

realidad esta galaxia sea de tipo 1norfológico o irregular. De hecho la foto111ctría de 
I-Icrnández-'1blcdo '-'\:. Pucrari (2001) indica la posible presencia ele un disco e indicios 
de una posible estructura "espiral". 

6.4 Análisis dinán.1.ico 

6.4.1 Estiiu.ación. de la n.l.asa 

NGC 3893 

Para estitnar la llH\.Sa de esta galaxia la inforinación cine111ática dada por la curva de 
rotación en Hose co1nplen1cnt6 con la curva de rotación en I-11 obtenida por Verheijen 
& Sancisi (2001). Para tal efecto se consideraron los n1isn1os pará111etros cine111áticos 
que estos autores {Tabla G-1 ), así con10 la curva de rotación H o "pro1nedio" calculada 

en la sección G.3.2. La Figura G.12 111ucstra las superposición de antbas curvas. 
En ésta se puede observar que para los radios en cotnún, las curvas se superponen 

de 1nanera suave salvo por la parte externa de la curva en Ha a R ~ GO arcsec 
donde la curva de rotación en Ha dis111inuye, así 111isn10 se observa que a partir de 
R .-.... 240 arcsec (21.G kpc) la curva I-fl dis111inuye de tnanera itnportante. 
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FIGURA 6.12: Curva de rotación tnultifrecuencia para NGC 3893. La curva se 

obtuvo a partir ele las observaciones en Ha: (puntos pequeños) y H I (puntos gran

des rellenos, (Verheijen & Sancisi 2001)). La flecha horizontal indica la velocidad 

n1áxin1a de rotación que se consideró para esti111ar la n1asa utilizando el n1étodo de 
Lequeux (1983). La flecha vertical corresponde al radio al interior del cual se estin1ó 

esta n1asa. 

Utilizando el 111étodo propuesto por Lcqucux (1983) -Capítulo 3, sección 3.6.1. se 
estin16 un rango de posibles tna.sas para esta galaxia al interior ele 150 arcsec 
(13.5 kpc = 1.24D2s/2) considerando \!;-rra.x = 190 k1n s- 1 encontrándose una 111asa 
entre 0.66 x lOll Af0 y 1.09 x 1011 Af0 . Estos resultados se presentan en la Tabla 6.1 

Para el cálculo de la masa orbital del par se utilizó la expresióu (3.35) encontrándose 
un valor de 1.96 x 10 10 i.\/0 considerando una diferencia ele velocidades sisté111icas 
Al' igual a 43 J..~111 s- 1 y una separación proyectada de núcleo a núcleo .... Y 12 igual a 
13.9 kpc. En este caso la n1asa orbital calculada de esta 1nanera resulta 111ucho tnenor 
que la tnasa dinán1ica, lo que deja ver que la diferencia de velocidades sistén1icas A V 
entre estas galaxias no es representativa de la velocidad orbital del par. 

6.4.2 Distribución de nl.asa para NGC 3893 

Para conocer la distribución ele n1asa de NGC 3893 a partir del ajuste de los 111odelos 
ele masa de Blais-Ouellette, Amram & Carignan (2001) presentados en el Capítulo 
3, se utilizó la foto111etrfa en la banda 1 obtenida por I-Iernándcz-Toledo & Puerari 
(2001) y la distribución superficial de hidrógeno neutro dada por Verheijen & Sancisi 
(2001). Para esta galaxia se utilizó la curva de rotación multifrecuencias (Ha: y I-II) 
que aparece en el Figura 6.12. 

r\ partir de este ajuste se encontró que la inforinación cine111ática en la partes in-
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ternas de la galaxia proporcionada por la observaciones en Ha in1pone restricciones 
severas al 111odelo de halo considerado, así con10 al cociente n1asa-lu1ninosidad del 
disco. Del nlis1110 111odo, la inforinación a radios grandes restringe los parfunetros 
utilizados para ajustar la curva de rotación observada. A partir de las Figuras 6.13 
y 6.14, 6.16 y 6.17 se puede ver que los paráinetros que ajustan la curva de rotación 
obtenida de observaciones I-11 no son los n1isn1os que ajustan a la curva de rotación 
111ul ti frecuencias. 

Por ejetnplo en el caso del halo isoténnico podetnos ver que si únicatnente se considera 
la curva en J-II, el cociente n1asa-h1111inosidad del disco resulta 111ucho inayor que 
cuando se considera la curva 1nultifrecuencias (Figuras 6.13 y 6.14). De hecho, los 
puntos internos ciados por las observaciones en el óptico itnponen un (J.tI/L)n 1ncnor 
que uno, lo que intplicaria la presencia cu el disco de una población itnportantc de 
estrellas jóvenes, lo cual no se observa en las i1nágenes directas de esta galaxia. 

Por otro lado, el ajuste de la curva 111ulti-frecuenci.a.s considcrando un disco n1áxin10 
con un halo isotérinico de 1uatcria oscura (Figura G.15) da una x 2 tnás de dos veces 
inayor que la que se obtiene con un disco 110 n1áxi1no (Figura G.14). El considerar un 
halo tipo NF\V introduce '\"alares ele :\: 2 aún 111ayores (Figuras G. IG y G.17) adctná.s 
de "exigir" que la contribución del disco ele estrellas a la 1nasa de la galaxia sea 
prácticatnente nula con J.\f / L ~ O. l. 

.A partir de la.s Figuras G.13 a G.17 se puede ver que ninguno de los tnodelos clásicos 
para el halo de 1nateria oscura ajusta el últituo punto de la curva tnultifrccuencias. 
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FIGURA 6.13: JVIodelo de 111asa que nlejor ajusta la curva de rotación derivada ele 
observaciones ele HI (Verheijen &:: Sancisi 2001) considerando un halo ele tnateria 
oscura isotér111ico con un disco no 111áxiino. La curva ele líneas largas representa 
la contribución del halo de 111ateria oscura, la curva de líneas cortas representa la 
contribución del disco estelar. Los parfunetros que parecen en la figura corresponden 
al cociente nlasa-lu1ninosiclad del disco en la banda I (JI'.!/ Ld;sk), el radio central ( core 
radius) del halo ele tnateria oscura (Ro y su densidad central p 0 (R0 en kpc y p 0 en 
Jltf0 /pc- 3 , respectivan1cnte) y la x 2 n1iniinizada en el espacio de pará111etros. 
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FIGURA 6.14: Modelo de 1uasa que 1uejor ajusta la curva de rotación 111ultifrecuen
cias (Ha: y HI) considerando un halo de 1uateria oscura isoténuico con un disco no 
n1áxirno. 
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FIGURA 6.15: lVIodelo de 1uasa que niejor ajusta la curva de rotación n1ultifrecuen
cias (Ha: y HI) considerando un halo de n1ateria oscura isoténnico con un disco 
rnáxitno. 
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FIGURA 6.16: lVIodelo de n1asa que niejor ajusta la curva de rotación HI obtenida 
por Verheijen & Sancisi (2001) considerando un halo de tnateria oscura tipo Navarro, 
Frenk y \Vhite (Navarro, Frenk & vVhite 1996) y un disco no máxitno. 
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FIGURA 6.17: l\'lodelo de niasa que mejor ajusta inultifrecuencias y considerando 
un halo de inateria oscura tipo Navarro, Frenk y White (Navarro, Frenk & vVhite 
1996) y un disco no tnáxitno. 
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FIGURA 6.18: Superposición de los isocontornos ele e111isión ele hidrógeno neutro 
obtenidos por Conclon (1987) en 'el 111apa ele ele velocidades obtenido con observacio
nes en el óptico (Ho:) con el fin de co111parar la elongación detectada en radio con 
la cinen1ática ele esta galaxia. Unica.111ente se presentan el isocontorno 111ás externo 
y el isocontorno que corresponde al 111áxin10 en e111isión. La cruz indica la posición 
ele centro óptico. 

Análisis del encuentro ~~j-\~}~.-~-.----\ 
6.5 1 "' • •:·: • "'·'' • 

·~::-.·-·_:._ __ ·-~- _·_' __ , 
Con el fin de analizar este encuentro, se detertninó In orientación para NC~C 3893 
respecto al plano del cielo. NGC 3893 es una espiral de gran diseño con dos brazos 
bien definidos por lo que se puede asutuir que ésta es una espiral •'traili119" ya que 
conl.o se vio en el Capítulo 1, sección 1.2.5, los brazos espirales "Leading'• no son 

cotnunes ade1nás de que cu los casos que se ha observado este co1nportan1iento se 
observa únican1ente un brazo. C!onsiderando entonces el sentido de rotación de la 
galaxia y la ubicación del lado que se a.leja (lado "rojo") y el lado que se acerca (lado 
Hazul")~ se puede inferir la orientación ele esta galaxia situando su lado oeste tná.s 
cercano al obset""\•ador que el lado este. Por el contrario para NGC 3890 no es posible 
inferir una orientación en un escenario tridin1ensional. 

Se superpuso entonces el rnapa de velocidades obtenido con observaciones en el óp

tico (Ha) con las isofotas externas en radio observadas por Conclon (1987) (Figura 
ü.18) para detern1inar hasta que punto la estructura clongada que se observa en el 
radio está asociada con la cotnpaiiera NGC 389G. Esta estructura se111ejante a una 

estructura de 111area no se encuentra en la dirección de NGC 3896 y no parece estar 
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asociada con ninguna estructura de NGC 3893 detectada en el óptico ni seguir la 
orientación de ninguno de los brazos de NGC 3893 visibles en el óptico. Sin etnbar
go, en una imagen de esta galaxia obtenida en el filtro B (Hernández-Toledo, 2003 
-coinunicación personal) es posible distinguir algunas regiones con etnisión en la di
rección de la estructura detectada por Candan (1987) . Del 1nis1no tnodo se alcanza 
a distinguir una prolongación del brazo este el cual rodea a la galaxia extendiéndose 
hacia el norte. Salvo por la isofota externa en la ituagen de J~II, el resto ele las isofotas 
ele esta galaxia se presentan bastante regulares y casi concéntricas respecto al centro 
óptico de la galaxia (111arcado con una cruz en las Figuras G.2 y G.18). Sin en1bargo 
la presencia del brazo elongado indica que NGC 3893 está siendo perturbada por 
NGC 3896. 

