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CAPITULO 1.

1.1 INTRODUCCION.

Las galaxtas son slstemas formados por millones de estrellas y
por materia interestelar (gas, polvo y particulas de alta energia).
Hubble (1926) propuso un sistema de clasificacién de tipos
morfolégicos de las galaxias que ha sido el mas usado por el hecho de

ser el mis natural y mis simple.

Esta clasificaclén distingue cuatro tipos principales: las
galaxlas elipticas (E) cuya poblacién estelar es viela (estrellas
amarillas y rojJas) y se distribuye de manera elipsoldal aumentando la
dengsidad de estrellas hacla el centro de la galaxla, no contienen
estrellas J6venes y presentan poca.o ninguna evidencia de polvo y gas
interestelar. Llas galaxlas lenticulares (S0) que son elipsoides
parecldos a una galaxia E (respecto a su forma y poblacién estelar) y
un disco sin ninguna estructura espiral que ademis de estrellas
contiene polvo y gas. Las galaxlas espirales sin barra (S} y con barra
(SB), son sistemas estelares compuestos de un sistema esferiodal y un
disco muy aplanado que contlene brazos espirales delineados por gas
ionizade y estrellas J6venes que se mezclan con las estrellas mas
viejas, gas neutro y polvo del resto del disco, sus nicleos son mas
densos y parecidos a una galaxia E. Las galaxias SB presentan ademis
una barra central que las caracteriza. Flnalmente, las galaxlas

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



ricas en material interestelar y estrellas Jévenes y viejas

distribuidos irregularmente.

Como la clasificacién de Hubble se basa en la morfologia de
las galaxias, hay algunas que se clasifican como galaxias pecullares,
es el caso de las elipticas enanas, las compactas azules y las
galaxias interactuantes, entre otras. Esto ha llevado a establecer
criterios de clasificacién que involucran caracteristicas fisicas como
la luminosidad, color y contenido estelar, etc., y caracteristicas
espectroscépicas de las galaxias. Por lo cual ha sldo necesario
disefiar diversas técnicas para buscar galaxlas con caracteristicas
aespecificas., Uno de los grupos mAs interesantes estd constituldo por
las galaxlas que presentan exceso en el UV, lineas en ealsién
permitidas de H y He y lineas "prohibidas" de elementos pesados como

el O, N, Ne, etc.

1.1.1 Las galaxias H II.

Alrededor de los aﬂoslso's se inicié la blusqueda sistemitica
de objetos que presentaran excesos UV utilizando técnicas fotométricas
como las empleadas por Humason y 2wicky (1947) y por Haro (1956); en
ésta Ultima se hace una triple exposicién sobre una misma placa del
objetn problema en varlos flltros (por ejemplo UBV) y en ella se
comparan directamente las imigenes en los tres colores, detectando los
objetos mAs azules. Otro survey fotométrico suy importante ha stdo
realizado en el observatorlo de Kiso en Japén (Takase y Miyauchi-lscbe

1988), donde se han encontrado mis de 4500 galaxias con excesos UV.



El empleo de técnicas fotométricas se utiliza con éxito
actualmente (Cozicl et al. 1992) ampliando asi el nimero de objetos

descublertos con estas caracteristicas.

Otra técnica muy importante en la busqueda de estas galaxlas,
es el uso de placas con prisma objetivo para obtener espectros de
galaxlas en las zonas espectrales azul y verde, en los que se buscan
excesos en el flujo del continuo ultravioleta con respecto a otros
objetos (Markarian 1967; Markarian, Lipovetskil y Stepanian 1981). Con
esta técnica se han catalogado mis de 1500 objetos entre los que se
encuentran las muestras mds estudladas de galaxlias activas. Para la
basqueda en las placas con prisma obJetlvo se usa tamblén como
criterlo de selecclén la existencla de lineas en emisién (Smith 1975),
f1J)éndose sobre ‘todo en las lineas [0 III] AA4959, 5007 y [0 II)
AAJ726, 3729. De los objetos clasificados con este criterio de
seleccién hay muchos ejemplos: el Survey Teololo {Smith, Aguirre y.
Zemelman 1976 y las referenclas que ahi se dan), el Survey de la
Untiversidad de Michigan {MacAlpine y Williams 1981 y las referenclas
que ahi se dan)}, el Survey Calén-Tololo (Maza et al. 1989) y el
Catélogo Espectrofotométrico de Galaxlas H II (Terlevich et al. 1991)

entre otros,

Dentro de estos grandes surveys se ha encontrado una gran
variedad de tlpos de galaxias, entre ellas se encuentran algunas de
lag galaxlas m4s luminosas conocidas pero también un gran namero de
galaxias de muy baja luminosidad. Segin una estimacién de Markarlan
por lo menos el 5% de las galaxlas presentan excesos ultravioleta y
una alta fraccién de ellas muestran lineas en emisién. Al hacer un

estudio espectroscodpico de estas galaxlas se pueden clasificar dentro



de varlos tipos: cuasares, estos objetos presentan lineas en emisién
intensas con grandes corrimientos al rojo, las lineas permitidas son
muy anchas y las lineas prohibidas son mds delgadas, tlenen ademis una
fuerte emislén en Rayos X e infrarrojo; galaxlas Seyfert 1 gque son
objetos con nicleos muy brillantes, sus espectros presentan lineas en
emisién simlilares a los cuasares aunque Rkenos Iintensas; galaxlas
Seyfert 2, que son generalmente galaxias espirales con nicleos muy
brillantes que muestran lineas en emlsién delgadas {tanto las
permitidas como las prohlibidas); LINERs que son galaxias de muy baja
luminosidad y lineas en emisién de lones de bajo grado de lonizacién y
las galaxlas que presentan brotes estelares violentos (galaxias H
11), que generalmente son de baja luminosidad, tipo \Irregular (la
mayoria de las veces compactas) y que también presentan lineas en

emlsioén de lones de alto o bajo grado de lonlzacién.

En los surveys fotométricos y los que usan como criterio de
selecclén la presencia de lineas en emisién, una buena parte de los
objetos que ahi se descubren son clasificados como galaxlias B II
(Swith et al. 1976, McAlpine et al. 1977, Maza et al. 1991, Terlevich
et al. 1991). Los espectros de estas galaxlas muestran lineas en
enislén intensas con un contlnuo débil que tlende a crecer hacia
longitudes de onda en el azul, estos espectros son tiplicos de zonas

fotoionizadas por cumulos de estrellas muy callentes.

El estudio espectroscéplco detallado de las galaxlas con brote
estelar fue iniclado por Sargent y Searle (1970), qulenes encontraron
que los espectros de estos objetos eran muy parecidos a los espectros
de las grandes reglones H II que se observan en los brazos de las

galaxias espirales, con lo cual determinaron que el gas de estas



' galaxlas era ionizado por grandes cumulos de estrellas OB y que por lo
tanto estas galaxlas se encuentran en una fase activa de formacién
estelar; ellos llamaron a estos objetos “"regiones H II extragalActicas
alsladas”, ahora se les conoce como galaxias H II, nombre propuesto
por Campbell, Terlevich y Melnick (1986) y que ha sido adoptado para

los objetos observados en el presente trabajo.

Algunas de las galaxias compactas catalogadas por 2Zwicky en
1971 representan tiplcamente a este tlpo de objJetos, por ejemplo I 2w
18 ¥y 1 2w 36. Las galaxias H II tienen como propledades observables
una componente estelar joven y una pequefia o ninguna evidencia de
poblacién estelar vieja subyacente, lo cual se deduce de los indices
de color (U-B)o » ~0.4 y (B-V)o = +0.5, calculados por varios autores
para este tipo de objetos. Para 2wicky resultaban de mucho interés
estos objetos compactos azules ya que la mayoria de las galaxias

compactas eran mis bien rojas.

Los andlisis espectroscépicos establecen que la mayoria de
estas galaxias son sistemas deficlentes en metales pesados respecto de
las abundancias solares (Searle y Sargent 1972, French 1980, Kunth y
Sargent 1983, Lequeux et al. 1979, Pefia et al. 1991); sus
metalicidades tipilcas se concentran en el intervalo de 1/3 a 1/30 d.
la abundancia determinada para la vecindad solar, de hecho I 2w 18,
cuya metalicidad es cerca de 40 veces menor regpecto de la metallcidad

solar, es la galaxia H II con menor metalicidad que se conoce.

Muchas de las galaxias H I1 tienen apariencia casi estelar y
cuando se pueden resolver son morfolégicamente galaxiss irregulares.

De los estudios en el radio (observaciones en la linea de 21 cm) de

ot



estos objetos, se ha establecido que tienen grandes cantldades de
hidrégeno neutro (= 10° - 10° Mol. lo que da un coclente masa de gas a
masa total (>15%) mayor que para las galaxias espirales (<10%) y

elipticas (<1%) (Thuan y Martin, 1981).

Desde los estudlos hechos por Sargent y Searle (1970) se sabe
que una fracclén importante de estas galaxias se encuentra formando
estrellas masivamente. Las conslderaclones sobre la tasa de formaclén
estelar de estas galaxias (entre = 0.1 a 1 masas solares por afio),
mucho mayor que la tasa promedio (en el disco de la Via LActea es de «
5 x 1077 M, afic™! pc™?, Gallagher y Hunter 1984) y la baja metalicidad
que se les determina, hlcleron sugerir a Searle y Sargent {1972) que
podrian ser galaxlas muy jévenes, o que su formaclén estelar ocurre en

brotes lntensos' intermitentes, separados por periodos de menor

actividad.

Para una galaxia la masa es un parametro fisico muy importante
en la determinacién de su historia de formacién estelar; en el caso de
las galaxlas H II su baja masa y las grandes tasas de conversién de
gas a estrellas llevan a pensar que estos obJetos no pueden mantener
oste ritmo de formacién estelar de manera constante a lo largo de toda
su vida. Suponiendo que estas galaxias se formaron con las demis hace
1o'° afios, el gas que necesitan como combustible en los brotes se

agotaria antes de transcurrir ese tilenpo.

Sin embargo, la pregunta de sl estos objetos son galaxias
Jévenes formando sus primeras generaciones de estrellas o si son
galaxias vieJas que ya han formado estrellas y sintetizado elementos

antes del brote actual, sigue ablerta. Desde el punto de vista de la



metalicidad, dadas las altas tasas de formacién estelar y suponlendo
que no hay pérdidas de metales en las regliones donde se producen, se
encuentra que la cantidad de metales producidos a lo largo de unos 10°
afios (edad tipica de un brote evoluclonado), es inferior a las
metallicldades determinadas para estos objetos por lo que se podria
pensar que ya formaron estrellas anterliormente (Secarle 1972; Davidson
y Kinman 1985; Kunth y Sargent 1986)}; aunque el usar la metalicldad
como parémetro para estimar la edad de los brotes de formaclén estelar
de las galaxias H II no es estrictamente util si se toman en cuenta
procesos de pérdida de metales debldo a ios vientos galactlicos o

acreclén de materlal pregaléctico.

Las propledades quimicas y grandes coclentes de masa de gas a
masa total parecen indicar que estas galaxlas han tenido a lo largo de

su vida, muy baja eficiencla en los procesos de formacién estelar.

Tratando de encontrar evidenclas sobre la verdadera edad de
las galaxias H II, se han observado grandes muestras de ellas en el
cercano infrarrojo comparandolas con modelos de sintesis estelar, los
cuales parecen indicar 1la presencla de poblaciétn estelar vieja
(estrellas G y K} subyacente en estas galaxias (Searle et al. 1973;
Huchra 1977; Larson y Tinsley 1978; Viallefond y Thuan 1983; Thuan
1983). Esto parece apoyar la idea de que estos objetos experimentan
brotes temporales intensos de formacién estelar entre los que hay

periodos de menor actividad.

Otros resultados encaminados a resolver la controversia apoyan
la idea de que algunas de las G H Il son verdaderas galaxlas jJévenes

formando su primera generacién de estrellas, sobre la base de que no



encuentran evidencias de poblacién estelar vieja subyacente en estos

objetos {Silk 1982; Gondhalekar et al. 1984; Terlevich 1987].

Hasta la fecha alin no Se conocen los posibles procesos fisicos
capaces de provocar los intensos brotes de formaclén estelar que
presentan estos obletos ni cémo evolucionan de wanera que haya
periodos de baja actlvidad. Algunos autores han hecho modelos de
formacién estelar estocdstica tratando de explicar estos brotes dado
que su baja masa no les permite sostener una onda de densidad que
induzca la formacién estelar (Gerolla et al., 1980; Thuan y Martin

1981; Matteucc! y Chiosl 1983).