Por otro lado, ésta es una galaxia espiral de gran diseiio cuyo patrón pudo haber siclo 
reforzado por la presencia ele la con1paiiera cotno en el caso de rvl51. Sin e1nbargo 
para 1\151 la iinagen en HI presenta severas distorsiones, sobretodo en la dirección 
de su con1pafiera NGC~ 5195 (Condon 1987). Esto nos lleva entonces a pensar que 
para l~ar 302, el encuentro es tal que contribuido a la fonnación del patrón espiral 
de gran diseño en NC-:C 3893 así a co1no la aparición dc cic-rtas pert urbacions en 
la con1pafiera, y a su vez es tal que se ha producido una perturbación ncta111cnte 
asitnétrica en la galaxia principal. Si la co111patiera orbita alrededor de NC.;c: 3893 

con una velocidad relacionada con las resonancias internas de ésta, es posible que 
el disco de esta últitna responda en pritncrn instancia forntando el patrón espiral 
de disetlo, sobre todo si la galaxia co1npniicra se encuentra rclativatncnte alejada y 
después aparezcan perturbaciones asin1(~tricas. C~o1no se sc11aló en el C~apítulo 2, las 
interacciones 11 fucartcs'' entre- dos galaxias pueden inducir cast ructura regular en las 
galaxias participantes (Salo ..._'= Lauriknineu 2000a,b) C~onto se vio en el C~apítnlo 2, 
las sitnulacioncs n111néricas de encuentros han pcr111itido cletcrn1inar los escenarios 
favorables para la fonnación de puPnh~s y colas, encontrándose que estos tienden 
a fonnarse cuando el plano del disco de la galaxia principal es silnilar al plano de 
la órbita y cuando el encuentro cnt re las galaxias es directo. 1\ partii· de estos 
resultados podcnios supo11cr que csta111os prcse11ciando un encuentro en el cual el 
printer resultado de la perturbación fue la forn1ación del patrón espiral en NC;C 3893 

con la eventual dcforlllación de NC:C :3S!JG (quizás durante un p1·imcr acercamiento) 
y posterionnentc la pérdida de siinetría de la galaxia principal. Eu este cc.iso se 
podría suponer que NC;C :3896 orbita alrededor de NC;c~ 3893 siguiendo una órbita 
directa con una i11clinacióu irnportante respecto al plano ele la galaxia principal tal 
que en un printer 11101ncuto haya "postergado" la aparición de estructura asi1nétrica 
tal corno un puente, una cola o bien, un brazo elongado co1110 el que se observa. Una 
posible configuración de este encuentro se presenta en la Figura 6.19. 

Por otro lado el hecho de que la curva de rotación obtenida a partir del 1-11 decrezca 
en sus partes externas podría explicarse a partir de la naturaleza del halo de tnateria 
oscura de estas galaxias. Ya sea que el halo de NGC 3893 es un halo truncado 
producto ele la interacción o bien el sisten1a cotnparte un halo con1ún de tnateria 
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FIGURA 6.19: Posible configuración tridin1ensional para el encuentro entre NGC 
3893 y NGC 3896 donde se indica el espín y la orientación de la galaxia principal. 
La flecha punteada indica el posible sentido del encuentro de una de !ns galaxias 
respecto a la otra. 
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oscuar. Cabe señalar sin ernbargo que una tercera posibilidad requiera una revisión 
del método utilizado por Verheijen & Sancisi (2001) para calcular la velocidad de 
rotación del J-U a estos radios, en el cual anillos inclinados respecto al plano de la 
galaxia - elipses en el plano del cielo- se ajustan al 111apa ele velocidades observado 
n1inir11izando la dispersión al intcreior de cada anillo (Bege111an 1987; Cote, Carignan 
& Sancisi l!J!H). 
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Kar 389: NGC 5257 y NGC 5258 

7.1 NGC 5257 y NGC 5258 

I..:.ar 389 es un par de galaxias en interacción que consta de dos galaxias espirales, 
NGC 5257 y NGC 5258. Esta par fue catalogado por Vorontsov-Velyaminov en su 
Atlas y Catálogo de Galaxias lnteractuantes (Vorontsov-Velyaminov 1959), incluido 
poi· Arp en su catálogo de galaxias peculiares (Arp 1966) y catalogado por Kara
chentsev (1972) co1110 un par aislado tipo LIN tuostrando puentes y colas. En su 
trabajo sobre si111ilitudcs entre galaxias en pares interactuautes -ver Capítulo 2, sec
ción 2.2.2, '\'"a1nagata, Noguchi .._'\::, Iyc (1989) encontraron quc NC;C 5257 y NCC 
5258 con1partcn el 111is1110 tipo 111orfológico (Sb -según estos autores) y estructura 
interna si111ilar, así co1no ta1naños angulares con1parables ( ......... 1.5 arc1ni11 ), lo que 
hace que este par caiga dentro de la categoría de ªgalaxias gen1clas" propuesta por 
estos autores ('-·cr Figura 7.1). ~--\ partir de su velocidad sisté1nica corregida por la 
deriva hacia el cúmulo de Virgo (V,yst = Cl840 lctn ..,- 1 -base de datos LEDA), este 
par se sitúa a 97.72 .:.\/pe de n1a.nera que las galaxias que lo co111po11cn, NC:C 5257 
y NC:C 5258 tienen dián1etros li11ca.lcs de 44.06 kpc y 42.07 kpc respectiva1ne11tc, lo 
que nos indica que se trata de galaxias espira.les de tatnafio considera.ble. Este par 

fonna parte de la 111uestra de galaxias brillantes dc•I satélite IRAS (Soifcr et al 1989) 
con una luniinosidad en el infrarrojo lejano de 2020 x 108 L 0 -considerando arnbas 
galaxias (Sofue et al 1993). Entre a1nbas galaxias se obscr,·a adcrná.s un puc11te de 
tnatcrial, el cual se aprecia clanuuentc en Ja i111úge11 e11 el filtro 13 que se presenta en 
la Figura 7 .1 a.. C~on10 parte de esta 111ucstra este par fue observado en I·I I por Con don 
et al (1990)para su Atlas en 1.49 GHz. El mapa de isocontornos de intensidad en 
esta longitud de ouda se presenta en la Figura 7.2. 

NGC 5257 es una galaxia de tipo morfológico SAB(s)b (base de datos NEO). A 
partir de observaciones de HI (1.49 GHz), I-Iutchmeir & H.ichter (1989) encuentran 
una velocidad sistétnica de 6881 km s- 1 así como una masa de I-11 de 1.2 x 1010 AI0 . 

Esta galaxia fue observada por Bushouse & \;\'eruer ( 1990) tanto en el infrarrojo 
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cercano con10 en Ha encontrando que no presenta for111ación estelar activa en sus 
partes centrales, sin etnbargo estos autores detectan 111ás ele una región HII gigante 
en sus partes externas (Figura 7.3). En esta 1nis1na Figura se puede apreciar una 
barra prominente de ~ 6.5 arcsec (3.1 kpc) de largo en la banda K. Por su parte, 
l-lernández-Tolcdo & Puerari (2001) observaron este par co1no parte de su estudio 
fototnétrico de galaxias binarias. En su itnagcn ultra.contrastada de esta galaxia en la 
banda B (Figura 7.4) se puede apreciar un núcleo bien definido y dos brazos espirales 
extendidos. Entre el núcleo y estos brazos se alcanza a distinguir una pcqucfia 
estructura espiral (J-Iernándcz-Toledo ._y_ Puerari 2001 ). Estos autores encuentran 
ta111bién un indice de color (B - V) representativo de galaxias tipo Sb-Sc. 

NGC 5258 es una galaxia de tipo morfológico SAB(s)b (base de datos NEO). La 
en1isión en radio continuo de esta galaxia fue observada por Hun1111el et al (1987) 
con el fin de detern1innr Ja naturaleza de su núcleo. Estos autores encuentran que 

esta galaxia presenta un núcleo sin1ilar a una región JrII con un flujo 1ncnor que 
6.0 mJy a una frecuencia de 1.49 GH::. . Hutchmeir & Richter (1989) encuentran 
una velocidad sisté1nica de 6(343 /..~111 ~~- 1 así cotno una n1asa de 111 de 9.8 x 109 J.\//0 . 

En su trabajo sobre observaciones de C!O en galaxias del Catálogo de 1\rp, Sofue et 
al (1993) encuentran una lu1ninosidad itnportantc en CO para esta galaxia (Leo,...._. 
47 x 107 I..: Ion s- 1 pc2 dentro los 15 nrcscc centrales). Sin e111bnrgo cncnentrnn un 
cociente LF1u/Lco dC' 43, 111icnt.ras que para galaxias aisladas este cociente suele 
tener un valor de~ 15 (Sanclers et al 1986; ··Yonng et al 1986). Segltn estos autores, 
este exceso dC' ctnisión en el infrarrojo cercano puede deberse n que la eficiencia de 
fonnación de cstrclJas 1nasivns a partir del gas 1nolccular es 11111y alta en esta. galaxia 

o bien puede deberse a que el grueso de In e1nisi611 en el infrarrojo lejano proviene 
de regiones que no caen dentro de la región donde se dct.enninó Leo- La prirnera 
explicación señalaría que la interacción está aun1e11t.ando la íonnaci611 estelar en esta 
galaxia, 111icntrns que la segunda sugiere que la forn1nción estelar está ocurriendo 
no sólo en las partes centrales de In galaxia sino hasta varios kiloparsecs del centro. 
Dentro de su trabajo íoto111étrico :..;obre galaxias ('11 interacción, BushousC" & \Vcrncr 
(IDDO) encuentran que ésta es una de las pocas galaxias donde los 1náxi1nos de e111isió11 
en Ho. ta1ubién se obsL•rvcu1 en el infrarrojo (Figura. 7.3). Estos autores cucucntran 

tmnbién que el índice de color J -1,· de la región 1-111 con mayor emisión es - 0.1 111ag 

1nás rojo que el núcleo dC" C"stn galaxia y que las partes del disco cercanas a dicha 
región. Por su parte J-lernándcz-"I"oledo & Pucrari (2001) encuentran que esta galaxia 
presenta una región nuclear elongada (Figura 7.4) de donde c111crgen dos brazos largos 
y difusos, en particular el brazo que surge del lado sureste de esta galaxia se presenta 
1nuy elongado. Estos autores encuentran t.ainbién que el índice de color (B - V) para 
esta galaxia es reprcsentati'\·o de galaxias tipo Sa-ab. 

Los parán1etros priucipnles de estas galaxias se presentan en la Tabla 7.1 
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. ' 
(a) .. 

• NGC 5257 

111 •• 

11 .. • 
NGC5258 

• ,,60" 
.... ·!. 

(b) 

viii 

FIGURA 7.1: a) Imagen directa en Ja banda B ele NGC 5257/58 (Kar 389) tomada 
del Catálogo de Galaxias Peculiares ele Arp (1966). b) Imagen monocromática (Ha:) 
del par obtenida a partir del cubo ele datos del interferótnetro Fabry-Perot ele barrido 
PU!vIA. Las regiones señaladas por un nú1nero se discuten en la sección 7.2.1. 
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"' "' ' TABLA i.l: Parámetros de NGC 525i y NGC 5258 ,_ 
"' º' "' NGC 5257 NGC 5258 u 
o Coordenadas (.12000)ª a = 13/i 39111 52.9s a = 13h 39111 57.7 s z ... 

J = +00' 50' 24" J = +00º 49' 52" :;, 
Tipo morfológico SBb ª SBb ª 

SAB(r)b pee h SA(s)b pee h 

SA(rs)b pee e SABb pee e 

ml (mag) 13.69 13.67 

D2s/2ª O. 775' = 22.02 kpc 0.74' = 21.04 kpc 
Distanciaª (Mpc) 97.72 97.72 
Moª (mag) -21.95 -21.49 
Brillo superficial promedio al interior de 
D2s/2ª (en mag/arcsec2

) 22.83 23.20 o 
Cl 

LFJRd (lOs L0) 2020 (todo el par) 23.20 (todo el par) .-< 

Lcoe ( 107 I< km s-1 pc2) ~ 20 N47 
Velocidad sistemica (km/s) 6800 ± 6ª 6784± 11ª 

6798b 6757b 

6825± 10r 6765±5¡. 

\~ol mal (km/s) 270.4g 315.5g 
290± 10r 252±10r_ - -

P.A.(º) 92h 
99±3¡ 206±4¡ . 

Inclinación (º) 56.7ª 43.6ª 
58±5¡ 57±3¡ 

Masa HI¡ (109 M0 ) 12 9.8 
Masa (en 1011 M0 ) 2.08rj 1.43fj 
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3d' NGC 5257/B 
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01°06'00" 
45• 
30• 
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§4.2.2 Mapa de velocidades 

FIGURA 7.2: l\1apas de isocontornos de intensidad en HI para Kar 389. NGC 
5257 se encuentra a la izquierda y NGC 5258 a la derecha. La posición IRAS se 

indican con una cruz. Los isocontornos de afuera hacia adentro corresponden a 
±2(n/2l,±2Cn+l/2l,±2Cn+212 >, ..... 1n.Jy/bean1, con n =-l. Ta1naño del "bea.rn"igual 

a 18 arcsec In1agen to111ada de Candan et al (1990). 

ª Base de datos LEDA 

b Base de datos NED (Nasa Extragalactic Database) 

e Hernández-Toledo & Puerari (2001) 

d Sofue et al (l!J!J3) -estimada a partir del flujo del par tomado del Catálogo de 
Galaxias IRAS (Lonsdale et al l!J85) 

e Sofue et al (l!J!J3) 

Este trabajo 

s Base de datos LEDA a partir de observaciones en radio 

h Condon et al (l!J90) Observaciones en radio 

Hutchmeir & Richter (1989) 

TESIS CON 
FALLA DE ORlGLN 

AJ interior de 0.5 D2s/2 calculada partir de la curva de rotación de Ha utili
zando el método de Lequeux (l!J83)-este trabajo considerando una distribución 
de 111asa esferoidal 

7. 2 Mapa de velocidades y curvas de rotación 

7.2.1 l1nagen n'1on.ocrornática 

La Figura 7 .1 b presenta la ituagen 1nonocro1n.ática Ha: de l(ar 389. Para NG C 
5257 se observan las tres regiones HII detectadas por Bushouse & Werner (1990) 
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"'JGC 5257 banda J banda J 

[~~·~.<..l 
t ~~r'~~~-~Í" ' fr .~ ~~ ·/,')l i 
[ <:.f~":_':;;?;>t/' l ' - ~r:J::P' t V 

1 ' 

NGC 5257 banda R 

NGC 52.57 NGC 52.56 HC'J • 

., 
J 

FIGURA 7.3: lVIapas de isocontornos de intensidad en el óptico Ho: y en el infra
rrojo cercano para NGC 5257 (izquierda) y para NGC 5258 (derecha). Tomados de 
Bushouse & \Verner (1990). 
~------ -·---··------ -·- \ 
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y Hernández-Toledo & Puerari (2001) a Jo largo del brazo oeste (regiones I, II y 
111), 111ient.ras que en el brazo este se aprecia una región I-III pron1inente (región 
VI). Entre el centro de la galaxia (el cual se encuentra desprovisto por co111pleto 
de regiones I-III) y el brazo este se observa una estructura débil (región V) la cual 
podría estar delineando parte de la estructura detectada. por 1-Iernández-Toledo & 
Puerari (2001) en su itnagen ultra-contrastada en la banda B (Figura 7.4). Por su 
parte para NGC 5258 se observa una región I-111 pron1inente al suroeste de la galaxia 
(región VI), Ja cual también es detectada por Bushouse & VV'erner (1990) (Figura 
7.3). Se detectan ta111bién regiones 1-111 inucho 111enos intensas delineando el inicio 
del brazo este de la galaxia las cuales ta111bién alcanzan a observarse en la hnagcn 
Ha: de Bushouse & Werner (1990). 

7.2.2 Mapas de velocidades 

NGC 5257 

El 111apa 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 111apa se puede apre
ciar un claro patrón en foriua de ""S" yendo ele sur a norte. La región dentro de la 
cual las isovelocidadcs son práctica111cnte paralelas (Figura 7.6) tiene una extensión 
total de 7.9 arcsec (3. 75 kpc) y podría estar relacionado con la presencia de la barra 
protninente que se detecta en la it-nagen en la banda J de Bushouse & \Verner (1990) 
(Figura 7.3, iiuagen superior izquierda). En el extre1110 noroeste de esta galaxia 
se observa un ligero exceso en las velocidades radiales. Esta región coincide con el 
extren10 del brazo este ele la galaxia observado en H o·. 

NGC 5258 

El 111apa de velocidades radiales de esta. galaxia. 111uestra asitnetrías ilnportautes entre 
un lado y otro del aparente eje 1nayor (Figura 7.5). Estas ashnetrías son 111ás eviden
tes hacia los extre111os norte y sur de esta galaxia y podrían estar relacionadas con 
un alabeo del disco de esta galaxia. Es itnportantc notar sin etnbargo que en la parte 
central del 1napa de \'elocidades radiales no se observa indicio alguno de la presencia 
de una barra central. De hecho, es posible delinear un eje 111cnor cinctnático (línea 
de velocidad cero con V 0 1,s ........, 0780 h;111 .<:J-t) práctica111ente rectilíneo ( Figura 7.G). 
Por el contrario confortne nos aleja111os del centro de esta galaxia los isocontornos de 
velocidad rotan lentatnente debido al ca111bio de inclinación de esta galaxias producto 
del posible alabeo. 
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-:JUU -3 
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§7.2.3Curvas de rotación 

1 
-::u, -:111 ~-:-~. ·-:-11 .1 ... " ".111 .. ·!-! ill ,... !"11 ~~ :11 

' 

E-... _ .. -::"·-..,..---F D 
--- ...... ····\." '!' t 011 ~ t. f §' ..... • ~··· I 

~ 
' 
t 

f"1~.~ .f: ....... T .•• .1 e .......¡ / 
- 1 ....... ... 

J 
t+ t t : .. ;. 

J I 1 l + r r • ···:::.:~·.:-::~.? 
: :..~ ...... \" ... 

B...-.! h 
Dzs/4 R 

1 l l!i 2ll 

FIGURA 7. 7: Curva de rotación para NGC 5257. 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 nluestran están asociadas con las regiones que se presentan en las 
Figura 7.12. El panel inferior rnuestra la superposición de a111bos lados. Vmax indica 
la velocidad de rotación seleccionada para calcular la 111asa de la galaxia dentro de 
un radio D 25 /4 el cual tainbién se indica en la figura. 
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7.2.3 Curvas de rotación 

NGC 5257 

Para el cálculo de la curva de rotación de esta galaxia se consideró un sector angular 
e = 36° de cada lado del eje tnayor cinetnático de Ja galaxia. El conjunto de valores 
que resultó en la curva 111ás siJnétrica y con rnenor dispersión fue P.A. = (99 ± 3) 0

, 

i = (58 ± 5) 0 y Vsys = (G825 ± 10) /..:rn s- 1 (Tabla 7.1 ). El centro cinemático que se 
consideró para calcular la curva de rotación de NGC 5257 no coincide con el centro 
foto1nétrico observándose una diferencia de 3.8 arcscc entre uno y otro. La cur'\.·a de 
rotación para esta galaxia se presenta en la Figura 7. 7. En ésta se observa que los dos 
pri111eros puntos de cada lado de la curva prc-sentan vclocidadC's de rotación dispares . 
.1-\ R = l. 7 arcsec, Vrot = 52 h·111 .-,:-l para el lado azul, n1ientras que para el Indo rojo 
Vrot = 95 kn1 .s- 1 ; para el segundo punto (a R = 2.0 a1·c.'iec), Vrot =DO.O h~nl s-1 

para el lado azul, n1ientras que para el lado rojo \/rot = 151.0 A·111 ._.,- 1 . .1-\ partir de 
este radio y hasta un radio de 1 7 a1·c8cc (8.05 J.~pc), la curva de rotación pennancce 
sitnétrica n1ostranclo un au1ne11to regular en la. velocidad ele rotación hasta alcanzar 
288 k111 s- 1 para R = 16.6 arcscc. Sin c-1nbargo a partir ele este- radio, la curva se 
bifurca. Para el lado de la galaxia que se acerca (lado oeste, el tnás alejado ele la 
co111pafiera), la velocidad de rotación con1ienza a dis111inuir hasta llegar a un valor 

,..._ 200 k111 8- 1 entre R = 23.1 arc8ec y R = 26.S arcsec. .1-\ R = 27.7 arcsec, 
la velocidad de rotación au111enta ligera111cnte a 224 J...·111 8-l inostranclo una ligera 

oscilación. F'innhncntc a partir de R = 31.2 arc.scc y hasta el últin10 punto detectado 
en e111isión (R = 34.2 arc8ec) la velocidad se 111antiene alrededor de un valor pro1ncclio 
de 245 km .s- 1 . 

NGC 5258 

Para el cálculo de la curva de rotación de esta galaxia se consideró un sector angular 
e = 32° de cada lado del eje n1ayor cinc111ático de la galaxia. El conjunto ele valores 
que resultó en la curva inás sin1étrica y con 111enor dispersión fue P.A.= (210 ± 5) 0

, 

i = (54 ± 4) 0 y V•Y• = (67G5 ± 5) km s- 1 (Tabla 7.1). En este caso, el centro 
cinenl.ático que se consideró para calcular la curva de rotación de NC~C 5258 coincide 
con el centro fotornétrico. La curva de rotación para esta galaxia se presenta en la 
Figura ?? . .A partir de la superposición de a1nbos lados se puede apreciar que la 
curva de rotacióu es relativarnentc siinétrica entre 2.6 y 14.5 arcsec sal'\.·o por los 
puntos a R ,...,_, 1.5 arcsec para los cuales se observa una 6Vrot ,..._ 45 kTn s- 1 . En 
an1bos lados la curva presenta un co111porta111iento oscilatorio ascendente hasta 1lcgar 

a ,..._ 235 krn s- 1 para R = 14.4 arcsec. .1-\ partir de este radio, la curva se bifurca. 
Para el lado que se aleja (lado sur, el 111ás alejado de la coinpaiiera) In velocidad 
de rotación sigue aurnentando ha.sta llegar a 286 kTn s- 1 a un radio de 17.5 a1·csec. 
Para el lado que se acerca (lado norte, el ntás cercano a la co1npañera), la velocidad 
de rotación dis1ninuye a 194 krn s- 1 a R = 15.5 arcsec. A partir de este radio, la 
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FIGURA 7.8: Curva de rotación para NGC 5258. 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 nluestran están asociadas con las regiones que se presentan en 
la Figura Figura 7.13. El panel inferior muestra la superposición de ambos lados. 
l";na.r indica la velocidad de rotación seleccionada para calcular la inasa de la galaxia 
dentro de un radio D2s/4 el cual tainbién se indica en la figura. 
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curva de rotación vuelve a crecer alcanzando un valor protnedio de 222 kms entre 
16.4 y 22.5 arcsec. A partir de- 23.5 -arCsec, la velocidad de rotación e111pieza a 
decrecer alcanzando una velocidad de rotación de 160 km, s-1 a R = 25.2 arcsec que 
corresponde al últitno punto en e1nisión detectado en este lado de la galaxia. 