Todas lasg caracteristicas fisicas que se han menclonado para
las galaxias H 1II, las colocan como €l tlpo de galaxia menos
evolucionada que se conoce, con una gran importancia desde al punto de
vista cosmolégico, ya que representan la oportunidad de estudiar
observacionalmente cémo se forman y cémo evolucionan las galaxlas:
sobre todo sl se supone que algunas de ellas podrian estar formando su
primera generacidén de estrellas a partir de gas protogaldctico. Por su
baja metalicidad resulta interesante su estudio para anallzar 1la
evolucion quimlica de galaxias Jovenes en los que resulta interesante
determinar las abundancias de hello pregaléctico y elementos primarios
como el oxigeno (Lequeux et al. 1979, French 1980, Kunth y Sargent
1983, Vigroux et al. 1987, Tqrres-?elmbert et al. 1989), ademés
ofrecen la oportunidad de estudiar las propledades de la Funcién

Intclal de Masa y la evolucién de estrellas masivas en condlciones de

baja metalicidad.

Se ha publicado un estudlo reciente sobre las propiedades en



el lejano infrarrojo de las galaxias H II (Dultzin-Hacyan et al.
1990), en el que se anallza una muestra grande de objetos cuyos datos
se han recopilado de varias fuentes como Terlevich et al. 1991; Thuan
y Martin (1981), entre otros y del IRAS Point Source Catalogue (1987)
(flujos en 12, 25, 60 y 100 um). Los principales resultados de este
estu&io son: a) la mayoria de los objetos compactos de baja
metalicidad no han sido detectados por el IRAS (Infrared Astronomical
Satellite), b) el coclente fa/fwo (flujo en 25 um / flujo en 100 um)
es un excelente indicador de eventos de formaclién estelar reclente, c)
la emisién en 25 um puede deberse a polvo callente cercano a cimulos
de estrellas OB (x 100 K) y d) la emisién en 12 um colncide con las
predicciones del modelo de emisién de moléculas grandes PHA

(Polycyclic Aromatic Hidrocarbures) en el medlo interestelar.

Otro estudio de éste estile fue publicado por Campos-Agullar y
Moles {1991}, en el que se analizan para una muestra de 71 galaxias H
11 las posibles relaclones entre la morfologia, 1a metaliclidad, los
colores 1RAS, el ancho equivalente de HB y el posible mecanismo de
encendido de 1los violentos brotes de formacién estelar. Ellos
encuentran que los objetos con mayor metalicidad son galaxias normales’
que experimentan un brote de formacién estelar que no involucra la
mayor parte de la galaxia y que el probable mecanismo de encendido del
brote sean interacclones galaxlas-galaxia, por otro lado las galaxias
con menor metalicidad presentan coclentes fzs/fmo altos y en ellas el

brote domina la mayor parte de la galaxia.

1.1.2 El Survey Caldn-Tololo.

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



en la deteccidn de objetos con lineas en emlsién en el Hemlsferio Sur,
estd el Survey Calan-Tololo reallzado por astrénomos de la Unlversidad
de Chile, cuyos procesos de bisqueda y areas del clelo cubliertas se
describen en Maza et al. (1989), Maza y Ruiz (1989), Pefia et al.
(1989, 1990, 1991). El survey se compone de clentos de objletos con
lineas en emisién entre los que se encuentran distintos tipos de

galaxias como Galaxias Seyfert, LINERs, y Galaxias H I1I.

Maza et al. (1991) escogleron las galaxias H II mis brillantes
detectadas en el survey, con el fin de hacer un estudio
espectrofotométrico confiable de ellas, encontrando 42 objetos, 1la
mayoria de los cuales no hablian sido reportados antes. Los resultados
de este estudio se reportan en Pefia et al. (1991} donde se presentan
las condiciones fisicas, las abundancias de He, N, Ne, y O de lag
zonas lonizadas de las galaxias y sus parametros de lonizacién. Las
metalicldades determinadas para los objetos (dadas por el coclente

0/H) estén entre 0.25 y 0.05 respecto de las abundancias solares.

Por el hecho de ser objetos recientemente descubjertos, en el
presente trabajo se pretende continuar el estudio de la muestra de
galaxias H II del Survey Calan-Tololo, determinando las magnitudes
absolutas con flltros de banda ancha (BVRI) para la mayoria de los
objJetos y algunas otras escogldas de la literatura., Estos datos se
utilizan para analizar la exlstencia de una relacién entre la
metalicldad y la magnitud absoluta azul; comparando después nuestros
resultados con los reportados para otras galaxias {(Lequeux et al.
1979; Vigroux et al. 1987 y Skillman et al. 1989b). Asimismo se
analiza el comportamiento de los colores determinados para estas

galaxias relaclonidndolo con su poblacién estelar actual.



CAPITULO 2.

2.1 LA FOTOMETRIA.

En esta seccién describiremos de una manera general las
técnlcas fotométricas que se emplearon durante la reduccién de los
datos y el detector empleado para obtener los datos que forman parte

de este trabajo.

2.1.1 écuacioneu basicas de la fotometria.

La informacién sobre las caracteristicas fisicas de los
obJetos celestes se obtlene del estudio de la distribucién de energia
de la radiacién que de ellos llega a la superficie de la Tierra, pues
1a produccién de esta radiacién estd directamente relacionada con las
condiclones fisicas de la fuente. La fotometria es una herramienta
astronémica que involucra la medicién y callbracién del fiujo de
energia transportada por la radliacién electromagnética en distintas
bandas del espectro; se acostumbra usar una escala de magnitudes para

la mediclén de este flujo.

El sistema de magnitudes se establecié desde la época de los
griegos. Hiparco clasificé a las estrellas de acuerds a su brillo
aparente en una escala de 1 hasta 6 magnitud. Esta escala fue

cuantificada con respecto al flujJo de radiacién en el siglo XIX, y se
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‘obtuvo una ley logaritmlca, pues esta es la respuesta del ojo humano a
la luz visible; de hecho este 6rgano es mis senslble a longltudes de
onda cercanas a 5 500 A, decreclendo su sensitividad hacla longitudes
de onda m&s cortas o mAs largas, la magnitud correspondiente a esta

sensitividad se conoce como magnltud visual (m').

La magnitud aparente es un nimero que representa la energia
recibida de una fuente de radlacién, por unldad de tiempo por unidad
de &rea, sobre la superficie de la Tierra, en un clerto intervalo de
longitud de onda y se puede definir exactamente en términos del flujo
de energia observado, F. Al observar una fuente de radlaclén, medimos
la energia colectada por el detector, esto es, el flujo Integrado
sobre el érea de recolecclén de radiaclién del instrumento usado, en un
intervalo de tiempo. Se establece la convenclén de asignar magnitud
igual a cero para un flujJo preseleccionado Fo. Por lo que cualquler

otra magnltud estara definlda por la ecuacién:

m =~ 2.5 log (F /Fo) 2.1

y la relacién entre las magnitudes m oy m, de dos estrellas con flujos

Fi1 y F2 respectivamente es:

mo-m, =~ 2.5 log (F1 / F2) 2.2

Las magnitudes aparentes dependen del instrumento usado para
medirlas, pues la sensibllidad de los detectores es distinta para
longitudes de onda diferentes y cada detector sélo se puede usar en un
intervalo de frecuenclas o longitudes de onda restringido, ademis los
detectores tlenen otras caracteristicas importantes, por eJjemplo su

capacidad de registrar y almacenar la radlacién Iincidente; el oJo

12



humano no tiene capaclidad de “memoria" por lo que no puede detectar

fuentes de radlacién déblles. Entre los detectores usados, se
encuentran las placas fotograficas que pueden registrar
permanentemente objetos muy déblles, a pesar de tener muy baja
eficlencia de registro de fotor;es. pero no pueden abarcar grandes
diferencias de 1luminaclén en la misma placa y los detectores
optoelectrénicos que miden de una manera mas precisa la luz emitida
por los objetos celestes pues tienen una mayor efliclencla de registro

de los fotones recibidos.

El flujo de radiaclén recibldo en la superficlie de la Tlerra
debe ser corregido por la extincién causada por la atmésfera terrestire
que absorbe la radiaclén selectivamente dependiendo de su longitud de
onda. Esta extinclén depende del: grosor de atmosfera que tlene que
atravesar la radiaclén, este pardmetro se determina conoclendo la
posicién del obleto observado respecto del cenit del observador
(distancia cenital). Si esta distancla z no es muy grande se usa
generalmente un modelo de atmdsfera plano paralelo, en el cual se
supone una atmésfera de espesor constante igual a uno, homogénea e
isotrépica. Una representacién simplificada de este modelo se presenta
en la figura 2.1, en la cual se deduce que la distancla que atraviesa
la radlacién a través de la atmdsfera, llamada masa de aire X, se

define como:

X = sec z 2.3

En esta aproximacidén se puede demostrar que la magnitud
aparente de un objeto observado sobre la superficle de la Tlerra,

m(z)}, se relaciona con la magnitud aparente fuera de la atmésfera,

13



m(0), a traves de la expresidn:

m{0) = n(z) ~ k X + PC ' 2.4

donde k se llama coeflciente de extlncién que depende de la longltud
de onda y PC es un parametro de calibracién determinado a partir de

estrellas estandares, que fija el cero de la escala de magnitudes

(Karttunen et al. 1987).

Considerando que ;a atmésfera es estable en el tiempo, se
hacen varias medidas de la magnitud de un obJeto a diferentes
distancias cenlitales y en una grafica magnitud vs. pmasa de alre se
obtiene una recta cuya pendlente da el valor de la k., La magnitud
fuera de 1la atmésfera, m(0), se determina extrapolando el

comportamlento de estos parametros hacla masa de alre lgual a cero.

&

4 2 X=secz

Figura 2.1 Modelo de atmésfera plano-paralela en el que se
muestra la defliniclén de la masa de aire X, en
- funcién de la distancia cenital, z. La altura H de

la atmésfera tiene valor igual a 1.



2.1.2 Sistemas fotométricos.

Como ya se mencioné antes, el registro de energia de los
detectores depende de la cantidad de fotones que recibe y que puede
almacenar y del intervalo de longitud de onda a que es sensible. Esta
sensiblilidad se puede controlar y varlar por medio de flltros de
colores que aislan regliones especificas del espectro electromagnético.
Un sistema fotométrico queda definido por un conjunto de filtros que
cubren un intervalo especifico de lpnglt\;des de onda llamado ancho de
banda, un detector y un grupo de estrellas estindares que definen una
escala de magnitudes. Estos filtros no son igualmente sensibles a
todas las longitudes de onda del ancho de banda (AA) que cubren, por
lo cual es impcortante conocer no solo AA sino la curva de respuesta
espectral o curva de transmlsién para cada t‘lltrovy su longitud de

onda efectlva.

Se han establecido distintos sistemas fotométricos con
distintas aplicaclones especificas; se puede hacer una clasificacién

de estos sistemas de acuerdo a su ancho de banda AA:

AX < 50 A banda angosta
S50 < AA < 150 A banda intermedia
AA = clentos de A banda ancha

La longitud de onda a la cual un filtro tlene una transmisién
mayor se llama longltud de onda efectiva Aer y depende del uso que
tiene cada sistema fotométrico, para los filtros de banda angosta Aer

estd generalmente centrada en alguna linea en emisién importante,
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mientras que para los flltros de banda ancha e Iintermedia Aer se
escoge a manera de resaltar o reducir algunas caracteristicas de los

espectros estelares.

2.1.3 Sistema fotométrico UBVRI.

El sistema fotométrico que se usé en este trabajo es un
sistema de banda ancha conocido como sistema UBVRI o de Johnson, fue
establecido por Johnson y Morgan (1953) y se usa con detectores
sensibles a longitudes de onda cortas (fotomultiplicador 1P21).
Originalmente era un sistema de s6lo 3 filltros: el flltro B que cubre
la parte azul del espectro y que tlene la caracteristica de reducir
los efectos del continuo de Balmer en las magnitudes azules con €1
medidas; el flltro V que esta centrado en la parte amarilla del
espectro y el filtro U que cubre la parte ultravioleta. Afics después
el sistema se completo con dos filtros mis; el R cubriendo la parte
roJa del espectro y el I que cubre la parte cercano-infrarroja. En la
tabla 2.1.1 se presenta la longitud de onda efectiva, Aef y el ancho
de banda AA para log flltros usados en nuestras observaciones. lLas
curvas de transmisidén de estos filtros se encuentran en Bohlgas

(1991).

Para cualquier sistema fotométrico multicolor se usan
frecuentemente las diferencias entre pares de magnitudes medidas con
distinto filltro; son los llamados indlces de color. Estos indices
ticnen usos muy especificos. En el caso del sistema UBVRI, el flujo
preseleccionado Fo para definir su escala de magnitudes (ec. 2.1), es
tal que los indices de color B-V y U-B son cero para estrellas de tipo

espectral AD. Los indices de color mds usados en este sistema son B-V,
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U-B,. V-R y R-I; el B-V por ejemplo se usa cl:pmp“'xndlcador de:'la

temperatura efectiva de las estrellas.