7 .3 Movhnientos no-circulares 

7.3.1 FWHM 

NGC 5257 

La Figura 7.9a muestra el mapa de F\,YJ-11\1 para NGC 5257 en el que se puede 
apreciar una contribución itnportantc 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 k1n s- 1 para 
la región 3 y son superiores a GO kn1 s- 1 para In. región 4. Así 111is1110, se aprecian 

valores itnportantes de Vdisp a lo largo del brazo espiral oeste con valores superiores 
a 67.5 J.nn s- 1 (región 1). En particular la parte sur de dicho brazo presenta. valores 
mayores que 104 krn s- 1 (región 2). Esta región coincide con Ja región I-III más 
prorninente que se observa en la Figura 7.lb. 

NGC 5258 

Para esta galaxia se observan F\Vll.l\:l itnportantes sobre todo en sus partes centrales 
(Figura 7.9b). En particular se observa una región in1portantc al suroeste de la 
galaxia con valores 2:: 75 km s- 1 , llegando incluso a alcanzar valores.-.... 130 J..~1n s- 1 

(región 6). Esta región coincide con Ja región J-111 más intensa de esta galaxia (región 
viii en la Figura 7.1). Ligcra111ente al norte del centro de esta galaxia (región 5) 
ta1nbién se observan valores grandes llegando hasta 90 krn s- 1 ; al este de la galaxia 
(región 7) se observan valores rnayorc-s que GO kn1 s- 1 llegándose a detectar valores 
-.. 93 J.~1n s- 1 • Esta región corresponde a otra de las regiones HII ele esta. galaxia 
(región x en la Figura 7.1). Final111entc en el borde superior ele la galaxia (lado norte, 

región 8) también se observan F\VHM grandes con valores hasta de 85 f..:111 .,.- 1 • 

7.3.2 Mapas de velocidades residuales 

NGC 5257 

Con el fin de obtener el n1apa de velocidades residuales de esta galaxia se obtuvo la 
curva de rotación "pron1edio" descrita en el Capítulo 6, sección 6.3.2. Esta se presenta 
en el recuadro superior derecho de la Figura 7.10. El n1apa de velocidades residuales 
se presenta en la Figura 7.10. En este tnapa se puede observar una contribución 
in1portante de Vrea negativas (-.. -35 J..~m s- 1 ) en la parte central de la galaxia 
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Cnpftulo 7 : J<ar 389 §7.3.2Velocidndes residuales 

13 
14 15 16 t .......................... I 

104 

10 

o 

9 12 -104 

17 11 velocidades residuales (km/s) 

FIGURA 7.10: .'.\.lapa de velocidades residuales para NGC 5257. El recuadro superior 
inuestra la curva considerada para calcular el can1po de velocidades radiales ideal. 
Las regiones 9 a 17 se discuten en la sección 7.3.2. La estrella indica la posición en 
la cual la posición de las velocidades residuales negativas ca111bia del lado convexo 
del brazo al lado cóncavo la cual podría estar relacionada con el radio de corrotación 
ele esta galaxia. 
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§7 .3.2Velocidades residuales 

.. · ... 

110 

o 

-110 

velocidades residuales (km/s) 

FIGURA 7.11: lVIapa ele velocidades residuales para NGC 5258. El recuadro superior 
1nuestra la curva considerada para calcular el can1po de velocidades radiales ideal 
Las regiones 18 a 22 se discuten en la sección 7.3.2. 

(región 9), en pñrt.icular al sur del centro cinetnático de Ja n1is1na {región 10 con 
Vdiap $-SO k1n s- 1 ). Esta región corresponde al centro fototnétrico de esta galaxia 
y es tal que 8 ....._ 270º por lo que la contribución de la velocidad tangencial V'ian en 
la ecuación (3.28) puede considerarse despreciable. Esto parece indicar entonces que 
una fracción considerable de estas velocidades no-circulares es en la dirección radial 
en el plano de la galaxia. Dacio que esta zona corresponde a un sector de la barra 

central, estas velocidades no-circulares podrían ser un reflejo del gas tnoviéndose a 
lo largo de esta estructura -ver Figura 3.1 7, Capítulo 3. 

1\ lo largo del brazo espiral oeste de la galaxia se observa una coutribución itnportante 
de velocidades residuales positi,·as mayores que 30 Jan s- 1 (regiones 11, 12 y 17). En 
particular la regióu 12 presenta Vres ~ 45 h.~rn s- 1 llegando hasta 57 krn s- 1 • Esta 

región coincide con la región J-lll 111ás protuinente que se observa en la Figura 7.lb. 
Para el brazo espiral oeste se detectan regiones con velocidades residuales negativas 
(:0:: -40 km .-- 1 ) (región 14). En part.icular para las regiones 15 y 16 se observan 
velocidades residuales tnenores que -G5 k111 s- 1 • l~s ilnportantc notar que la región 
15 se encuentra en el lado cou'\·exo del brazo nticntras que la región 16 se encuentra 
<.""JI el lado cóucavo, lo que nos podría estar indicaudo cóuto se 111ueve el gas respecto 
a la perturbación responsable del 1nisn10 y por lo tanto estar relacionado con el 
radio de corrotación de esta galaxia. La región 13 indica una región con velocidades 
residuales ....._, 20 k1n s- 1 que contrasta con los valores hnportantes para Vres que se 
detectan en las regiones adyacentes (región !) y región 15). 
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Capitulo 7 : Kar 389 §7.3.3Particularidades cinemá.ticns y morfológicas 

NGC 5258 

Al igual que para NGC 5257, el 111apa de velocidades residuales de esta galaxia se 
obtuvo a partir de la curva de rotación upro1ncdio" la cual se presenta en el recuadro 
superior derecho de la la Figura 7.11. Esta figura 111uestra a su vez el tnapa de velo
cidades residuales de esta galaxia. En éste se observa una contribución itnportante 
de vdisp positivas en el lado este de la galaxia (región 18 con vdisp ;::: 30 J.01n s- 1 ). 

Dentro de esta 111is111a región se distinguen dos zonas donde la contribución de Vdisp 

es aún 111ayor: La región 19 -cercana al centro cine111ático- presenta Vdisp entre 55 
y SO kn1 s- 1 • nlicntras que la región 20 -lado convexo del brazo espiral- presenta 
velocidades 111ayores que GO k111 s- 1 • ¡\1nbas regiones se encuentran a un lado y otro 
de la región 1-111 que se alcanza a distinguir en la Figura 7.1 b (región :e). En el sector 
sur de esta galaxia se detecta otra contribución itnportnntc dC" Vrc.'I con valores entre 
30 y GO kni. s- 1 . Esta región coincide con la región 111 I 111ás pro1nincnte ele esta ga
laxia (región viii en la Figura 7.lb). Por su parte en el ext.reino norte de la galaxia 
se observa una contribución itnport.ante de velocidades residuales negativas que van 
desde -30 hasta -100 k1n s- 1 • Para esta región e,..._, 180 por lo que la contribución 

de la velocidad radial Vrad en la ecuación (3.28) puede considerarse despreciable. IJc 
este 1nodo es posible que una fracción considerable ele estas velocidades no-circulares 
sea un reflejo del gas que se acelera a lo largo ele este brazo espiral. 

7.3.3 Con.1.paración entre particularidades cine1náticas y 
inorfológicas 

NGC 5257 

Para esta galaxia se cotnparó la localización ele cada región con e111isión (proyectada 
en el plano del ciclo) con la ''elocidacl radial observada y la velocidad de rotación 
asociada en su curva de rotación (Figuras 7.12 y 7. 7). J-\ partir de esta co111paración se 
puede ver que los puntos internos de la curva de rotación para los cuales se observan 
Vrot dispares cutre el lado rojo y el lado azul ele la galaxia corresponden a parte de 
la barra central (región .A en la Figuras7.12). Para el lado de la curva que se aleja, 
los puntos para los cuales \/"rot n1ucstra un auinento in1portante (regiones E y F' en la 

Figura 7. 7) corresponden al borde sureste de la galaxia y podrían estar relacionados 
con el inicio del brazo este. Por su parte la región G presenta velocidades ele rotación 
considerable111ente 111enores ( ,..._, 180 Ion s- 1 en la Figura 7. 7 y corresponde al brazo 
oeste de esta galaxia, el cual parece extenderse hasta la co111pafiera. NGC 5258. Para 
el lado de la galaxia que se acerca, la parte de la curva de rotación para la cual 

atnbos lados se bifurca. corresponde a la región interbrazo. La región para la cual 
Vrot alcanza un valor 111íni1110 para este lado de la curva correspoude a parte del 
brazo espiral este {región B en la Figura 7.12). Esta dis111inución en la velocidad de 

rotación podría deberse a la desaceleración del gas debido a las fuerzas de 111area, 
o bien a que esta parte del brazo no se encuentra sobre el plano principal de la 
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FIGURA 7.12: Isocontornos de intensidad de emisión en Ha de NGC 5257 super
puestos al mapa de velocidades con el fin de comparar las particularidades morfoló
gicas y cinemáticas. Las letras están muestran regiones que se dicuten en la sección 
7.3.3 y aparecen también en la curva de rotación de esta galaxia (Figura??). 
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FlGLlllA 7.13: Isocont.ornos de int.cnsidad dí' enüsión en Ho. de NGC 52.578 super,. 
puest.os al 111apa. de'" vt~locida.dPs con Pl fin dc- comparar las pa.rt.icnlaridad~ 1uorfolér 
gica....;; y cinc111aticas. La..'i l0tras 111uc:stran regiones que se dicuten en la scacción 7.3.3 
_v a.parf'<.'C'll tanlbit-n C'"ll la .._,ur-va d<" rotación de' C":SHt galaxia (Figura.?~). 

galaxia.. Ln.s n."'"g1oneo; que le siguen( C y L>) t.ru.ubien corresponden a. este brazo 
•:spiral y l-iunbiéu pn.:s.~u.t .... '""l.n "\."l!"lodr:ladr:s de rotación considcrablcn.111\.c 1.21enor~s al 

1n:ixi1110 alcanztuio por esta cur-..~d.. Para la. región D -la. tilt.itua que se dct.cctn. para 
c.1 brn.zo este- de In. gn.ht .. xin.- In. "\.'clocida.d d<- rotación aun.1cuta ügcrJ\.Ulcntc respecto n. 
in....:;; regiones anteriores. 

NGC 5258 

P.a.ra <!Sta ga.hLxi:l9 la c:nu1pa.ra.ción (!Ut.r<! las Figurns 7 .12 y 7. 7 tnuC!stra.n que la u1ayo
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n ninguna particularidad n1orfológica (r .. ~gión lI). A radio:.:::. n1ayorcs, lo!i pu.ntoJ; donde 
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Capftulo 7 : Knr 389 §7 .5Aná.lisis del encuentro 

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 rotación presenta una clistninución en Vrot. están 
asociadas con el extretno norte de esta galaxia y podrían estar relacionadas con el 
111ovi111iento del gas en el brazo este (el cual se encuentra 111ás cercano a la galaxia 
contpañera) o bien pueden ser producto del alabeo del disco. 

7 .4 Análisis dinán.i.ico 

7.4.1 Esth:n.ación. de la i.uasa 

NGC 5257 

La curva de rotación de esta galaxia se presenta sitnétrica hasta un radio de 17 arcsec (8.05 kpc) 
alcanzando una velocidad de 202 krn s- 1 . Se estitna entonces la 111asa al interior de 
dicho radio de bifurcación utilizando el método propuesto por Lequeux (1983) • 
Capítulo 3, sección 3.6.1. Se encuentra así que la 111asa de esta galaxia -hasta este 
radio- está entre 0.93 x 1011 ./\I0 y 1.54 x 1011 ../\I0 • Este resultado se presenta en la 
Tabla 7.2. 