TABLA 2.1.1 Longltud de onda efectliva y ancho da banda
para los {iltros (otométricos de) OAN,

Filtro Aer  (A) ax
u 3540 600
B 4330 950
v . 5750 1400
R 6340 400
I~ : B . 8040 1660

2.1.4 Estrellas estdndarea de calibracién.

Para poder comparar las magnitudes observadas con magnitudes
medidas por otros astrénomos en el mismo sistema fotométrico, se
calibran las magnitudes con respecto a la magnitud observada de
estrellas deflinidas como estandares de callbracién del slstema
fotométrico, de manera que sean referidas a la misma escala de

magnltudes.

Los grupos de estrellas estidndares de cualquier sistema
fotométrico deben cumplir una serle de requisitos:
a) no deben ser estrellas variables,
b) deben distribuirse sobre una amplia zona del clelo; regiones
que sean accesibles para la mayoria de los observatorios,
¢} tienen que inclulr estrellas de todas las clases de luminosidad

(enanas blancas, supergigantes, secuencla principal, etc.), para las
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que se deben conocer sus magnltudes, colores , tipo espectral y clase
de luminosidad.

d) deben cubrlr grandes intervalos de magnitudes y colores.

Para el caso especifico del sistema fotométrico UBVRI se han
publicado numerosas llstas de estrellas estandares con distintos
intervalos de magnitudes, por ejemplo: Johnson y Morgan (1953),

Landolt (1973, f983. 1992}, Christian et al. (1985) entre otras.

2.1.4 El detector CCD.

Las camaras CCD (Charge Coupled Device) son uno de los
detectores de radlacién mas modernos, estan compuestos de nlles de
capacitores independlentes que son detectores o6pticos construidos de
materiales semiconductores metal-6xido (MOS) llamados plxeles donde se

acumula carga lnducida por los fotones que sobre ellos lnciden.

Estos pixeles son generalmente cuadrados cuyos tamafios varian
entre 6 y 30 mlcras, se colocan muy cercanamente en arreglos
rectangulares de manera que al ser expuestos a la luz acumulan un
patrén de carga correspondiente al patrén de ilumlnacién sobre la
superficie del CCD; la carga electrénica resultante se colecta en una
imagen bidimensional. El tamafio del arreglo completo depende del uso

al que finalmente se destina la camara CCD.

Estos detectores tienen caracteristicas que los colocan por
sobre otros instrumentos usados en 1la adquisiclén de imAgenes
directas, aunque su uso se ha generalizado para muchas otras

aplicaclones astronbémicas. Son sensibles a un intervalo amplio de
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la deteccién de fotones es practlcamente lineal dentro de sus limites
de saturaclén. El tiempo de exposiclén puede controlarse
electrénicamente por medio de un obturador, de manera que se pueda

exponer con tiempos desde fracclones de segundo hasta varias horas.

La calidad de registro de electrones de cualquier detector
depende entre otras cosas del cociente sefial a ruido (S/N) que se
obtenga al usarlo. En el caso de los CCD, que tlenen varias fuentes de
ruldo, éste se reduce enfriando el detector con nltrégeno liquido para
alcanzar temperaturas entre -130 y -90 °c disminuyendo asi 1la
corriente obscura, para lo cual se confina al detector dentro de una
botella criogénica al vacio, ademas se trata de equipar al detector
con la mejor electrénica, dlsminuyendo asi el ruldo de lectura propio
de todo circuito. electrénico, ésto hace que los detectores CCD tengan

un cociente S/N muy alto.

Los detectores CCD tienen normalmente una mejor respuesta a la
luz roja y existe la posibilidad de aumentar su sensibilidad a la
radiacién de menor longitud de onda. Esto se logra con detectores CCD
adelgazados, © recubriendo un CCD normal con una sustancia que lo haga
sensible a la luz azul, aumentando asfi la eficlencia cuantica de

deteccién a longltudes de onda cortas.

Ademds de la efliclencla cuintica que se alcanza con las
cémaras CCD, el resto de sus propledades permite hacer observaclones
mds rapidas, comparando eflclencla y tlempo de otros detectores
electrénicos, y almacenar esta informacién en forma digltal en uma

computadora o algun otro dispesitivo de mane)o relativamente féacii.
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- 2.2 OBSERVACIONES.

2.2.1 Adquisicién de imigenes.

El programa de observacién se compone 35 galaxias HII del
Survey Calan-Tololo {Maza et al. 1991) con ascenslén recta entre 10" y
15", que representan la wmayoria de los objetos anallzados
espectroscéplcamente y 9 galaxias H 11 tomadas de la mwuestra
presentada por Vigroux et al. (1987) que contiene datos para varios
tipos de galaxias. Para los objetos del Survey Calan-Tololo no se
tienen datos previos sobre su magnitud integrada o sus colores, por lo

cual este trabajo resulta importante.

Los obJetos elegldos de la muestra de Vigroux et al. (1987) se
incluyeron dentro de nuestro programa de observaclén por dos razones:
para ampllar la muestra observada con objetos conocidos y porque en el
anilisis que  hicimos en el  mismo sentido de 1la relacién
metalicidad-luminosidad absoluta azul (previo al presente trabajo),
estas galaxias (sobre todo Mark 67 y 1 2w 36) presentan un
comportamiento interesante. El estudio de esta relacién es uno de los
objetivos de este trabajo y aunque ya existen algunos datos
fotométricos de banda ancha para estos objletos, fueron reobservados

para tener datos fotométiricos homogéneos.

Las observaciones fotométricas de las galaxias H II del Survey
Calén-Tololo y de los objetos de la literatura, se realizaron durante

dos temporadas en los meses de febrero, marzo y abril de 1992 (en.un

20



total de nueve noches) en el Observatorlo Astronémico Naclonal de San
Pedro Martir, B.C.N., con la cémara directa y el detector CCD-MIL,
instalado en el telescoplo reflector de 2.12 m. El detector es un CCD
Thompson THX31156 con un recubrimlento especial (METACHROME 11 UV) que
extiende su sensibilidad hacla la luz azul; estid compuesto de un
arreglo de 1024 x 1024 pixeles de 19 x 19 mlcras cada uno; este
arreglo de plxeles, combinado con el telescoplo y equipado con la
cémara directa, tlene una escala de placa de 0.26" por pixel, lo que
hace un campo total de 4.5° x 4.5'. La descripcién del equipo y su

operacién se presenta en Pefia y Torres-Peimbert (1992).

Al inlclar cada noche de observaclén y a lo largo de la misma,
se obtenian imégenes de callbracién como la de rutdo intrinseco (bias)
y corrliente obscura (dark), para comprobar que la camara CCD estuviera
operando normalmente, ya que si para estas imagenes el CCD se saturaba
o presentaba gradientes de iluminacién importantes, ésto seria indlele
de que la céamara no estaba debidamente Instalada o que no estaba lo
suficlentemente fria. Estas imigenes son utllizadas posteriormente en
la reduccién de los datos. La descripclén general sobre las lmégenes

de calibracién se hard en la sigulente seccién.

El tlempo de exposicién usade en cada imagen depende del
filtro usado y de la magnitud del objeto mismo, las imagenes azules se
expusieron alrededor de 15 min., con el filtro V se usé un tlempo de
exposicién del orden de 10 min., y para los flltros R e 1 alrededor de
5 min. Estos tlempos de exposicién permitieron obtener imAgenes con un
buen cociente sefial a ruldo (mds de 1000 cuentas por arriba del

fondo), excepto para los objetos mis débiles.
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imigenes de estrellas estindares para calibraclén UBVRI de las listas
de Landolt (1992), para los miseos filtros que las galaxlas; se
escogleron campos en los que hublera varlas estrellas en una misma
imagen. Adem4s se usé un campo estandar BVRI en el cumulo globular
NGC 4147 (Christian et al. 1985). Esto permitidé observar un promedio

de 14 estrellas esténdares por noche.

En el pr.ograna de control del CCD-MIL existe la posiblilidad de
promediar las cuentas de plxeles vecinos, con el objeto de aumentar la
sefial recibida, disminuyendo el ruldo(opclén binning), lo que hace que
el coclente S/N de las cuentas de los plxeles promediados sea mayor
respecto de las cuentas normales; aunque el uso de esta opclén reduce
la resolucién espaclal. En las 1lmigenes obtenldas durante las noches
del 28 de febrero y las del mes de abril se uso esta modalidad
promediando las cuentas de 4 pixeles en unc solo, en virtud de que

para este trabajo la resoluclén espacial no es muy importante.

Las imigenes completas de 1024 x 1024 pixeles, tlenen una
resoluclén espaclal tedrica de 0.26"; mientras que para las imigenes
con pixeles “comprimidos” (512 x 512 plxeles) la resolucién espacial
teérica es de 0.52". En principlo, el detector CCD-MIL tiene 1a
capacidad de resolver objetos del orden de 0.26", sin embargo esta
resolucién espaclal se ve limitada por factores como: el “seeing”, el
Buiado y el enfoque del telescoplo, etc. Durante las observaciones
para este trabajo, las imigenes obtenidas de las estrellas estandares
se distribuyen en circulos de dismetro entre 1.3" y 2.6" en el caso de
las imégenes con plxeles “normales” y entre 3.1" y 5.7" para las

imégenes con pixeles “promediados”.



2.3 REDUCCION DE DATOS.

Las imégenes obtenidas se procesaron en el Instituto de
Astronomia de la UNAM, usando el paquete de reduccién de imégenes
astronémicas obtenidas con cémara CCD: Image Reduction and Analysis
Facility ,IRAF. Para la calibracién fotométrica final se utilizé un
paquete de programas en FORTRAN para PC, desarrollade por S. Ayala y

M. Pefia.

2.3.1 Correcciones a la respuesta instrumental.

‘El trabajo de reduccién de las imagenes adquiridas comenzd
completande los encabezados de cada lmagen con los datos necesarios
para su procesamlento, ésto se puede hacer con la subrutina
CCDRED/CCDHEDIT. Para este trabajo se utilizé el programa CCDHEADER.CL

desarrollado por L. A. Martinez.

El sigulente paso fue corregirlas por los efectos causados por
las fuentes de ruldo que acompafian a todo detector. Las camaras CCD
son generalmente muy estables y tienen bajos niveles de ruido, pero
cada plxel dentro del arreglo tlene caracteristicas propias de
sensibilidad y reglstro a la luz que sobre él1 Iincide, ésto causa
variacliones de sensibllidad sobre la superficie detectora que afectan

la imagen obtenida.

Para hacer las correcclones a la respuesta instrumental del

CCD se necesitan tres tipos de imagenes de calibracién, adquiridas en



las mismas condiclones que el resto de las imigenes a lo large de cada
noche de observacion: la imagen bias que mide el ruldo intrinseco del
detector, la imagen dark que mide la corriente obscura del CCD y la
imagen flat-field o campo plano para cada flltro usado, que determina
la sensibllidad de los pixeles del detector. En segulda se hard una
descripclon un poco mas detallada de cada una de estas imigenes y de

los términos en que fueron adquiridas.

El bilas o imagen de ruldo intrinseco se obtiene con el
obturador de la cémara CCD cerrado y un tiempo de exposiclén cero, con
lo cual se determina el ruldo intrinseco del detector; se tomaron
muchas imdgenes de este tipo por noche a lo largo de las temporadas.
El programa de control del CCD-MIL permite tomar una serie sucesiva de
exposiciones de bias, dark, flat-field o imagenes directas, que tienen
la ventaja de aumentar la sefial a ruido de la imagen final, esta
imagen resultante es el promedio de la serie sucesiva de im&genes.
Usamos esta opclén tomando promedlos de 2 a 10 exposiclones de las
imégenes de calibraclén de corrlente obscura y ruldo intrinseco. EL
dark o 1imagen de corriente obscura permite determinar la carga
esponténea o corriente obscura del detector; se obtlene también con el
obturador de 1la cémara cerrado y un clerto tlempo de exposicién
seleccionado previamente, que puede ser de algunos segundos o minutos,
en nuestro caso estas imigenes se tomaron con tlempos de exposicién de

1 a 10 minutos.

El nimero de cuentas que se obtienen en estas lmigenes es muy
parecido: alrededor de 260 cuentas para una exposicién de corriente
obscura de 5 minutos y un nimero ligeramente menor de cuentas para una

exposicién de ruldo intrinseco (256).
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Un flat-field o campo plano es una imagen tomada con el
detector iluminado lo mas uniforme y homogéneamente posible durante un
cilerto tlempo de exposicién, esta imagen permite determinar la
respuesta de cada pixel del arreglo a 1la luz 1ncidente. Como el
detector no tiene la misma senslbilidad a las distintas lopgitudes de
onda y los flltros pueden tener variaclones espacliales de transmislén,
se toman varias imé&genes flat-field para cada filtro usado en cada
noche, Los tiempos de exposicién de estas imdgenes son de varlos
segundos, mas largos para el flltro B y decreciendo los tiempos de
exposicién haclia el filtro I; el hecho de usar distintos tlempos de
exposiclén para cada flltro se hizo con cl fin de obtener un buen
nuamero de cuentas por plxel (mids de 1000 cuentas por plxel),
generalmente se l;raté de conseguir al menos una imagen de campo plano
para cada filtro por noche y en algunos casos se tienen hasta cuatro

campos planos para un mlsmo filtro por noche.

Se obtuvieron dos tipos diferentes de campos planos:
1luminando una pantalla lo mds uniformenente posible (dome-flat) y
exponiendo al amanecer sobre una parte del clelo “"vacia de estrellas"
que se vea iluminada homogéneamente (sky~flat). Nuestros resultados
muestran que los campos planos sobre del cielo son superiores a los
campos planos sobre la pantalla, porque es dificill conseguir una

ilumipacién uniforme sobre la pantalla. .

Los dark, bias y flat-field para cada noche se combinaron con
las rutinas ZEROCOMBINE, para las imagenes. de ruldo Iintrinseco,
DARKCOMBINE para las ilmégenes de corriente obscura y FLATCOMBINE para

los campos planos, esto dentro de 1la subrutina IRAF/CCDRED,
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obteniéndose un dark, un bias y un flat-field para cada filtro por

noche.

Para corregir las imégenes de los obJetos problema y los
campos de estrellas estandares por la respuesta instrumental se
procede como slgue: la correccién por ruide intrinseco y corriente
obscura se hace restande la lmagen promedlo de correccién de ruldo
intrinseco y la'lmagen promedlo para corregir la corriente obscura al
resto de las imigenes (1ncluldos los campos planos); para la
correcclén por varlaciones de sensibilldad se clasifica a las imagenes
por flltro y cada conjunto de imigenes es dividido por el campo plano
del filtro correspondlente. Todas estas correcclones se hicleron con
la subrutina CCDPROC dentro del pagquete NOAO/CCDRED. Con esta rutina
ademas de calibrar las lmagenes se cortan los bordes para reducir el
ruido. Finalmente tenemos lmagenes "aplanadas® de 990 x 990 pixeles
para las 1lmAgenes adqulridas en la primera temporada y de 500 x 500

pixeles para las imagenes con pixeles “comprimldos®.

2.3.2 Hagnitudes Instrumentales.
La magnitud instrumental m, se calcula de la ecuacién:

mo= -2.5 log F + magzero 2.5

donde F es la suma de las cuentas en los pixeles dentro de la apertura
definida en torno al centro del objeto y magzero el cero de la escala

de magnltudes.

Para el calculo de la magnitudes instrumentales de 1las

galaxias HII y las estrellas estandares de callbraclén observadas, se
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usé la subrutina PHOT dentro de NOAO/DIGIPHOT/APPHOT, que emplea
varlos parametros critlcos: criterios de centrado del objeto a medlir,
criterios para calcular el valor del clelo, apertura dentro de la cual
medir la magnitud del objeto, ancho a potencia media del objeto,
distribucién empleada para estimar el ruido de fondo y punto cero de
la escala de magnitudes; algunos de estos parametros fueron calculados
para cada lmagen por medio de la subrutina IMEXAMINE en NOAO/PROTO. Es
el caso del ancho a potencla media (FWHM)}, de las aperturas y de las
cuentas del cielo cuando el campo en torno al objJeto estd muy poblado

Y no se puede obtener un buen valor para el clelo.

El algoritmo de centrado que se usé dentro de la lista de
paradmetros de PHOT fue centroid, que determina x e y centrales del

objeto problema usando la media pesada del perfil de intenslidad.

Se usaron aperturas circulares definidas para cada objeto a
partir del ancho a potencla medla (FWHM) determlnado y de los limlites
de su lmagen por arriba del clelo de fondo. Se procuré que las
aperturas contuvieran todo el objeto tratando de incluir la menor
superficle del clelo posible. Para cada obJeto- se usd la misma
apertura en todos los filtros. El Iintervalo de aperturas usadas para
las galaxlas varia entre 5.2" para los objetos mis compactos, hasta
26" para los mds extendldos. Para las estrellas estandares se usaron
aperturas de radlos 5.2" 6 7.8" dependiendo de la calidad fotométrica

de la noche.

El clelo se sustrajo con 2 procedimientos:
1)} tomando un valor promedio de cuentas por plxel en una superficie

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

Este ultimo procedimiento se empled en el caso de campos muy
poblados © contaminacién de luz en la vecindad del objeto. El valor
promedio de cuentas por plxel se multiplica por el 4rea de la

apertura para la sustraccién final del cielo.

Las incertidumbres se determinaron tomando en cuenta el ruldo
del clelo, el ruldo de la imagen del objeto y el ruijdo de lectura,
usando una distribucién de Polisson (este es el criterio mas
recomendado por el manual de PHOT). La constante magzero utilizada por

PHOT es 25.

Por ltimo, wusando la subrutina SETAIRMASS dentro de
NOAO/ASTUTIL se calculé la masa de alre efectiva de la observacién

para cada imagen.

Una vez que se calcularon todos los pardmetros criticos
necesarios de PHOT, se¢ midieron las magnitudes instrumentales de
estrellas y galaxlas, los resultados de estos procesos y los criterios
empleados en ellos son registrados automiticamente por APPHOT en un
archivo de salida para cada imagen medida. De los resultados
registrados nos interesa: el nombre de la imagen, las coordenadas
centrales x, y de los objetos medldos, el tlempo de exposiclén, el
filtro, la masa de alre, 1la apertura empleada, la wmagnitud

instrumental calculada y su error.

Una vez que se tienen las magnitudes instrumentales de los
objetos observados se termina el procesamiento de las imigenes usando

el paquete IRAF.
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2.3.3 Calibracién do la magnitud instrumental.

Para el cadlculo de las magnitudes aparentes de los objetos a
partir de los datos en los archlvos de sallda obtenidos con APPHOT, se
desarrollaron tres programas en FORTRAN para PC, que facilitan y
agllizan los cilculos. El procesamiento de los datos se presenta
esquematicamente en la flgura 2.2. El primer programa: LECTURA.FOR se
aplica directamente a los archivos de salida de APPHOT (tanto los de
estrellas estandares como los de galaxlas) para recopilar los datos de
nuestro interés, mencionados en la secclén anterior. En seguida se
editan los archlves que se obtlenen de LECTURA.FOR (uno para cada
imagen), registrando los nombres de los objetos, en el lugar del
nombre de las im&genes, hecho importante sobre todo para las imégenes

que contienen varios objetos medidos.

El sigulente paso en el procesamlento fue conjuntar los datos
en dos archivos para cada noche, uno sélo con estrellas estandares y
otro con las galaxlas observadas, después se apllicaron por separado
los programas: PCSU.FOR al conjunto de estrellas estandares y
MAGNITUD,FOR a las galaxlas observadas, enseguida se hace la

descripcién de las funciones de los programas.

El programa PCSU.FOR se aplica al grupo de estrellas
estindares medidas en cada noche, corrige sus magn]tudes
Instrumentales por extincién atmosférica (ec. 2.4) y calcula 1los
puntos cero para cada estrella de la noche. Para ésto, se usan los
coeficlentes de extinclén promedio calculados por el Dr. W, Schuster

par5 San Pedro MArtir a lo largo de varlos aflos y los datos
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fotométricos para la calibracién de las estrellas observadas, que se
suministran al programa PCSU.FOR dentro de un archivo auxiliar que
contiene estos datos. En la tabla 2.3.1 se presentan los coeficientes

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

TABLA 2.3.1 Coeficientes de extincidn promedlo para
San Pedro MArtir B.C. (Schuster 1982}

filtro extincién medlia
B 0.232
v 0.141
R 0.078
1 0.050

El programa termina calculando un promedio de los puntos ceros
de las estrellas y la desviaclén estandar del promedio que son
escritos en un archivo de salida. Los resultados se presentan en la
tabla 2.3.2, donde se enlistan los slgulentes datos: la fecha de las
noches de observacién, los puntos cero promedio calculados para cada
noche, donde el error que se da es la desviacléon estandar del
promedio; el numero de estrellas usadas en el cadlculo del punto cero
promedio para cada flltro: NB, Nv, etc.; ademds de un comentario

adicional sobre la calidad de la noche.

En esta tabla se observa que los puntos cero correspondientes
a cada filtro a lo largo de las temporadas son muy parecldos para la
mayoria de las noches. En el caso de las dos primeras noches donde se
tienen dispersiones mayores debido a las pocas estrellas empleadas en
el célculo, se usbd un punto cero obtenido como el promedio de todas

las noches de observacién para los flltros B y V, estos puntos cero
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TABLA 2,3.2 Puntos cero y numero de estrellas para calcularlos durante las noches de observacién.

FECHA Ne PCo Nv PCy Nr PCr N1 PC1 Comentario®
19.Feb.92 2 -5.39%0.48 i -4.16 - -

20.Feb.92 7 -4.9910.13 4  -4.6210.44 e - algmas nubes
21.Feb.92 14 -5.07:0.13 17 -4.22%0.01 d -- nubecillas tenues
22.Feb.92 14 -4.9310.10 14 -4.2610.13 — el 11 -4.08£0.05 nubeciltas tenues
28.Feb.92 10 -4.8810.06 10 -4.11:0.04 8 -3.68%0.02 10 -3.9510.04

19.Abr.92 7 -4.790.15 16 -4.1720.09 10 -3.77:0.05 16 ~4.02$0.07 mat sesing
20.Abr.92 9  -4.9210.08 36 -4.1940.06 22 -3.77%0.05 18 ~4.0230.04 nubecillss tenuos
21.Abr.92 10 -4.95%0.09 20 -4.1610.02 16 -3.70:0.02 17  -4.0020.06

22.Abr.92 26  -4,96%0.07 19 -4.2520.04 22 -3.78£0.03 25 -4,0320.05 nubecillas y viento
PROMEDIO 8 -4.9410.07 8 -4.19:0.05 S -3.7420.04 6 -4,02:0.04

1 Comentarios sodre la celidsd fotométrica

de la nocha.



adoptados aparecen en el ultimo renglén de la tabla 2.3.2 donde ahora
el error presentado es la desviaclén estandar de este promedlo. Se

presenta también el nimero de noches involucradas en e.l calculo (N).

2.3.4 Magnitudes aparentes de los objetos problema.

El programa MAGNITUD.FOR se hizo en base a un programa
proporcionado por el Dr. J. Echevarria, Este programa usa el archivo
de salida de PCSU.FOR que contiene al punto cero promedio calculado
para cada flltro y a los coeflcientes de extinclén promedio de 1la
tabla 2.3.1, para callbrar la magnitud instrumental (ml) del conjunto
de galaxias observadas r.{urante la noche correspondiente segin la
ecuaclén 2.4, escriblendo en un archivo la magnitud aparente de los

obJetos medidos.

Los resultados de 1la aplicacién de estos programas se
presentan en la tabla 2.3.3, que contlene los datos observacionales de
la muestra de galaxlas, ordenados de la siguiente manera:

Columna 1: Nombre del objeto.

Columna 2: Cédigo de las fechas de observacién: 1 = 19.feb.92, 2 =
20.feb.92, 3 m 21.feb.92, 4 & 22.feb.92, 5 = 28.feb.92, 6 = 19.abr.92,
7 ®m 20.abr.92, 8 = 21.abr.92 y 9 s 22.abr.92.

Columna 3: Radlio de la apertura empleada en la mediclén de la magnitud
instrumental en segundos de arco.

Columna 4: Tiempo de exposiclén en min., usado en la imagen azul (B).
Columna S: Magnitud aparente azul (ma) ¥y su error.

Columna 6: Tlempo de exposicién en min., usado en la imagen visual (V).

Columna 7: Magnitud aparente visual (mv) Yy su error.
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TABLA 2.3.3 Magnitudes aparentes y datos de las cbservaclones.