Con el fin de tener un valor un poco tnás respresentativo se extrapoló el valor de 
v;.nax = 202 krns a un radio igual a 0.5 D2s/2, (el cual correspouclc a 23 arcsec = 
10.9 kpc ) con el fin de estin1ar el rango ele tnasas al interior de este radio utilizando 
también el método de Lequeux (1983). Se encuenta así una masa entre 1.24 x 1011 i'Ió 
y 2.08 x 1011 i,I0 . Este resultado se presenta en la Tablas 7.1 y 7.2 

.----T=E=2:::-:
1
1s=-. -:::-C:::-O:::;N-l 

FALLA DE OI~lC~j NGC 5258 

Para esta galaxia se puede considerar que la curva de rotación es sitnétrica ha..~ta u11 

radio Rb;f = 17 arcsec (8.05 kpc), radio al cual alcanza una velocidad de rotación 
igual a 252 Jan ~- 1 • i-\. partir de estos valores y utilizando el 111étodo de Lcqueux 
(1983) se cstin1ó la 111asa al interior de este radio encontrándose una nu\.Sa entre 
O.G9 x 1011 •'10 y l.15 x 10 11 A/0 (Tabla 7.2). Extrapolando el valor de Vma.r = 
252 h~rns a un radio igual a 0.5 D25/2, (el cual corresponde a 22 arcsec = 10.4 kpc 
) se obtiene un raugo de 111asas al interior de este radio cutre 0.89 x 1011 1\/0 y 
1.48 x 1011 ,,/0 • Este resultado se presenta en la Tablas 7.1 y 7.2 

Utilizando la expresión (3.35) para el cálculo de la tnasa orbital del par se encuentra 
un valor de 0.64 x 1011 1\1"0 considerando una diferencia de velocidades sistétnicas 
~V igual a 48 krn s- 1 y una separación proyectada de n(1cleo a núcleo X 12 igual a 
3U.G kpc. Este valor es tncnor que la sutna de la 111asa diná111ica de a1nbas galaxias lo 
que nos hace ver que es posible que una fracción itnportante del n1ovi111iento orbital 
de una galaxia respecto a la otra se encuentra en el plano del cielo. 
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TABLA 7.2: Estimación de masas para NGC 5257 y NGC 5258 
R'b;¡ \f(Rbi¡) M(Rbi¡) x 1011 J\10 - - - D2s/4 \!(D2s/4) 

en kpc en km s-1 en kpc en km s-1 

NGC 5257 8.05 292 0.93-1.54 --- 10.9 292 
NGC 5258 8.05 252 0.69 -1.15 --- 10.4 252 

ª Radio al cual se pierde la simetría entre un lado y otro de la curva de rotación. 

M(D2s/4) x 1011 M0 

rlJ 

1.24- 2.08 o 
IN 

0.89-1.48 
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FIGURA 7.14: Posible configuración triclin1ensional para el encuentro entre NGC 
5257 y NGC 5258 donde se indica el espín y la orientación ele cada galaxia. 

7.5 Análisis del en.cu.entro 

Por lo que se refiere a la naturaleza de la estructura entre atnbas galaxias, el análisis 
cineinático del brazo oeste de NC~C 5257 parece indicar que efectiva1nentc este brazo 
está siendo dcforntado por fuerzas ele 111area ya que se detectan velocidades residuales 
in1portantes sin ninguna orientación preferente (ya sea el lado cóncavo o convexo 
del brazo). Es posible entonces que esten1os viendo un puente de ntarea incipiente 
producto de la presencia de NGC 5258. Por otro lado el hecho de que el HI no se 
encuentre fuert e111entc pcrt urbado podría hablarnos de la orientación del encuentro 
indicando que éste es un encuentro retrogrado para el cual los puentes y colas no 
han tenido tictnpo de fonnarsc aún (contrariarncnte a un encuentro directo para el 

cual estas estructura parecen fonnarse relativan1cntc pronto). 

Por otro lado a111bas galaxias son lu1ni11osas en el lejano infrarrojo y presentan una 
ntasa intportaute de J-11 y gas inolccular -ver ''I'abla 7.1-, sin entbargo conto lo indican 

Bushouse S.: \Verner ( 1 DDO) parecen estar dcsprovista.s de polvo pues presentan la 
111is1na intensidad tanto en las bandas Fl y J co1110 en Ha Esto llevaría. a pensar 
entones que en el pasado (hace ~ 107 aí1os) a1nbas galaxia sufrieron un episodio itn
portante de forntación estelar lo que podría significar que para esta par la interacción 
ha inducido periódos previos de forntación estelar y que actual111cntc las galaxias se 
encuentran en una estado latente. Dada la cantidad de gas inolecular que contienen 

a1nbas galaxias y la tnasa ele cada una de ellas es posible que en un futuro, esta 
fortnación estelar se reactive. De 111anera que el encuentro que se está observando 
parece ser un encuentro retrógrado con el plano de la órbita n1uy 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 for111ación estelar 111asiva así con10 el alabeo del disco 
de NGC 5258. 

Dada la localización de las velocidades radiales para cada galaxia así conl.o el hecho de 
que a111bas presentan brazos espirales delineados, pode111os asu111ir que estas galaxias 
son "trailing" y de ahí detenninar su orientación en el plano del cielo. Esta se 
presenta en la Figura 7.14 junto con la posible orientación del encuentro a partir de 
la discusión anterior. 
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Capítulo 8 

Ar1álisis de los resultados 
principales 

J-\ continuación se- presentan los resultados tnás relevantes de este trabajo sobre pares 
de galaxias en interacción dentro de un contexto n1ás general. Se analizan las scn1e

janzas y diferencias entre los cuatro pares estudiados tanto en su nlorfología con10 

en su ci11c111ática y clinátnica así con10 la itnportancin ele la técnica y 111etodologia 
utilizados en este trabajo. 

8.1 Curvas de rotación 

Aspecto global 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEJiJ 

La 111ayoria de las curvas de rotación deterininadas en este trabajo presentan una 

bifurcación a cierto radio Rbi/ a partir del cual Vrot disn1inuye drástica1nente para 
uno de Jos lados (Figuras 8.1, 8.2 y 8.4). 

De hecho, la i111ica galaxia que presenta un con1porta111icnt.o sitnétrico en su cur

va de rotacióu es NGC 3893 eu Kar 302 (Figura 8.3). Para esta galaxia, Ja curva 
111ultifrecuencias presenta un con1porta1niento situétrico para antbos lacios ele la ga
laxia hasta los últin1os puntos detectados. Esta galaxia presenta si111ultánea111ente 
un patrón espiral de gran diseiio de aspecto ba.stante regular y sin1étrico y un brazo 
elongado que parece ser producto de las fuerzas de 111a.rea debidas a la interacción. 
Su co111pañcra NC~C~ 389G presenta. distorsiones en sus partes externas lo que indica 
los efectos de la interacción. i-\detná.s co1no se n1cncion6 a11teriorn1entc 1 n1unérica.-
1nente se ha encontrado que una interacción fuerte puede resultar en la fonnación de 
estructura. bastante regular (Salo & Laurikaincu 2000a). Sin c111bargo para las gala
xias en los pares .Arp 271, l~ar <1G8 y l~ar 389, las curvas de rotación prcscntau una 
distninución en la velocidad de rotación del lado tnás cercano a la con1paficra excepto 
para la curva de rotación de NGC 5257 para la cual esta disn1inución se presenta en 
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FIGURA 8.1: .4rribn: Curva de rotación para NGC 5426 en Arp 271 mostrando el 
rarlio rlf" hifnro!"R.o!"ión Rt_.ij i f"l rnrlio nl rual Sf" -!'nrn~nt.ra In lllt:in1a rrgión HII Rzrrr: PI 
radio lítnitc a.l cua.l se dct<.>cta. la. estructura. cspira.l R~•P y el ra.dio del disco fa.ciln1cntc 
\.--ÍsiblcR1'T~- La ftcch:l negra indica el radio posiblc111cntc asociado con el radio de 
corrotación y dctcrnlinado en el Capitulo 4. Abajo: Curva. de rotación para. NGC 
5-127 f-n A.rp 271 n-,nst.r:-i.ndo loR n1ism"JR r:-i.dios qnc-- !':n 1:-i. c.nr\-:-i. snp~rh-,r_ 
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FIGUrrA 8.2: .4rriba: Curva de rotación para NGC 5953 en Kar468 n1°"trando el 
rf:.di~• ,j .. -. h,f1p·.··~• l•-.n h"t··f- .-•! 1·n··1l•.• ;\I ('~1~t ~ ... •.!H{'lFC>nt:l"ft ta úlr-~rn.;:¡ r.~gl{•n H l J llr:rr~ ()1 

radiü línlit.e al cual s~ detecta la estructura espiral R~sp y el radio del disco fi1cihnente 
vis1bk ft~ ,,.. .-i f--tt}{i: C'urvn de rotación para ~.¡{J.{~ 5954 en I'°nr -1ti~ 111c!srrnndo los 
tnis.n1os radios que en la. cun.'"a -superior. 
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Capitulo 8 : AnAlisis de Jos resultados principales §8.1 Curvas de rotación 

150 200 Rn 

FIGURA 8.3: Curva de rotación para NGC 3893 en Kar 302 mostrando el radio 
al cual se encuentra la última región HII RHu, el radio límite al cual se detecta la 
estructura espiral R.,p y el radio del disco fácilmente visibleR,,, •. 

el que parece ser el lado opuesto a la compañera. Esta disminución en la velocidad 
de rotación puede estar asocia.da con la. desaceleración del gas debido a la cerca.nía 
de la cornpañera o bien al hecho de que para estos radios, el gas no se encuentra 
sobre el plano principal de Ja galaxia. Para el caso de NGC 5257, Ja disminución de 
Vrot en el lado en apariencia n1ás alejado de la con1pañera NGC 5258 podrfa ser un 
indicio de la orientación del encuentro en tres dimensiones de tal u1a.uera que el lado 
que se ve más cerca de la compañera proyectado en el plano del cielo, se encuentre 
en realidad n1ás alejado. Dado el nún1cro de pares observados, el asociar el lado n1ás 
cercano a la con1pañera. con el lado de la curva de rotación que se bifurca n1ostrando 
una disminución en Vrot no es un resultado concluyente. Sin embargo es un indicio 
del tipo de peculiaridades que se deben buscar en un estudio con una muestra más 
extensa de pares de galaxias con el fin de dctcrnlinar rasgos cine1ná.ticos globales que 
caractericen el fenómeno de interacción. 

R.adio de corrotación 

Con Ja idea de explorar algunos de estos posibles rasgos se buscó situar el radio de 
corrotación en cada una de las curvas de rotación determinadas siguiendo el método 
semi-empírico de Roberts, Jr., Roberts & Sbu (1975) y que se presenta en el Capítulo 
1, sección L2.5. De esta manera para cada galaxia se buscó detern1inar sobre la curva 
de rotación, el radio al cual se encuentra la última región HII detectada RH r r, el radio 
donde termina la estructura espiral prominente R.eap y el radio del disco fAcilmente 
visible R.,;.. Para este último se consideró el radio D25 /2 mientras que para Re•p 
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RHI1i;_~~~~~~~~'--~~__.._..,__~~~~.......--J 
~es~'--------u ____ ·_· ____ ._' ___ _... ________ s""'_=.:¡;i. 
.;; ::.-.J1==:. -

·----l ________ ( ______ , ____ _._ .__ ____ L___ 

NGC 5258 
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l • . . 