2,3
ob] dia® Ap tB LS t, a, t » tx »
(1) ) (3 3) s) 6) [¢)] ) (9} (10} an

f27.22 2 5.2 8 18.13+0.52 T 17.3320.26 - ~—emmeem—  —

1Zw 18 3 10.4 20 16.31:0.10 10 16.1710.02 .~ ———- T ST
J01.02 6 10.4 10 16.7820.07 S 15.70£0.02 5 15.11:0.01 S 14.68:0.01
J03.03 s 13.0 10 15.6120.01 5 15.25:0.01 5 14.8320.01 5 14.56:0.01
MO1.06 S5 5.2 15 17.42:0.01 8 16.82:0.01 8 16.70:0.01 8 16.59%0.02
J03.15 6 10.4 10 16.50%0.07 5 15.7520.03 5 15.55:0.01 5 15.17:0.02
J03.09 9 10.4 15 18.28:20.25 8 17.28:0.05 S 17.00:0.04 5 17.05:0.14
M02.14 7 7.8 10 18.15:0.22 10 17.60$0.09 10 17.5820.06 8 17.37:0.18
M02.13 7 13.0 == ==——————— 10 1B.34%0.43 10 17.39:0.16 8 16.67:0.21
403.13 8 13.0 10 17.4320.20 5 17.4620.11 5 17.44:0.09 5 16.45:0.28
M02.12 8 13.0 15 17.95%0.11 10 18.2620.23 10 18.2740.14 10 18.0120.55
M02.03 6 13.0 == =we————w—= 10 17.0920.14 -- -—-——-— 10 16.9730.20
#03.02 9 10.4 12 1B.29£0.26 8 17.44:20.06 5 17.3520.06 S 17.20:0.01
Jos.07 5 7.8 10 16.8620,02 3 16.3120.01 S 16.2320.01 5 15.90#0.01
Joa.06 6 15.6 15 16.56%0.15 5 15.6820.08 10 15.3020.05 10 14.87£0.05
Jo4.05 8 13.5 15 18.0120.40 10 17.50$0.11 10 17.61:0.09 10 17.43%0.27
K15.01 8 15.6 12 16.2820.06 8 15.2520.05 5 14.73:0.01 S 14.29:0.01
M5.13a 9 7.8 15 16.23:0,02 10 15,89:0.01 5 15.57:0.01 5 15.37:0.01
M5.13b 9 9.4 15 15.62:0.01 10 15.15:0.01 5 14.82:0.01 5 14.41:0.01
M5.13* 9 26.0 15 14.60£0.01 10 14.16:0.01 5 13.83:0.01 § 13.5120.01
Mark 36 3 7.8 15 15.65%0,02 10 15.5120.01 ~-- bl
C1116+51 4 6.5 15 16,96:0.06 10 16.6330.03 ~= «—————=— 10 16.63:0,03
J07.01 5 15.6 10 15.48:0.01 5 15.20:0.01 5 15.07:0.01 5 15.12:0.02
POX 36 S5 18.2 10 14.59:0.01 S 14.47#0.01 5 14.0620,01 5 13.8210.02
M08.08 6 15.6 10 15.84%0.11 5 14.73:0.04 S5 14.37:0.01 5 14.16:0.06
102.02 8 13.0 10 15.17£0.03 5 14.85:0.02 5 14.5220.01 5 14.3120.02
L02.01 6 7.8 10 18.47#0.32 S 17.67£0.13 S 17.60£0.02 5 16.9920.02
12w 36 4 10.4 20 13.7620.02 10 14.47:0.01 - S 14.50%0.02
POX 105 5 7.8 15 17.78£0.03 8 17.5710.03 S 17.3420.02 5 17.25%0.04
Mi2.07 8 13.0 10 16.92:0.21 7 17.2310.26 5 17.20:0.17 5 16.30%0.18
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TABLA 2.3.3 (Continuacién}
ob) dfa® Ap:' t n t n t n t n
B B v v R R 1 1
[$3] 2) 3y (s) (6) (4] (8) 9 (10) (11)

Mi3.14 8 15.6 12 17.0920.54 10 16.7810.33 5 16.23:0.13 5 15.37#0.14
M13.16 9 10.4 15 17.59£0.13 10 17.5210.08 5 17.3110.06 5 16.55$0.02
Mark 67 4 6.5 15 16.19:0.03 10 15.77#0.02 -- ——-ememe—- 10 15.25%0.02
K09.09 9 10.4 15 17.77:0.29 10 18.1840.30 10 17.4610.16 10° 17.2220.55
Ji3.10 1 3.7 15 17.66$0.11 15 17.2610.05 -- -

Tol 65 6 10.4 10 16.9710.16 § 16.40%0.11 5 16.2510.10 S 15.77£0.10
K11.10 6 10.4 15 16.36%0.22 15 15.7110.14 10 15.16£0.06 10 14.85:0.11
12w 70 9 18.2 10 15.08$0.10 5 14.5410.02 5 14.1620.01 3 13.5010.01
M18.02 2 7.8 15 18.46£0.87 10 15.94:0.27 -- -

M18.13a 7 6.2 12 15.6110.01 10 14.95%0.01 7 13.17:0.01 10 14.60£0.01
M18.13b 7 4.2 12 17.04:0.03 10 16.35£0.01 7 14.14%0.01 10 14.06£0.01
M18.13* 7 15.6 12 15.09:0.02 10 14.2040.01 7 11.3820.01 10 13.8120.01
Ji8.02 8 13.0 10 16.3120.18 8 16.0410.15 5 15.7620.08 S 14.78:0.08
J18.03 8 13.0 10 17.9740.96 5 16.66$0.36 5 16.6520.55 S 16.23t0.49
A21.29 17.43 1

B21.03 >18.00 1

B22.06 17.36 1

B25.07 16.98 1

C€30.09 15.96 1

F27.25 >18.00 1

A05.03n 14.00 1

1 Datos obtealdos del Survey Montreal-Cambridge-Tololo (Demers et al. 1986)
m21,feb.92,
4a22,7eb. 92, S=28.feb.92, 6s19.abr.92, 7=20.abr.92, B8x21.abr.92, 9=22.adr.92
3 Radie de la aperturs, dada en sogundos de arce,

2 C4digo de fechas de observacién: 1=19.fob.92,

®  Megnitud calculads para todo ol objeto.

2220, fob. 92,



Columna 8: Tiempo de exposlclén en min., usado en 1a imagen roja (R).

Columna 9: Magnitud aparente roja (mR) y Ssu error.

Columna 10: Tlempo de exposicién en min., usado en la imagen
infrarroja (I).

Columna 11: Magnitud aparente infrarroja (ml) y Bu error.

Las magnitudes de los ultimos 7 obJetos de la tabla 2.3.3
fueron obtenidas de placas calibradas del Survey
Montreal-Cambridge-Tololo cuyas caracteristicas y métodos de

callbraclén se presentan en Demers et al. (1986).

Los errores que aparecen en esta tabla, son los que la rutina
APPHOT calcula, segin se nencionb‘ antes usando una distribucién de
Polsson para el ruldo y no necesariamente representan el error en la
medicién, pues aqui no se han incluldo otras fuentes como el seeing,

1a colimaclén y enfoque del telescoplo, los problemas de gulado, etc.

De las magnitudes aparentes que aparecen en la tabla 2.3.3,
deducimos que en nuestra muestra de galaxlas, la magnitud limite
observada para cada color fue como sigue: en =, = 18.47, en L =

18.10, en mn 5 18.27 y en m_ = 18.01. Por otro lado el promedlo de las

1
magnitudes aparentes de las galaxlas de la muestra en cada filtro y la

desviacién estdndar del promedio, se presentan en la tabla 2.3.4.

Los datos de esta tabla nos indic{m que las galaxias de
nuestro programa de observaclén son objetos déblles en su mayoria y
que la combinaclén detector-telescoplo empleada puede detectar objetos
con magnitudes tan débiles como 18.5 en el filtro B, si se emplean

tiempos de integraclén del orden de 20 minutos.
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‘TABLA 2.3.4 Hagnitudes aparentes promodlo observedan b 4
su desviacién estdndar.

Flltra Valor Promedio
my 16.7411.14
n, 16.25£1.63
L 15.81+1.55
m 15.5611.25

-

Las magnitudes aparentes que aparecen en esta tabla no estan
corregidas por la presencla de lineas en emislén, son magnitudes
integradas que tlenen como componentes el continuo estelar, el
continuo nebular y las lineas en emisién. En la figura 2.3 presentamos
dos espectros tipicos de las galaxias H II, proporcionades por la Dra.
M. Pefia, en los que hemos marcado los anchos de banda de los flltros
empleados para medir las magnitudes aparentes, a fin de tener una ldea
de las lineas en emlsién que contlene cada magnitud medida. Las lineas
mis intensas son [0 IIIIAS007 y Ha (26563 A); ambas lineas estan en el
intervalo de longitud de onda de los fllitros B y V, y Hax queda

contenida también en los filtros R e I.
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Figura 2.3 Espectros tipicos de galaxias H 11, en los que se muestran
los intervalos de longltud de onda que cubren los flltros
empleados para medir las magnitudes aparentes.
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CAPITULO 3

3.1 ANALISIS DE DATOS.

3.1.1 Magnitudes absolutas.

lLas magnitudes aparentes medidas de los objetos, no reflejan
la verdadera luminosidad emitida por la fuente de radiacidn, ésta se
ve disminuida por las sigulentes razones:
a) por la distancla a la cual se encuentra la fuente y
b) porque el espaclo entre la fuente y nosotros no estd completamente

vacio y hay absorcién de la radlacién debida al medio interestelar.

El efecto de la distancla se corrige por comparacién de las
magnitudes aparentes de varias fuentes de radiaclén, obteniéndose lo
que se conoce como maghltud absoluta, M, que no es mis que la magnitud
aparente que tendria el objeto observado sl estuviera a una distancia
convenclonal de 10 pc, esta magnitud queda definida por la ecuacién:

m-M= 5 loglr 7/ 10 pecl 3.1

donde r es la distancia al objeto en pc.

Por el hecho de haber un medic no vacio entre la fuente y el
observador, parte de la radiacién emitida por el objeto es dispersada

0 absorbida y reemitida en otra longitud de onda distinta de la
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original, esta pérdida de radlaclén es la llamada extinciéy, que
ademds es un efecto selectivo: la radiacidén de longltudes de onda més
cortas es preferentemente dispersada o absorblda, lo que hace més
"roja® la radiacién finalmente recibida de 1o que es en realidad
{enrojJecimiento). Para corregir éstos efectos el médulo de distancla

queda expresado por la ecuacién:

m-M=5log (r/ 10 pc) + A 3.2

donde A es la correccién en magnitudes por efectos de extincién

interestelar.

Las dlstancias de los objetos del Survey Calan-Tololo se

determinaron a partir de sus velocidades radiales {(Pefia et al. 1991),

1 -1

usando la ley de Hubble y adoptando un valor Ho = 75 Km s = Mpc
para la constante de Hubble. Para el resto de los objJetos, sus
distancias se recopilaron de la literatura y se recalcularon en los

casos para los que fueron determinadas con un valor de Ho distinto

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

La correccién por absorcién interestelar se hlzo de dos
formas: 1) tomando en cuenta sé6lo la absorcién galactica y 2)

considerando la absorcién total de cada objeto.

1) La absorcién galictica se debe a medio interestelar difuse
y nubes de gas molecular pertenecientes a nuestra galaxla, que se
localizan en la direccién de la linea de visién del objeto observado.
Para el cidlculo de la absorclén galactica se hizo una estimacién para
el valor del exceso de color E(B-V) en la reglén del clelo donde se

locallza el objeto observado, usando los mapas de extincién galactica
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publicados por Burstein y Helles (1982) que se derh}aron de

observaclones de HI en la Galaxia,

Los valores de la correccién por absorcién en los filtros B y
v, AB y Av‘ se calcularon aplicando la defliniclén del exceso de color
y el cocliente conocido entre éste y la absorcién visual, que adoptamos
igual a 3.20, es declir:
E(B-V) = AB - Av 3.3

Av / E(B-V) = 3.20 3.4

Para los filtros R e I, el valor del cocliente entre absorcién
y exceso de color: Ax / E(B-V)} = cte., se determiné a partir de la ley
de extincién interestelar publicada por Seaton (1979), usando para
ello la longitud de onda efectiva de cada flltro, obteniéndose las
ecuaciones: -
AR = 2.66 E(B-V) 3.5

Ax = 1.84 E(B-V} 3.6

2) En el caso del cadlculo de los parametros para corregir por
absorclén total (absorcién galdctica + absorcién intrinseca del
objeto) se usd el coeficliente de enrojecimlento logaritmico de la
linea HB, c(HB), determinado para cada obJeto. Este coeficiente mlde
el enrojecimiento cualquiera que sea su origen: absorclén galictica,
de la que hemos hablado antes y polvo y/o gas perteneclente al brote
de formacién estelar mismo. Para todos los objetos del
Calén-Tolole sus coeficientes de enrojecimiento han sido determinados
por Pefia et al. (1991), nmlentras que para los nueve objetos restantes
se buscaron determinaciones de c(HB) en la literatura, no se encontré

este coeficlente para Mark 36, C1116+5t y Mark 67.
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El calculo de la - correcclén por absorcién usando el
coeficiente de enrojecimiento tiene una fuente grande de
incertidumbre: la ley de extinclén adoptada, pues ésta sélo se conoce
para nuestra Galaxia y no se sabe sl existen diferencias en las zonas
extragalacticas que se estén considerando. Para este trabajo adoptamos
la ley de extinclén de Seaton; existen otras versiones para la ley de
extinclén galactica (Whitford 1958, Costero y Pelmbert 1970; Savage y
Mathis 1979), sln embargo las diferencias entre ellas son pequefias
{Masegosa 1988). Las ecuaclones para calcular las correcciones por
absorclén total, expresadas en términos del coeficiente de

enrojecimiento, que se usaron para cada color son:

L 2.86 c(HB) 3.7
Av = 2.18 c(HB) 3.8
An = 1,81 c(HB) 3.9
Ax = 0.37 c(HB) 3.10

Aplicando las ecuaclones 2.4 y 3.2 y los datos resultados de
los cdlculos de distanclas y correcclones de extinclén, se caleularen
las magnltudes absolutas para las galaxlas de la muestra, Estas se
presentan en la Tabla 3.1.1 en la que las columnas estén ordenadas de
la siguiente forma:

Columna 1: Nombre del objeto.
Columpa 2: Distancia en Megaparsecs, calculada usando Ho =
75 km 5™ Mpc™l.

Colunna 3: Exceso de color debido séle a extincién galactica,
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estimado sobre los mapas de enrojecimiento de Burstein
y Helles (1982).

'Colunma 4: Exceso de color total, calculado con el coeficiente de
enrojecimiento c(HB) (Pefa et al. (1991) y referenclas en
las notas de la columna 14).

Columna S: Magnitud absoluta azul correglda por absorcién galéctica.

Columnas 6, 7 y 8: Colores intrinsecos B-V, V-R y R-l
respectivamente, corregidos por absorcidn galactica.

Columna 9: Magnitud absoluta azul, corregida por absorcién total

’ (estimada con al coefliciente de enrojecimlento c(HB8) ).

Columnas 10, 11 y 12: Colores intrinsecos B-V*, V-R®* y R-1*
respectivamente, corregldos por absorclén total.

Columna 13: Metalicidad dada por el coclente de abundanclas de
oxigeno e hildrégeno, escalado gomo 12 + log [N(O) / N(H)]
(Pefia et al. {1991) y referenclas en las notas de la
columna 14).

Columna 14: Notas referentes a las fuentes de distancia, metallicidad
y coeficlente de enrojecimiento para los objetos que no
pertenecen al Survey Calan-Tololo, también se presentan
algunas observaciones sobre los colores presentados en la

tabla.

Generalmente las magnitudes absolutas y los colores de las
galaxias se corrigen no sélo por absorciém interestelar, se hace
también una correccién por efectos de inclinacién y otra por el
corrimiento al rojo de sus colores; sin embargo para las galaxias de

nuestro programa de observacién, estas iltimas correcclones no se
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TABLA 3.1.1 Magnltudes absolutas azules e indices de color para los objetos de la muestra,

OBJETO D E.Av En_' HB BV V-R R-1 H!' B-v* V-R* R-I* O/H notas
gsl.  total

(1) (2] 3) ___(4) {5) (6) (9) 10} (11} (14)
F27.22 245.2 0.06 0.31 -19.06 +0.74 -20.10  +0.49 ----

12w 18 11.2  0.03 0.07 ~-14.07 +0.11 -14.23  +0.07 5, 10
J01.02 129.3 0.03 0.48 -18.90 +1.05 -20.77 +0.61 +0.33
Jo3.03 53.7 0.06 0.48 -21.29 +0.30 -23.07  -0.12  +0.15
MO1-06 48.5 0.06 0.41 -16.26 +0.54 -17.73 +0.19 -0.10

J03.15 44,0 0.06 0.01 -16.96 +0.69 -16.74 +0.74 +0.20 +0.36 8.41
J03.09 105.6 0.06 0.19 -17.08 +0.94 -17.63 +0.81 +0.18 -0.46 ---—-
M02.14 232.9 0.06 (.01 ~-18.94 +0.49 -18.72 +0.54 +0.02 +0.19 7.98
M02.12 47.5 0.06 0.08 ~15.23 ----- -15.30  -=--- +0.91 +0.54 7.81 1
M03.13 139.9 0.06 0.04 -18.54 -0.09 -18.46 -0.07 0.00 +0.90 8.36
M02.12 140.5 0.06 0.15 ~-18.03 -0.37 -0.04 +0.21 -18.41 -0.46 8.23
M0O2.03 154,5 0.06 0.01 -19.04 =---= —=-—o +0.04 -18.87 ~-=-- 7.92 1.2
M03.02 265.7 0.06 0.11 -19.08 +0.79 +0.06 +0.10 -19.20 +0.74 ——
J04.07 49.3 0.03 0.20 -16.73 +0.52 +0.06 +0.30 -17.46 +0.34 8.38
Jo4.06 54.3 0.03 0.07 ~-17.23 +0.85 +0.36 +0.40 ~-17.39 +0.81 8.04
Jo4.05 54.3 0.03 0.07 -15.78 +0.48 -0.13

X15.01 52,1 0.09 0.31 -17.68 +0.94 +0.47
M5.13a S51.1 0.06 0.32 -17.55 +0.28 +0.29
¥5.13b 53.5 0.06 0.22 -18.27 +0.41 +0.30
M5.139 $2.3 0.06 0.26 -19.23 +0.38 +0.30
Mark 36 8.0 0.09 +0.05 -0.03
C1116+51 18.7 0.03 +0.30  -0.09
Jor.01 47.9 0.03 +0.25  +0.11
POX 36 16.3 0.03 +0.09 +0.39
HO8. 08 23.6 0.09 +1.02  +0.31
102.02 27.2 0.09 0.28 -17.38 +0.23 +0.28
Lo2.01 69.2 0.03 0.15 -15.86 +0.77 +0.05
12w 36 ----- 0.03 0.28 -13.80 +0.23 ~--—-
POX 105 43.5 0.03 0.78 -15.54 +0.18 +0.21

M12.07 141.7 0.06 0.53 -19.08 -0.37 0.00
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TABLA 3.1.1 {continuacién)
= =] | L -y = ~]*

QBJETD b Es-' Ea_' Hn B-v YR A1 H’ B-v VR R-T O/H  notas

1 total
A1) (2} (3 (a) (5) (6) (8) (9) (10) (1) _(12) (13) (14)
M13.14 57.7 0.06 0.01 ~16.96 +0.25 +0.81 -16.74 +0.30 +0.55 +0.8¢ 8.25
HMi3.16  178.3 0.06 0.15 ~-18.91 +0.01 +0.71  -19.29 ~0.08 +0.13 +0.44 8.23
Mark 67 13.3 0.03 -~-- -14.56 +0.39 40,47 mevmem mmemm weeee aeee 8019 2,6,10
K09.09 58.0 0.06 0.23 -16.29 -~0.39 +1.25 -17.41  -D.65 +0.23 +0.61 8.36
Ji3.10 62.4 0.06 0.09 ~-16.56 +0.34 = =16.68 40,31 =v-m- = 38,15
TOL 65 37.6 0.03 0.67 -16.04 +0.54 +0.13 +0.45 -18.71 -0.09 -p.22 -0.93 7.48 8
Ki1.10 89.7 0.06 0.10 -18.65 +0.59 +0.52 +0.26 ~18.83 +0.55 +0.49 +0.09 >8.11
112w 70 17.6 0.06 0.38 -16.40 +D.48 +0.35 +D.61 ~17.58 40.20 +0.19 -0.06 B8.11 5,6 6
M¥18.02 113.9 0.068 0.01 ~17.07 42,46 =—=~== —~~-- -16.B5 42.63 --—o 8.01
M1B.13z 69.1 0.1 0.33 ~19.22 +0.51 +1.70 -1.55 ~-19.96 +0.34 +1.60 8.22
MIB.13b 0.6 O.1 0.2¢4 -17.81 +0.54 +2.13 -0.44 ~18.18 +0.45 +2.08 ~0.42 7.92
M18.133 69.5 .15 0,28 ~19.75 +0.74 +2.74 -2.55 -20.31 +0.60 +2.67 ~3.03 B.07
J18.02 83.1 0.2 0.20 -18.78 +0.15 +0.22 +0.88 -19.11 +0.07 +0.17 +0.57 8.21
J18.03  261.2 0,12 0.28 -19.63 +1.1% ~0.05 +0.32 -20.30 +1.03 -D.14 -0.17 -~
A21.29 549.5 0. 0.33 -21.22 -v——=  —eems s 222,59 eoeem ceeem —ee—- 798 3
B21.03 69.2 0.00 0.16 >-16.20 —=-m = >=16,89  e-me= mewee 7.90 3
822,06 191.9 0.00 0.22 ~19.05 —=e~= orem= oeeem 19,99 ~eeee ——— 830 3
B25.07 300,4 0.00 0.20 ~20.40 w—=e=  omees emeee 21,23 mmems smeen meme- 7,99 3
€30.09 83.3 0.00 0.08 -18.68 === o= e 18,67 ———— e 817 3
F27.25 166.1 0.00 0.01 >-18.13 o~-—vn === cee—m 3-18.10 oo wmeee 7,83 3
A0S5.03n  75.5 0.03 0.20 ~20.47 ~meem emewn mween 221,20 weeme= mmmew cewee 8015 3
1 En s colusos de MB we s Mv.
2 n is codumna A~] os da V-1 por po contar con MA.
3 Gbjoton recoptiados del Survey Nontreal-Caabridge-Tolojo.
4 Diatancfes cafcutades por fey do Hubdle (Hos75 km ¢ 2pc ).
S Legueux 1. 1979 i
& Vigrowx et al. (1967).
7 Runth y Serqent (19630,
B Bohuski et at, (19THM.
9 Nagnitud del objets complete.

.
3

¥-R reportado por French {1900).
Magnitud abeoluta e Indices de color corregidos por abesrcidn

total,



hicleron, pues la mayoria son objetos compactos y en el caso de los
que se pueden resolver son de forma irregular, por lo cual no se puede
definir una inclinacién en estas galaxlias. En lo que respecta al
corrimiento al rojo, los objetos de la muestra no tlenen grandes

corrimientos (z = 0.13).

La incertidumbre en 1la determinacién de las magnitudes
absolutas tiene varlas contribuclones: la Incertidumbre en las
magnitudes aparentes, la incertlidumbre en la absorcién galdctica y las
incertidumbres involucradas en la determinacién de la velocidad radial
que se emplea en el cdlculo de la distancia. Esta dltima no incluye
las correcclones usuales que se hacen por el movimiento del Sol
alrededor ‘de la Galaxia y las correcciones por la veloclidad del
centroide del Grupo Local. Se estlma que el error tipico en las

magnitudes absolutas es de 0.5 magnitudes.

De los datos referentes a la absorcién galdctica y total que
se presentan en la tabla 3.1.1, observamos que en cuanto a la
absorcién galactlca, la mayoria de las galaxias de la muestra tlenen
un exceso de color: (Es-v) < 0,10, mlentras que el exceso de color
calculado para absorcién total con el coeficiente de enrojecimiento
c{lB), es slempre mayor que 0.10; de hecho en la mayoria de los
objetos de la muestra, el valor total de su exceso de color estad entre
0.10 y 0.50. Al apllcar la correccién por absorclién total se obtienen
magnitudes mis azules para los objetos, respecto de las obtenldas
unicamente corriglendo por la absorcién galdctica, lo cual se ve
claramente al comparar las magnitudes calculadas con ambas

correcciones (columnas 5 a 8 y 9 a 12}, Esta diferencia, grande en la
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mayoria de los casos, entre ambos excesos de color indica que las
galaxias observadas tlenen una contribucién muy grande de absorclén
intrinseca, probablemente debida a la presencia de pelvo en la reglén

ionlzada.

Haclendo algunos analisis estadisticos con los datos de la
tabla 3.1.1, encontramos los valores promedios para las magnitudes
calculadas en los cuatro flltros , estos datos aparecen en la tabla
3.1.2, donde se presentan la magnitud absoluta azul y los colores
promedio para la muestra completa, ademis de la desviaclén esténdar de

los promedios.