·¡ r • . ~ 
' .... . . 

n Rbiff 
r..1-1r 1"--------------.:..........----------' 
Res~·:~----------·-n-----'-"----'-·-·-------·-·--..::io.o '.")._ ... __ 
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FIGURA 8.4: .4n'i(m: Curva d(' rot.aci<'.>n para NGC 5257 ('11 Kar 389 111ostrando (') 
radio <le bifurcación Rt·if~ e! radio al {""Ua! s~ -t~n-:-uentra la últir11a región HII RH1J~ 
el radio límitC' al Cual SC' dC'tC'Cta )a estructura C'Spira) fle_.,, y el radio del disco f;l,. 
cilmente '\"Í.sib!ell.r1 !". La flecha. TICb'Ta. indica. el radio posiblemente asocia.do con el 
radio de corrotación y determinado en el Capítulo 7. a partir de la. loca.liza.ci'on de 
la.s ve!ocidadr:s residuales. A.bajo: CurYa de rotación para ~-iCC 5258 ~n I(ar 389 
n1ostra.11do los n1isn1os radios que en la. cur\.'a superior. 
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Capitulo 8 : Anlt.lisis de los resultados principales §8. l Curvas de rotación 

se consideró la itnagen directa en el óptico, generahnente en la banda B. Los radios 
detenninados para cada galaxia se presentan en las Figuras 8.1, 8.2, 8.3) y 8.4. 

Globahnentc estos radios no coinciden para ninguna de estas galaxias estudiadas, 
encontrándose aden1ás que el disco visible llega tnucho tnás lejos que los otros dos 
trazadores. 

Para las galaxias en Arp 271, Rvis tatnbién es 111ayor que los cle111ás radios por un 
valor ;::: 10 arcsec (1.3 kpc) (Figura 8.1). Para NGC 5426, la posición del radio 
de corrotación (dctert11inada a partir de la ubicación de las velocidades residuales 
respecto al lado cóncavo o convexo del brazo de la galaxia) es cercano al valor del 
radio al cual se detecta la últit11a región I-111 (Ru¡). Este radio ta111bién es cercano a 
Rbif· Siu c1nbargo, Resp es tnayor (~ 20 arcsec = 2.G h~pc). Para NCiC 5427, Rr111 y 
Resp coinciden, lo cual indica que tanto la fon11ación estelar co1110 el patrón espiral 
de gran disefio se encuentran confinados dentro de esta distancia galactocéntrica lo 
que podría dar una idea de la localización del radio de corrotación para esta galaxia. 
En este caso Rb;¡ ¡ es 1nenor a los dc111ás radios por - 20 kpc. 

Para NGC! 5953 en Kar 4GS se observa que los radios R1111 y Resp coinciden, en
contrándose en las partes internas de esta galaxia a - 9 arcsec (1.1 kpc) del centro 
(Figura 8.2). Para esta galaxia, el radio de bifuración es ligera.111e11tc 111ayor que 
estos dos radios (Rbi¡ - 10.5 arcsec = 1.3 !..~pe). Para NGC 5954 la curva no se 
bifurca, ya que el últi1110 punto con e111isió11 que se detecta del lado que se acerca (a 
27 a1"csec = 3.3 /..·pe) cae sobre la parte plana ele la curva. Sin c111bargo es posible 
observar una dis111i nución abrupta de \l'"rot a R - 38 arcsec ( 4. 7 kpc) para el lado 
que se alej. Este radio es 111ayor que Rcsp, el cual a su vez es tnayor que Ru 11 por 
- 10 arcscc (1.2 kpc). 

Para NC~C :3893 en Kar 302, Rv;~ .. ta1nbié11 es 111ayor que los radios de los otros dos 
trazadores por ~ 40 arcsec (3.6 kpc). Por su parte Rc:ip es 1nayor que R11rr por 
::; 5 m·c."ec (0.5 kpc) (Figura 8.3). 

Para las dos galaxias de Kar 389 (NGC 5257 y NC:C 5258) tanto Rvis como Rcsp 

llegan nmcho más lejos que la última regió11 HII detectada (Figura 8.4), además de 

que en a111bos casos Rbif < R1111. Para NC~C 5258, Rb;J es 1nenor que R1111. 

Se puede ver a_o;;f que para estas galaxias, la dctenninación de Rconn a partir ele 
los trazadores que presentan H.obcrts Jr, H.oberts &. Shu (1975) no es tan hu11cdiata 
pues estos trazadores difieren de 1nauera i1nportante. En particular, el radio del 
disco visible suele ser nn1cho 111ayor que los otros dos radios lo que puede sugerir 
que el fenón1e110 de interacción reaco111oda el gas que fon11a estrellas y la estructura 
espiral respecto al disco visible con una tendencia a confinarlo a partes tnás internas 
que Rvis. 1\ partir de la localización del radio de bifurcación Rbif ele las galaxias 
estudiadas parece ser que éste ta111bié11 está relacionado con las resonancias del disco 
y podría considerarse tatnbién con10 un posible trazador al igual que los propuestos 
por Roberts Jr, Roberts & Shu (1975). 
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Capitulo 8 : Aná.lisis de los resultados principnles §8.2 Cinemá.tica 20 vs Morfologfa 

Modelos de n-..asa 

Finahnente 1 los resultados encontrados a partir del ajuste de un 111odelo de 111asa a 
las curvas observadas para el caso de NGC 5426 y NGC 5427 en Arp 271 y NGC 3893 
en Kar 302 deja ver la necesidad de explorar con 111ayor detalle otras posibilidades 
111ás allá de los 1nodelos clásicos para. la distribución ele 1nasa en galaxias de disco 
y la estructura del halo de 1nateria oscura. Independiente111ente de la naturaleza 
interactuante de las galaxias estudiadas es necesario considerar otros tnodelos ele 
halos de 111ateria oscura para los cuales la nu\.tcria oscura interactú a con la tnateria 
bariónica sobre todo en las partes internas de las galaxias donde esta últiina juega 
un papel in1portante en la distribución total de 1nasa (Firtnani & Avila-lleese 2000; 
Fir111ani et al 2001). Otras hipótesis con10 halos truncados o halos con1partidos 
ta111bién deben ser estudiadas con el fin de tener un conoci1nicnto n1ás preciso de la 
distribución ele 111asa en galaxias de disco en interacción y el efecto que eventualtnentc 
ésta tendrá en la evolución y transfortnnción el siste111a. 

8.2 Cine1nática 2D vs Morfología 

Movhuientos no circulares 

Las observaciones con el interferón1etro Fabry-Perot de barrido PUtvl.A pcr1niten 
el análisis ele la ci11c1nática del gas respecto a la presencia ele estructura tal con10 
brazos espirales y barras. En este trabajo se co1nparó la curva de rotación de cada 
galaxia en cada par con itnágenes directas en distintas bandas y longitudes de onda 
con el fin de detertninar la influencia ele estructura interna de cada galaxia y de 
la cotnpafi.era en el tnovituiento del gas. Este tipo de análisis tatnbién pennitió la 
esti111ación de un posible sentido de rotación para. la perturbación responsable del 
brazo espiral de NC:C 5054 en 1-\:ar 408, así con10 establecer la pertene11cia del puente 
ele n1atcrial a NC~C 5426 en .Arp 271 y dilucidar que NC:C 5427 presenta una posible 
barra central. .. ...\ su vez este tipo de observaciones pennite sin1ular los resultados 
que se obtienen cou un espectrógrafo ele rendija larga y con1pararlos con trabajos 
anteriores. cncoutráudosc que para este tipo de sistc111a.s en interacción es necesario 
obtener infonuación ci11c1nútica extendida que pcrniita apreciar los 111ovit11icutos que 
se dan en todas direcciones y conocer así los efectos que tiene la presencia de una 
con1pat1cra. en procesos co1110 la fonnación y /o supresión de estructura, la fonnación 
estelar y la actividad nuclear inducidas y hasta la transfor111ación el tipo 111orfológico 
de una galaxia. 

Perfiles integrados 

Con el fin de explorar la posibilidad de deterininar una "firma" global del proceso de 
interacción de galaxias a partir de observaciones en el óptico utilizando un interfe-
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Cnpftulo 8 : Análisis de los resultados principales §7? 'I\11ly-Fisher 

r6111etro Fabry-Perot de barrido se obtuvieron los perfiles integrados de In línea de 
en1isi611 en el óptico para cada galaxia de cada par: intensidad relativa (en unidades 
arbitrarias) vs. velocidad radial (en k111/s). Estos se presentan en las Figuras 8.5, 
S.6, S.7 y s.s. 

En éstos se puede observar la naturaleza con1puesta del perfil y su ashnetría respecto 
a la velocidad sisté1nica ele cada galaxia detcrn1inada a partir de la curva de rotación 
(indicada por una ílecha), salvo en el caso de NGC 3S96 en Kar 302. Para esta 
galaxia, el perfil se presenta sitnétrico y no parece haber indicios de rotación global. 
Cabe scfinlar que la velocidad sisté111ica dctertninada en este trabajo es tnenor que 
la velocidad a la cual el perfil alcanza su 111áxi1110. Para la 1nayoria de las galaxias 
el perfil se n1ucstra n1enos intenso para el lado de la galaxia que se encuentra nlás 
cercano a la cotnpaiiera. NGC 5257 en I...:ar 389 es la única galaxia. que no presenta 
este con1porta1niento, sin c1nbargo con10 se 111encionó en la sección sobre el con1por
ta111iento global de las curvas de rotación, quizás éste sea un indicio ele la orientación 
real ele la galaxia en un escenario triditncnsional. Considerando el ta1naiio de esta 
111ucst.ra, los resultados acerca de los perfiles integrados de galaxias intcractuantes 
no pueden ser concluyentes, sin etnbargo dejan ver el ca111ino que puede ton1a.r el 
análisis de una tnuestra 1nayor de pares en interacción. 

8.3 Cociente n.J.asa din.á1nica-h.nninosidad 

J-\ partir ele las 1nasa dinátnica cletertninada para cada galaxia en el caso ele una 
distribución esferoidal de 111asa se calculó el cociente 1nasa-lu1ninosidad en la banda 
B para cada una de las galaxias estudiadas. La n1asa considerada es la 111asa dinán1ica 
csti111ada a partir de la curva ele rotación al interior de D 25 /2 (para la 111ayoria d elos 
casos -ver Tabla 8.1) y Ja luminosidad de derivó a partir del valor de 1\1"8 dado en la 
base de datos LEDJ-\. De esta tnancra se encuentran los siguientes valores para .J.\I / L 
en la banda B (Tabla 8.1) 

Se puede ver que para NGC 5426 y NGC :3S93 se tiene valores de ,\f / L mayores que 
10 inicutras que para las dc111ás galaxias J.\// L se encuentra por debajo ele 5. Para 
NC;c 5427, cabe sciialar que cotno se 1nencionó en el Capítulo 4, la inccrtidu111bre 
en la dct.enniuación de la inclinación de esta galaxia puede introducir variaciones 
itnportant.cs en la atnplitud ele la curva de ortación dcter111inada y por ende, en la 
111asa dinán1ica. Para NGC 59.54 se encuentra un 1\I / L alrededor de ......... 1.5, el cual 

puede ser un reflejo de los procesos de forinación estlear que están ocurriendo en el 
disco de esta galaxia. Finahncnte es iinportante señalar que para NGC 5953, NGC 

5257 y NGC 5258 se consideró la tnasa dinátnica al interior de D 25 /4, por lo que es 
posible que el valor de l\1" / L a radios mayores aumente. 
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Capítulo 8 : Anfllisis de los resultados principales §?? Tully-Fisher 

TABLA 8.1: Cociente n1asa-huninosidad en la banda B para las galaxias presentadas 
en este trabajo detern1inado a partir de la inasa siná111ica de cada un~ y .su n1agniÍ:ud 
absoluta en la banda B) 

Galaxia 
NGC 5426 
NGC 5427 

NGC 5953ª 
NGC 5954 

NGC 3893 

NGC 5257 ª 
NGC 5258 ª 

(kl/L)n 
10.53 
4.06 

5.30 
1.56 

12.40 

5.47 
5.95 

ª lVlasa diná111ica calculada al interior de D2s/4. 