TABLA 3.1.2 Magnitodss y colores promedlo para las
galaxias da la auestra.

corregido por corregido por
Color abs. galéctica abs. total
< MII >° ~-17.41#£1,80 -18.43+1.84
< B~V >° +0,4920,52 +0.34+0.61
< V-R >° +0.4120.60 +0.2710.66
< R-I >y +0.2020.66 -0.2320.78
<v-1 > +0,.59£0.47 40.02£0.70

En esta tabla observamos que efectivamente los colores
corregidos por absorcién total son mas azules que los colores
corregidos g6lo por absorcién galactica, especlalmente en el color R-I
Yy V-1. En ambos casos la dispersién en los valores de magnitudes y

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

La distribucién de las magnitudes azules de los objetos de la
muestra, corregidas tnicamente por absorcién galidctlca, se muestran en
la figura 3.1, en la cual se grafica el numero de galaxias dentro de
los distintos intervalos de magnitud azul; en este dlagrama observamos
que el 75% de los objetos tlenen magnltud absoluta azul entre -16 y
-20. Todos ellos excepto dos, pertenecen a las galaxias del Survey
Calén-Tololo. El resto de los obJetos, que coprresponde a galaxias
escogldas de la muestra de Vigroux et al.(1987), tlenen magnitudes
entre -13 y -16 magnitudes, esto lleva a establecer que las magnitudes
de las galaxias del Survey Calé4n-Tololo son muy grandes (entre =15 y
-21 magnlitudes), algunas tan brillantes como Andrémeda y la Via Lactea
(Hv= -20.9 y -20.3 respectivamente) y otras tan débiles como las
galaxias eliptlcas enanas del Grupo Local (Mv « ~15) (Allen). Las
galaxlas H II son objetos intrinsecamente déblles durante su etapa de
quietud, esto hace suponer que sus magnitudes (especlalmente la azul)
estdn fuertemente dominadas por los violentos brotes estelares que

estan presentes en este tipo de objetos.
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Figura 3.1 Distribucién de las magnitudes absolutas azules de

la muestra de galaxias H Il presentadas en este
trabajo.
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3.27 LOS COLORES DE LAS GALAXIAS H Il

3.2.1 Diagramas color-color.

Como sabemos las galaxlas se componen de estrellas y material

interestelar, estas ) tes p pr tar un gran variedad de
propiedades que influyen directamente en la clasificaclén que se haga
de las galaxlas en funcl6n de su poblaclén estelar actual., El estudio
directo de las poblaciones estelares de las galaxlas solo es posible
para aquellas galaxias que estidn lo suficlentemente cercanas, de
manera que se puedan resclver individualmente sus estrellas para medir
de forma particular sus propledades fisicas y quimicas. Por ejenmplo,
en las Nubes de Magallanes y Andrémeda (M31), se pueden resolver
algunas de sus estrellas mis brillantes, pero en el caso de la mayorfa
de las galaxias no es posible estudiar directamente las propledades
fisicas de sus estrellas, por lo cual se tlenen que usar parametros
integrados: masas, espectros y magnitudes. El estudlo estadistico de
estas propliedades integradas de las galaxias resulta de gran Interés

para conocer su estructura, origen y evoluclén.

Por razones histéricas, a las galaxias elipticas y SO que
contienen poblaclén estelar de tlpo tardio (poblacién II: estrellas
de tipos espectrales K y M}, se les llama galaxlas tempranas; mientras
que a las galaxias cuya poblacién estelar contiene estrellas masivas y
Jovenes {estrellas O y B, poblacién 1), es decir, galaxias espirales e

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

tardio.

Los dliagramas B-V contra U-B (colores observados), que se han
hecho para galaxias espirales , elipticas, SO y cumulos globulares,
indican que los colores de los sistemas tempranos son mias rojos que
los colores de las galaxias de tipo tardio. Todos los objetos se
concentran en una banda angosta sobre este diagrama, del cual se ha
deducido hay una progresién en la actlividad de formaclén estelar de
cada uno de los sistemas estelares (Huchra 1977 y Tinsley 1988): las
galaxlas tardias son muy activas en contraste con los slstemas
tempranos, que tienen actividad de formacién estelar practicamente
degpreciable pues su poblaclén estelar es en su mayoria vieja y tlenen

un coclente de masa de gas a masa total muy pequefio (< 1%).

La evolucién de una galaxia puede estudiarse desde varlos
puntos de vista, por ejemplo: su evolucldén dinamica (colapso y
distribuclién final de masa y luminosidad), su evoluclén quimica y ia
evoluclén de  sus  propledades fotométricas y espectroscéplcas.
Cualquliera de estos procesos depende directamente de las
caracteristicas de las estrellas que componen a la galaxlia en estudio
y de la historla de formacién estelar, por lo tanto involucra a la
Funcién Inicial de HMasa (FIM), la tasa de formacién estelar (TFE), la
etapa evolutiva, tiempos de vida, luminosidad y composicién quimica de

las estrellas que la forman, etc.

El estudio de la evoluclén de los colores de las galaxias
despierta un interés especlial, pues se ha enfocado a estimar las

edades de las galaxias lejanas para saber sl son mds jévenes respecto
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de los sistemas mds cercanos. Se hacen modelos numéricos en los que se
trata de reproducir y explicar los colores integrados observados en
las galaxias, con el filn de dar respuesta a preguntas como las
slgulentes: squé tipo de estrellas estdn presentes en una galaxia
actualmente?, ¢cuAdl ha sido su historia de formacién estelar?, gcuiles
fueron sus poblaclones estelares y sus propledades fotomwétricas en el

pasado?, etc.

Hay varlos métodos para la construccién de estos modelos: 1)
la sintesis de poblacién, donde no hay explicitamente una evolucién,
en estos modelos se busca encontrar la mejor mezcla de estrellas que
pueda reproducir los colores o espectro de la galaxla en estudlo. 2)
La sintesls evolutiva, en la cual se modelan las trayectorias
evolutivas sobre el dlagrama H-R de las estrellas a sumar, para una
FIM, una TFE y una composicién quimlca dadas. 3) Se han hecho también
aproximaciocnes analiticas para algunos de los resultados de los
modelos evolutivos, en los que se supone un solo brote de formacién
estelar, estas aproximaciones se pueden aplicar solo a galaxias
elipticas en el mejor de los casos. Una descripcién general de estos

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

En los modelos de sintesis de poblacién para galaxias de tipo
temprano (Bruzual 1983a, b, ¢, d; Bruzual y Kron 1980 entre otros),
se hacen predicciones acerca de los colores y magnitudes integradas de
este tlpo de galaxias. Arimoto y colaboradores han hecho modelos de
sintesis evolutiva para galaxias tipo temprano (Arimoto y Yoshii,
1986; Arimoto y Bica, 1989) y algunos otros para cimulos y sistemas

con estrellas jévenes en los filtros U, B, V, J y K (Arimoto y Tarrab
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1990) calculando trayectorias evolutivas, .colores y espectros

integrados.

Para sistemas con brotes de formacién estelar presentes
{galaxlas espirales e irregulares) es mis complicado hacer y aplicar
modelos evolutivos, pues en estos sistemas hay diferencla de
poblaciones estelares de una regién a otra sobre la superficie de una
misma galaxia, sus colores integrados estan afectados por
enrojecimiento interno (debldo principalmente a la presencia de polvo)
Yy por las lineas en emisién del gas lonlzado en los brotes de
formaclén estelar; las estrellas O y B contribuyen de una manera tan
importante a la luz integrada de la galaxla que resulta insensible a
las contribuclones de estrellas de masas pequefias e intermedias, esto

sucede sobre todo con los colores UBV.

Entre los modelos que se han apllcado a galaxlas irregulares
compactas menclonaremos los presentados por Huchra (1977) y Arimoto y
Tarrab (1990). En los modelos de Huchra se considera la contribucién
del gas lonizado y la posibilidad de tener una mezcla de poblaclones
estelares (incluyendo estrellas gigantes X y M), analizando el
comportamiento de los colores Integrados U-B y B-V para distintas
pendientes de la FIM. Huchra encuentra que en este tlpo de galaxlas,
la contribuclén del gas lonizado representa a lo mis el 20% de la
emisién total, con colores que no alteran los colores azules de la
componente estelar del brote; presentan ademas un alto enrojeclimlento
interno y se concluye que no son objetos Jévenes como se suponia, esto
ultimo lo establece porque es necesarlo sumar una componente estelar

tardia (estrellas glgantes rojas) subyacente para reproducir 1la
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’
distribucién color-luminosidad de las galaxias azules de su muestra.

Los modelos de sintesis evolutiva presentados por Arimoto y
Tarrab (1990) se aplican tamblén a galaxlas compactas azules, tratando
de explicar su composicién quimica y sus propledades fotométricas
actuales. Presentan una gran varledad de modelos, algunos de ellos
consideran una formaclén estelar continua; al aplicarlos a una muestra
de galaxlias compactas azules, estos modelos explican las metalicldades
observadas pero no reproducen los colores observados {(UBV). Otros
de sus modelos, consideran una poblacién viela subyacente y miltiples
brotes estelares, pero no reproducen los colores UBY y la alta
fracclén de masa de gas que existe en las galaxlias compactas azules.
Consideran tamblén modelos con un brote estelar unico, donde los
colores teéricos son mis azules que los observados y adem&s no pueden
reproducir la alta metalicidad que presentan estas galaxias, lo cual
indlca que estos obletos no pueden estar formando estrellas por
primera vez. Por Ultimo, los modelos con una pendlente de la FIM que
se va aplanando con el tlempo. A Julcio de los autores estos modelos
son los que reproducen relativamente mejor las observaciones
fotométricas y de metallcidad que se conocen de las galaxias compactas
azules, pero tlenen el inconveniente de suponer que a medida que pasa
el tlempo, la cantidad de estrellas azules que se forsan es mayor, lo

cual es contrarlo a la teorfa canénica de formaclén estelar.

De éstos y otros modelos se ha concluido que las galaxias

irregulares pactas no famente son objetos Jovenes,

encontriandose que la mayoria de ellos tienen poblacién estelar

subyacente de tlpos K y M (Tinsley 1968, Searle et al. 1973, Larson y
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Tinsley 1974, Huchra 1977). Estas conclusiones se ven apoyadas por las
observaciones de algunas galaxias azules en colores del cercano
infrarroJo hechas por Thuan (1983), quien detecta para las galaxias
azules flujos en el cercano infrarrojo que pueden representar la

contribuclén de estrellas gigantes tipos K y M; al comparar estos
resultados con las observaciones hechas para galaxias irregulares,

elipticas y SO (Thuan 1985), concluye que la diferencla entre todos

egtos sistemas son las tasas de formacién estelar que presentan.

En las secclones sigulentes presentamos el anilisis de los
colores observados para las galaxias que se presentan en este trabajo,
con el objeto de estudlar el comportamlento de las poblaclones
estelares presentes en los objetos. Las magnitudes R e 1 son
indicadores de la poblaclén estelar. vieja presente en una galaxla,
mientras que las magnitudes B y V son senslbles a la presencia de
poblacién estelar Joven que es responsable de la lonlzacién del gas

nebular,

Solo se presentan aqui los diagramas color-color corregidos
por absorcién galdctica, ya que el valor determinado para el
coeficiente de enrojecimiento c(HB)} usado en 1la correccién por

absorcién total, es aplicable s6lo a la regién de gas lonizado.

El andlisis de cada uno de los dlagramas color-color que Se
presentan, se hace por comparacién con otros slstemas estelares cuyos
datos de magnitudes BVRI han sldo recopilados de la 1literatura. En
ellos se han incluido colores intrinsecos de estrellas de secuencla
princlpal (SP) de varlios tipos espectrales, obtenldos de observaclones

del cumulo de las Hyadas, que se conslderan como estrellas esténdares
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de SP asi como colores de estrellas glgantes rojas (tipos espectrales
K y M),tomados de la publicacién de Johnson (1966); colores de cumulos
globulares galacticos (Hamuy 1984)}; colores de galaxlas de tipo
temprano (espirales y S0), que se reportan en varlas aperturas, por lo
que para este trabajo usamos las aperturas mis grandes registradas
(Lauberts 1984). En el caso de los datos para cumulos globulares y
galaxias tipo temprano no se usaron todos los datos disponibles en
cada una de las fuentes de informacién, sino que se tomé una muestra
representativa de objetos, reglstrando en nuestros dlagramas datos
para 27 galaxias tempranas y 29 cumulos globulares, todo ésto con el

fin de no cargar con muchos simbolos las graficas presentadas.

En los diagramas se Iincluyen también colores de algunas
galaxlas tardias: galaxlas esplrales normales cuyos datos fueron
tomados de: Gallagher y Hunter (1987); Lauberts (1987); Kalloglyan y
Bbrngen (1983); en los dos primeros recopilamos datos para 10 galaxlas
y colores BVR para 15 galaxlas en el dltimo. En estos diagramas sbdlo
se incluyen los datos de las galaxias H 1l para las cuales el error en

sus magnitudes sea < 0.50.

Se han incluido también dos tipos de wmodelos de los
presentados por Arimoto y Tarrab (1990) (en adelante AT):
a) los modelos con brotes miltiples y una poblacién vieja subyacente,
que han experimentado de 3 a 60 brotes estelares a lo largo de toda su
vida (15 x 107 afios), y

b} los modelos con una FIM que se va aplanando con el tiempo.
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3.2.2 Diagrama (V-R, B-V).