8.4 Relación. Tully-Fish.er 

Finahnente a partir de la rnagnitud absoluta cu la banda B de cada galaxia (.1.'II.J, 
to111acla de la literatura) y de la velocidad 111áxin1a de rotación detcr111i11ada a partir de 

la cur"pª de rotación (V,ua.rL se situó cada galaxia de cada par en un diagnuna J'1n vs 
log lVma.r, donde ll"m.o.r se consideró co1110 2 x V,uax ('T'ully & F'ouqué 1085) con el fin de 
co111parar con la relación "T'ully-Fisher cletcrtninada por??) y corregida por absorción 
J.'In = -20.11 - 7.27(log ll··u - 2.5. El resultado de esta co111pa.ración se presenta 
en la Figura 8.0. Para una correct.a co111paracióu fue necesario corregir J.'/13 de cada 
galaxia por la cxt incióu ck•bida a. la inclinación de la 111is111a AJ.J = IT.J Jog(a/b) con 
-YB = -0.35 ( 15.G +,,fu+ 5 lay h 80 (Tully et al Hl!JS). A graneles rasgos y salvo NGC 
50.53 en Kar ·lG8, las galaxias 1nucstra.n poca dispersión respecto a la. recta trazada 
por cxpresióu de 'T'ully l.'=. Picrce (:2001). La 111ayoría. cae a la izquierda de dicha recta~ 
es decir presentan n1ayor luininosidad a 111e11or velocidad de rotación. El hecho de 
que para una 111isu1a lu111inosidad, las galaxias en pares roten 111ás le11ta1nc11te que las 
galaxia:-> aisladas podría ser un indicio de una diferencia de <listribució11 en la n1asa 
total ele las galaxias en interacción respecto a las galaxias aisladas, es decir de una 
rcdistribucióu del halo de 111ateria oscura debido precisa111cnte a la presencia de una 
con1pañera .. Coino se ha tnencionado nnterior111cnte la relevancia de este resultado 
dependerá de un estudio cinetnático de una tnuestra inayor de pares de galaxias en 
interacción. 
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Capítulo 9 

Con.el usion.es 

En este trabajo de tesis se estudiaron cuatro pares de galaxias en intcraccióu: A.rp 
271 (NGC 5·12G/27), Kar 4G8 (NGC 5953/54), Kar 302 (NGC 3893/DG) y Kar 38!) 
(NGC 5257 /58). Cada uno de estos fue observado con el int.crfcrómct.ro Fabry-Perot. 
de barrido PUl'vl.A con el fin de detcnninar la cinetnática y dináinica de cada uua 
ele las galaxias participantes, así con10 del par con10 un todo. Í\ partir de estas ob
servaciones se obtu'\·ieron los 111apas de velocidades radiales y las curvas ele rotación. 
los 1napas de dispersión de velocidades así co1110 los tnapas de velocidades residua
les. Estos resultados se co111pararo11 después con las particularidades n1orfológicas 
de cada galaxia y dentro del contexto de la interacción. A partir de la curva de 
rotación obtenida para cada galaxia se obtuvo una estin1ación del intervalo de 111asas 
diná111icas de las 111is111as y para tres de estas galaxias se buscó ajustar un 111odelo 

de 111asa con el fin de dctenninar la naturaleza del halo de 111atcria oscura de estas 
galaxias. Para los cuatro pares estudiados se hizo un auálisis de la posible interac
ción. A continuación se prc:-scnta un breve rcsu1nen de los resultados 1nás relevantes 
encontrados para cada par de galaxias. 

9.1 Arp 271 y Kar 389: Galaxias gen.1.elas 

Con10 se vio en los capítulos 4 y 7, los pares de galaxias ;\rp 271 y l{:ar 389 caen 
dentro de la categoría de "galaxias ge1nelas" propuesto por "\'"a1nagata, Noguchi & 
lyc ( 1989) pues con1parten tanto tipo 111orfológico coino ta111afio y rango de nut.Sas. 
En a1nbos pares se observa tatnbién un puente aparente de 111aterial. Sin en1bargo 
en ;\rp 271 este puente se detecta en en1isión (Ha) 1nientras que para l(ar 389 no 
se observa traza alguna. Es itnportante sefialar que esto puede ser un sintplc efecto 
observacional (i.e. de detección de la señal) pues l(ar 389 se encuentra tres veces 
1nás alejado que r\rp 271. Sin en1bargo contrarian1ente a ;\rp 271 donde se observan 
regiones HII sobre todo el disco de cada galaxia participante~ para l(ar 389 el gas 
ionizado se encuentra confinado en un nú1nero reducido de regiones I-III. De 111odo 
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Conclusiones 

que es posible que esta ausencia de gas en el punte entre las galaxias de l~ar 389 sea 
real. 

Si bien para cada uno de estos pares, las galaxias cotnparten grosso 111odo el 111is1110 
tipo tnorfológico 1 una de ellas presenta una barra central de tatnafio considerable 
(NGC 5427 en Arp 217 y NGC 5257 en Kar 389) mientras que la compañera no 
presenta estructura central alguna (NGC 5258 en l~ar 389) o bien presenta lo que 
podría interpretarse como una estructura incipiente (NGC 5426 en Arp 271). Cabe 
señalar sin e111bargo que si bien NGC 5258 no parece estar perturbada en sus partes 
internas, el disco de la galaxia presenta un alabeo hnportante el cual podría estar 
relacionado con la presencia de la coinpafiera. 

Para a111bos pares, las velocidades no circulares observadas en el grueso ele cada ga
laxia parecen estar relacionadas sobre todo con la presencia de los brazos espirales. 
En el caso ele NC~C 5257 en l~ar 389, dada la relativa ausencia de gas, no se observa 
ningún 111oviJ11iento relacionado con la estructura de barra 1nicntrns que para NGC 
5427 en r\rp 271 puede apreciarse el finjo ele ga.s a lo largo ele este tipo de estruc
tura. Sin en1bargo en las parte extc>rnas se observan n1ovi1nie11tos no circulares que 

parecen estar asociados con fuerzas de inarc-a con10 el puente de tnaterial entre NC~C 
542G y NC~C 5427 en r\rp 271, el cual parece pertenecer a la pritncra, así co1110 c-1 
segincnto rectilíneo del brazo espiral ele NC;c 5427 o bien la contribución itnportante 
de dispersión de velocidades que se observa en los extrc>111os de Nc;c 5257 en l'"ar 
38!J. 

9.2 Kar 468: Una sorpresa rn.orfológica 

En trabajos previos }(ar 468 fue catalogado co1110 un par S+E asignándose a NCiC 
5953 un tipo inorfológico SO. Sin etnbargo el estudio de la ciuen1ática de esta galaxia 
presentado en el capítulo 5 periuitió obser,·ar un disco interno con rotación bien de

finida. Este resultado se confinuó con la itnagcu obtenida del l IS'I' lo que de1nucstra 
la utilidad de el estudio de la ci11e111ática del gas para obteuer inforn1ació11 sobre la 
naturaleza de- una galaxia. [)el 111is1110 111oclo a partir del análisis co1nplen1eutario 
entre la 111orfología ele este par y su cincn1ática se pudo csti111ar un posible sentido de 
rotación para el brazo de NC;c~ 5954 en l'"ar •IGS. La dctenninación del gradiente de 
'\·elocidadcs radiales a lo largo de la estructura entre NC:C 5953 y NC:C 5954 en I~ar 

4G8 parece ser un indicio de que el gas cfcctivan1ente está siendo trausfcrido de una 
galaxia a otra a través de esta estructura. J_)cl tnisino n1odo el análisis de velocidades 
residuales y de dispersión de velocidades en NC;C 59.53 pcrrnitió asociar 1novi1nientos 
no circulares a las protuberancias al norte y al sur de esta galaxia, las cuales podrían 
ser el resultado de fuerzas de inarea producto de la interacción. 
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9.3 Kar 302: Estructura espiral de gran diseño 
vs estructura de inarea 

Este par de galaxias en interacción estudiado en el Capítulo 6 presenta una tnorfología 
si1nilar a la de M51 y su cmnpaiiera NGC 5195 (ver Figura 2.4, Capítulo 2). En éstos 
se observa una galaxia espiral u principal" (NGC 3893) y una con1paficra tipo SO-Sa 
de 111enor ta111año (NGC 3896). Sin en1bargo contraria111ente a 1\1-51, esta par no 
parece presentan un puente de 111atcrial entre a1nbas galaxias, lo cual nos puede dar 
un indicio de la orientación del encuentro y de su celad. 

Un resultado interesante del auálisis de este par es el efecto que la interacción parece 
haber tenido sobre cada uno de los integrantes. NGC~ 3893 presenta un patrón espiral 
de gran diseño, sin1étrico y regular, el cual podría ser producto de la interacción 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 111arca producidas por la co111pañera. 
Por su parte, NC~C~ 389G presenta estructura difusa y extendida en su parte externa, 
la cual parece ser producto de fuer~as de 111arca y que podría. estar distorsionando 
los bordes de esta galaxia. 

Otro resultado interesante dc-1 estudio de NC~C 3893 es el efecto que licuen los bra
zos espirales sobre el 111ovin1ie11to del gas del disco pues al igual que para Nc;c 5427 
en 1\rp 271, los 1napas de velocidades residuales así co1110 el n1apa ele dispersión de 
velocidades pcrn1itió dctcrn1inar el 1novi111iento del gas respecto a esta estructura. 
Se encuentra así que conforn1e el gas atraviesa la perturbación responsable del brazo 
espiral éste sufre una aceleración (o desaceleración según el sentido del encuentro) 
en el plano del disco, así co1110 perturbaciones que hacen que se desplace pcrpendi
culannente al 1nisn10. 

9.4 Perspectivas 

Con10 ha podido verse en este trabajo, la interfero111ctrfa Fabry-Perot ele barrido es 
una técnica observacional poderosa para estudiar la ci11c111ática en dos din1cnsiones 
de cuerpos extendidos cotno lo son las galaxias en interacción. 

1\ partir de la detcnninacióu de los 111apas de velocidades radiales, los 111apa.s de 
velocidades residuales y los 1napas asociados a la dispersión de velocidades (a través 
de la esthnación del F\VH!vl) es posible abordar a la vez, cuestiones relacionadas 
con la naturaleza intrínseca de cada galaxia participante y procesos que se originan 
o csti1nulan a partir de la presencia de una co1npafiera. 

Por otro lado, la inforrnación cinc1nática en dos di111ern;iones obtenida en trabajos 
con10 éste constituye una restricción severa para cualquier si1nulación ntuuérica de 
este tipo de encuentros y es un eje1nplo claro de con10 las peculiaridades tanto n1or
fológicas co1110 cinetnáticas nos dan infonnación sobre los distintos tipo de efectos 
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que puede tener el encuentro entre galaxias y las escalas de tietnpo asociadas con el 
111is1110. 

En este sentido y considerando la gran cantidad de fen6111enos asociados con la 
interacción de galaxias tanto en el Universo Local corno en un contexto cos111ológico, 
es necesario continuar el estudio de este tipo de siste111as aprovechando al 111áxi1110 
la infor111ación tanto espacial con10 espectral que se obtiene al utilizar la técnica de 
Fabry-Perot de barrido con el afán de dilucidar con mayor claridad el papel que 
juegan este tipo de encuentros en la evolución del Universo y la inforn1ación que 
pueden ofrecer alrededor de te111as con10 la naturaleza y distribución de la tnateria 
oscura o la fonnación de estructura en el Universo. 
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Apéndice A 

Din.án.1.ica de la estructura e11. 
galaxias de disco: patró11. espiral y 

barras 

A.1 11 Swing arnpliffrat'iori 11 

La teoría ele Ja •'swing an1plification·~ o uatnplifiación de colutnpio fue desarrollada por 
Toomre (1981). En ésta las ondas de densidad de corte (shearing) son las fuerzas 
principales que llevan a Ja fonuación ele estructuras espirales en los discos galácticos. 
Por definición, un H111odo" es una onda estacionaria Sin einbargo '""lbo1nrc detnos
tró que la inestabilidad y for111ación de los brazos espirales puede explicarse n1cjor 
en tériuinos de un paquete de ondas que se propagan. ):""a desde 1065, c;oldrcich 
& Lyndcn-13cll habían presentado un 111ccanis1no físico para la fonuación e.le brazos 
espirales a partir de esta idC'a (C:oldrcich y Lyuden-13cll lüG5). Estos autores dc111os

traton 111atc111ática11u ... ~11te que pcrt.urbacionC"s pcquc1ias en una capa est.rat.ificacla ele 
gas auto-gravita11te quP rota diferenciahncnte pueden cousidcrarse con10 la superpo
sición ele ondas de densidad que vau siendo rebanadas ( "Hhcarcd") por la rotacióu 

diferencial. DPI estudio de au111L~11to de los 111odus de este paquete de oudas de den
sidad concluye11 que aún cuaudo las perturbaciones consideradas sean pura111cnte 

radiales y éstablcs, existen ondas "rcbanadas 11 o de corte (sheared) cuyas a1nplitudes 
au111cnta11 por factores del orden de 100. Este crcci111ic11t.o ocurra para ondas con un 
nútnero de onda bien definido y co111ienza confortnc las líneas de densidad constante 
son "rebanadas" 111ás llú. de la dirección radial. 

;-\ partir de este resultado proponen el siguiente esquctna para la fonnación de bra
zos espirales el cual se presenta aquí de 111auera cualitativa (para 111ayor detalle ver 
Goldreich & Ly11de11-Bell 196.5 y Tomnre 1981). El soporte por presión del gas in
terestelar es turbulento de origen, de 111anera que en ausencia de fuentes de energía 
este soporte se extinguirá. La capa de gas considerada se volverá tnás delgada y la 
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Apéndice ?? . DinAmica de estructuras 

densidad total aumentará. Eventualmente el amnento en el termino 7rGp/4B(B-A) 
donde A y B son las constantes ele Oort (i.e. la rotación diferencial ele la galaxia y 
por lo tanto con el potencial de la 111is111a) y p es la densidad pro111edio del gas del 
disco provocará el crecin1iento de perturbaciones "de corte" (sheared). Actualn1ente 
el térn1ino que suele utilizarse es el pará1netro ele Toon1re Q = ch.·./rrG¡t donde e es 
la dispersión e velocidades del gas, ~ es la frecuencia epicíclica y ¡t es la densidad 
superficial (Too111rc 1981). C~cneraltncntc el valor de Q es ligera1nentc 1nayor a la 
unidad. Los 111oclos de crcci1nic11to óptin10 para el potencial tendrán an1plde rota
ción). Confonnc son barridos por la rotación diferencial, su a111plitucl autnentará. 
Eventuahnentc las perturbacioens alcanzarán una 1nngnitud a la cual el análisis li
neal deja de ser una buena aproxitnación. sin en1bargo el gas será capan de radiar 
la energía gravitacional liberada durante el colapso pcnnitiendo que la condensación 
siga creciendo. En este punto un brazo espiral se ha fonnaclo. Se asu1nc entonces en 
este punto que las estrellas con1ienzan a fonnarse en las condensacion. Estas nuesvas 
estrellas perturbarán el gas interestelar. Esta turbulencia extra au111entará de nuevo 
el gl'osor de la capa de gas y reducirá su densidad nu\.s allá del nivel de inestabilidad. 
Cuando las nuevas c-st rellas haya11 inuerto, la turbulencia del gas interestelar con1c11-
zará a de-crecer, la densidad au1nentará, la inestabilidad ocurrirá de nuevo dando 
inicio al n1is1110 proceso. 

Durante los c'\·entos de a111plificación de vuelo los patrones espirales crecen y decrecen 
111ientra se n1cccn alrededor de orientaciones que llevan o que arrastran ( .. leading" o 
utrailing"). La teoría de ondas de densidad ele los brazos espirales puede verse con10 
una teoríade a1nplifiación de 44vuclo" (swing amplifica/ion) en la cual la estructura 
espiral va y Yiene. 

En In teoría ele la ".~wing arnplificat.ion", la perturbación responsable de la fonnació11 
de brazos espirales a veces es "Lending .. y a veces es '"trailing" y depende de la velocidad 
del patrón y del parámetro Q de Toomre el cual nos habla ele la dispersión ele 
velocidades en el disco (Toomre 1981) 
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Apéndice B 

Interferon-ietría 

B.1 Función de Airy: superficie parabólica a A 

constante 

En la práctica no es có1noclo trabajar con el o con lcunbda de n1a11era que se define una 
variable = relacionada con la posición del tnarco del eco en la estructura ordenada 

de datos (i.e. el cubo de datos). = se realciona con la. distancia entre la.s placas d a 
través de la relación 

d(:;) = d(::o) +e:;, (A2.l) 

donde e es una constante arbitraria y =o denota un valor de:; sobre el eje óptico para 
el cual se cun1ple la siguiente relación 

m.>. = 2nd(::o), (A2.2) 

Para una longitud de onda constante se puede detnostrar que la función de Airy 
describe una superficie parabólica (Bland & Tully 1989) la cual depende del ángulo 
de incidencia 8¡ (Figura B.l). 

Esta parábola está dada por 

z = =O + I<:: r 2
, (A2.3) 

donde r es el radio entre el eje óptico del instrumento y un pixel dado y I<,, es la 
"relación radio-encuadre" (Atherton et al 1982; Bland et al 1987) definida por 

K,, = (rn/2) ~:;o (p~/ f~arn), (A2A) 
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FIGURA B.1: Superficie parabólica descrita por la función de Airy para una longitud 
de onda constante. 

con p'f,, corresponde al ta111año del pixel y f'1ani a la distancia entre la lente L y el 
plano del detector (i.e. longitud focal ele la cámara). 

De este 111odo ve111os que en una "rebanada" del cubo, los anillos que se ven no 
corresponden a la 111is1na longitud de onda. Es decir para una 111is1na separación d, 
la longitud de onda que pasa a través del etalón depende del ángulo ele incidencia 8;. 
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Apéndice C 

Reducción de datos FP 

C.1 Detern:i.in.ación. de la velocidad radial: Cál

culo del baricen.tro 

El perfil que se observa en cada pixel es la convolución de la funcióu de aparato y la 
línea de e1nisión observada. Co1no se vió en el Capítulo 3, la función de aparato de 
un Fabry-Perot está dada por una fu11ció11 de J-\iry. P or otro lado, la línea ele c111isión 
observada se aceren a uua ga.ussiana considerando que predo1ninan los 111oviinic11tos 
de agitación ténnica. IJc 111ancra que la convolución de estos dos perfiles deforiua 
el perfil ••originar' de la líuca de cn1isió11. Sin cn1bargo, esto no afecta la posición 
central de la linea dado que la función de .Airy es sin1étrica.., auuque efcctiva1nente 

conta111ina el flujo en las orillas. Considerando que la línea de ctnisión observada se 
tnuestrca a lo largo de un 11ún1ero reducido de canales. el valor ceutral ele un perfil 
no se n1icle a partir del ajuste de una curva sino que se calcula a partir del bariccntro 
del histogra111a que se for111a a partir del flujo de la línea. El ba.riccntro de un perfil 
es un nútnero fraccionario, tal que la parte entera es el núincro del canal en el cual 
se encuentra el baricentro de la línea y la parte dccitual es una fracción del canal que 

da la posición exacta de la abscisa del lmric<'nt.ro (Amrarn l!)!)l). 

C.2 Suavizado espectral 

El proceso de suavizado espectral de los datos obtenidos en este trabajo se reali

zó considerando una gaussiana con un valor de 3 (en nútnero de canales) para el 
FlV H'''· y un valor de 2.2 para el lhnite de cálculo de la función gaussiana, donde 
2.2 corresponde al 10% del 111áxi1110 de la curva. Sin etnbargo, este suavizado no se 
realiza ajustando dicha gaussiana al perfil observado. Lo que se hace es 1nultiplicar 
los canales por un factor que depende de la an1plitud de la gaussiana seleccionada. 
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Aplmdicc B. Reducción ele datos FP 

Sup~ngas~ _u~1a _gaussia~~ _de ~ierto an_c:=ho tal que la a111plitud en fución del canal esté 
dada del -sigUiente 1nOdO 

canal................ 1 2 3 4 5 6 7 

flujo................. 1 3 10 20 10 3 1 

Durante el proceso de suavizado se rc1nplazará el valor del canal x por la su1na 
(norinalizada) del canal x - 3 1nultiplicado por 1 1nás el canal x - 2 1nultiplicaclo por 
3 111ás el canal x - 1 tnultiplicado por 10 tnás el canal x n1ultiplicado por 20 tnás el 
canal x + 1 111ultiplicado por 10 tnás el canal x + 2 nntltiplicado por 3 tnás el canal 

x + 3 multiplicado por l. 

C.3 Ancho total a altura n1edia {F'WHM) 

Del n1isn10 n1odo que para la detcnninación de la velocidad radial asociada a cierto 
pixel, el ancho de la linea se define co1no el ancho del perfil a la altura a la que se 
encuentra el baricentro de la línea El ancho a altura inedia es una 111cclida aproxitnada 
del doble de la dispersión ele velocidades. En realidad para una gaussiaua, entre la 
111itad del ancho a altura media ( Fl-1' H kl /2 ) y la dispersión de velocidades {o-) 
existe un factor igual a {2 x In 2) 112 = 1.18, de manera que Fl-1' H kl = 2.35 x a. 
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