En la fig 3.2.1 se presenta el dlagrama (V-R,B-V), la linea
continua representa a las estrellas de secuencia principal (SP) con
tipos espectrales desde 05-7 a M7; la linea quebrada represeqta a las
estrellas gigantes rojas (GR) de tipos espectrales G5-8, X y M. Los
cuimulos globulares se representan como puntos pequefios, las galaxias
tempranas con asteriscos, las galaxlias espirales con tridngulos

ablertos y las galaxias HIT con cuadrados negros.

Los cumulos globulares se encuentran alineados en una banda
muy angosta cuasiparalela a la linea representativa de secuencia
principal y se acerca preferentemente a la linea de las estrellas
glgantes en el extremo de los objetos con colores mds rojos, lo cual
indica la presencla de poblaclén estelar de tipo G a tipo M en estos
obJetos. Los cumulos presentan los colores mi&s rojos comparados con
los colores de cualquiera otro de los sistemas estelares en el
dliagrama, cubriendo intervalos en los colores de +1.3 = V-R = +0.3 y

+2.0 = B~V = +0.6,

Las galaxlas elipticas y SO se distribuyen a continuacién de
la franja de los cumulos globulares, con una dispersi6tn mayor hacia
colores un poco mas azules, en la zona de las estrellas G y K de la
secuencia principal. Cubren intervalos de +1.0 = V-R & +0.2 y +1.4 =
B-V & +0.2, concentrandose en el intervalo de colores +0.8 =z V-R =z

+0.4 y +1.2 = B~V = +0.8 que corresponde a estrellas de tipo K.
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Figura

1.2.1 Diagrama (V-R, B-V). la lfnea continua represents a las estrellas de Secuencia
Principal (V), la llnea quebrada a las estrellas gigantes rojas (111). La lfnea con
marcas representa los modelos de Arimoto y Tarrab (1990) (ver texto). Lag barras de
error representan los errores promedio.



Las galaxias espirales se distribuyen hacia colores mis azules
respecto de los sistemas tempranos, cerca de las estrellas K y G de la
secuencia principal. Muestran colores B-V mas rojos que las estrellas
de la SP. Presentan una mayor dispersién comparada con la que se
observa de las galaxlas E y SO, locallzéndose en intervalos de colores

de +0.6 = V=R =2 0.0 y +1.2 = B-V = +0.2.

Las galaxias H 1l de nuestra muestra son los objetos mas
azules del diagrama aunque muestran una gran disperslén, sobre todo en
el color B-V que va de +1.0 a -0.4 (colores tiplcos de galaxias
espirales), caracteristico de una poblaclén estelar muy Joven al mismo
tiempo que incluye la contribucién del gas ionizado. Por otra parte,
en el color V-R estos objetos cubren un intervalo angosto, +0.7 = V-R
= -0.2. Este intervalo corresponde a estrellas de tipos A, F y G de la

secuencia principal.

Las galaxias H II se encuentran distribuidas a ambos lados de
la linea de la SP al lgual que las galaxlas espirales, las galaxias H
I1 que mnmuestran color V-R mayor que <V-R>sP son preferentemente
obJetos con metallcidad 2 8.2 y de baja excltacién: [OIII] S007/H8 <
4.0 (Pefia et al. 1991);: lo primero puede deberse a un exceso de R
respecto de V. Sin embargo se debe hacer notar que algunas otras
galaxias HII con metallcidades parecidas se locallzan al otro lado de
la linea de la secuencia principal. En todo caso estos son los objetos
mds azules de toda la muestra en el indice de color B-vV (M12.07, POX

36, M13.14 y M13.16).

Los modelos de AT presentados siguen una secuencla paralela a

la SP hacia el lado rojo, por la zona de las estrellas F y G. Estos
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modelos cubren un intervalo muy pequefio de colores que no representan
a ninguno de los sistemas estelares incluidos en el dlagrama, (tienen

colores mucho mas rojos que las galaxlas H II).

3.2.3 Diagrama (R-I, B-V).

La figura 3.2.2 muestra al diagrama (R-I, B-V) donde 1los
simbolos tlenen el mismo slgnificado que para el diagrama anterior y

los que se presentan mads adelante.

Los cimulos globulares nuevamente se encuentran allneados en
una banda muy angosta, sus colores son los mas rojos de todos los
sigtemas estelares representados en el diagrama, se localizan
paralelos a la linea de la secuencia principal y la linea de las GR,
con un intervalo +1.4 = R-I = +0.05 (el intervalo en B-V se cité en la
seccién anterlor) que corresponde a estrellas tipos K y M. Las
galaxias elipticas se distribuyen a contlnuacién de la banda donde se
localizan los ctmulos globulares hacla colores mas azules, presentando
una mayor dispersién y concentrandose en el intervalo +0.8 = R-1 2

+0.5 que corresponde a estrellas K2 a KS.

De las galaxias esplrales podemos declir muy poco ya que en
éste y los slgulentes diagramas, sélo disponemos de datos para 10
galaxlas, ain asi{ su distribucién se localiza en 1la mlsma franja,
hacla colores mds azules respecto de los sistemas tempranos, muy cerca

de las estrellas G y K de la secuencla princlpal.

Una particularidad de los dlagramas en que Iinterviene el
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indice de color. R-I, con respecto al resto de los dlagramas que se
presentan es este trabajo, es que el conjunto de cumulos globulares,
galaxias tempranas y galaxias espirales se locallza hacia colores mis
rojos en el indice R-1 que las estrellas de 1la secuencia principal

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

Otra vez las galaxias H II son los objetos mwads azules del
diagrama, la mayoria presenta indices de color R-I correspondientes a
estrellas F, G y K. Tamblén muestran una gran dispersién localizéndose
a ambos lados de la linea de la SP y dlistribuyéndose en el intervalo
+1.3 =z R-I = -0.2. Encontramos un grupe de objetos cuyos colores B-V
son muy azules y R-I muy rojos. este grupo esta constituldo por los
mismos objetos que ya se seflalaron en el diagrama anterior, es decir,
M12.07, M13.14 y M13.16, agregindose ahora J18.02 y M03.13. Estos
objJetos presentan excesos en R e I (sobre todo en 1), respecto del
resto de las galaxlias H II, y colores R-I del tipo de las galaxias

elipticas o los los cumulos globulares.

Los modelos de AT en este diagrama tienen colores més rojos en
R-1 para un B-V dado y no reproducen los colores de las galaxias HII,

se locallizan en la zona de las galaxlas espirales.

3.2.4 Diagrama (V-I, B-V).

La flgura 3.2.3 muestra el diagrama (v-1, B-V), donde ahora
los cumulos globulares, galaxlas tempranas y galaxias espirales se
acercan y cruzan la linea de la secuencia principal acercéndose mas

haclia la linea de las gigantes roj)as.
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El comportamlento es muy similar al mostrado en los dlagramas
anterlores, los camulos globulares son los objetos mis rojos (cubren

+2.6 = V-1 = +0.8).y las galaxlas esplirales los objetos mis azules.

Las galaxlas tempranas se localizan a continuacién de los
camulos globulares concentrandose en la zona de las estrella K2-5
(+#1,0 = V-1 = +0.4 y +1.2 2 B-V = +0.8) aunque el total de galaxias de
éste tipo se locallzan desde la zona de estrellas FO hasta las M3 a lo

largo de la linea de la secuencla principal.

Las galaxlas H Il presentan los colores mAs azules y se
dispersan a ambos lados de la linea de 1la SP respecto a la
distribucién que presentan en el resto de los diagramas. Los objetos
mas azules que hemos venldo sigulendo desde los dos diagramas
ante'riores se encuentran alejados de los otros objetos con colores B-V
mas azules y V-1 mas rojJos, lo cual indica un exceso en la magnitud I.
El intervalo en el indice de color V-1 que cubren las galaxlas H II

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

Los modelos de AT presentan otra vez paralelos a la linea de
la SP, con colores més rojos que los sistemas estelares presentados en
el diagrama, sus colores son sb6lo un poco mis azules que los
correspondlentes a las galaxlas espirales, por lo que no reproducen

los colores de las galaxias H II.

3.2.5 Diagrama (R-I, V-R).

La figura 3.2.4 muestra el dlagrama R-I contra V-R, donde todo
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el conjunto de sistemas tempranos y tardios se locallzan hacia colores
R~1 m4s rojos,. para un V-R dado, respecto de la linea de la secuencla

principal y de las GR.

Los cumulos globulares estan alineados y paralelos a la linea
de 1la SP, de manera similar a los dlagramas anteriores por la zona de
las estrellas X a M2; vuelven B presentar colores mis rojos que el

resto de los sistemas estelares representados.

L.as galaxias elipticas y SO se comportan de una manera simtlar
a las figuras anterlores: localizadas a lo largo de la franja de los
cumulos globulares y concentradas en la zona correspondlente a las
estrellas K2-5, presentando por lo tanto colores mis azules respecto
de los cumulos. Las galaxias esplrales lgualmente, presentan colores

m&s azules locallzandose en la zona de las estrellas G y K.

Para las galaxias H II también su comportamiento es similar a
los diagramas anterlores: son los objetos mis azules, cubren un
intervalo angosto en V-R y presentan una gran dispersién en R-I, se

localizan principalmente en la zona de las estrellas A, F y K.

Es muy Interesante en este dlagrama sefialar que los objetos
mds azules en V-R, que ademis son los puntos mis alejados del conjunto
total de sistemas estelares, son en su mayoria los objetos mis azules
en B-V, los cuales hemos venido sigulendo desde el primer diagrama
presentado. Algunos de ellos presentan un R-1 mis grande que el resto
de las galaxias H II, lo cual slignifica que son los obletos con

magnitud I mds brillante.

Los modelos de AT se localizan en la zona de las galaxlas
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~espira_1es, ‘}iaravlelés a-‘la secuéncla principal hacia céléres mé_s',ro‘

en R-1. No r?producen los colores que presentan ‘las galakl;s :Hrfll.'

3.2.6 Diagrama (V-I, V-R).

La figura 3.2.5 muestra el dliagrama V-1 contra V-R, que
resulta muy interesante, en el sentido de que en él los puntos para
cada glstema estelar representado estin menos dlspersos con respecto a

todos los diagramas anteriores, incluso para las galaxias H II.

En el dliagrama V-1 contra V-R que presentamos para nuestra
muestra, se observa que todos los sistemas estelares estan alineados
paralelamente a la linea de la secuencia principal y a la linea de las
GR, con un V-I mids rojo para un V-R dado, lo cual es indicativo de un
exceso infrarrojo. Los objetos mas rojos son los cimulos globulares
que se localizan en la zona de las estrellas de tipos G a M1, seguldas
por las galaxias tempranas, que se concentran en la zona de las
estrellas tipos G5 a KO. lLas galaxlas esplirales siguen la secuencia

distribuyéndose en la zona de las estrellas tipo GO a KO.

Las galaxias H 11 de nuestra muestra son claramente mas azules
que el resto de los objJetos sobre este diagrama, incluse tienen
colores mids azules que las galaxlas con lineas en emisién de Zwicky
(ver siguiente parrafo) ya que se locallzan preferentemente en la zona

correspondliente a estrellas A0, F y GO, también t algunos

objetos en las zonas correspondientes a galaxlas esplrales, es decir
con colores mis rojos. Aunque este es el diagrama donde las galaxlas H

11 estan menos dispersas, hay algunos objetos claramente separados del
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resto de los sistemas estelares a los cuales les corresponde un V-I
mAs rojo: Ji18.02, M13.16, M¥03.13 y M12.07. Los motlelos de AT se
localizan preferentemente en la zona de las galaxias =spirales hacia
colores maAs azules en V-I, lo que no reproduce los wmolores promedlo

que presentan las galaxias H II.

Un diagrama de éste estilo en el que se han Tegistrado las
galaxias azules compactas del catadlogo de 2wicky ha €ido publicado por
Moles et al. (1987) (fig. 2). Dentro de los objetos ule su muestra hay
algunas galaxias con lineas en enisién que se clasificarian como
galaxias H II. El comportamiento de los objletos de 2wicky en ese
diagrama es simllar al de los objetos presentados en -el nuestro. Las
galaxias con lineas en emisién se localizan en 1a zona de las
estrellas FO y K2 de la secuencla princlpal aunque hay algunas que se
comportan de una manera pecullar y se localizan en la zona de lo que
corresponde a galaxlias de tipo temprano (en la zona We las estrellas
K5 y MO). En este dlagrama queda de maniflesto que las galaxias de
2wicky que solo presentan lineas en emislén son objetos mis azules que

las galaxias elipticas y SO.

3.2.7 Discusién sobre los diagramas color-celor.

A lo largo del an#lisls de los diagramas color-color
presentados en este capitulo encontramos algunos -comportamientos
generales: los sistemas de tipo temprano (cimulos gldhulares, gslaxias
elipticas y galaxlas S0) presentan colores mis rojJos irespecto de los

sistemas tardios (galaxias espirales y galaxias H I1). Los cimulos
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globulares se encuentran fuertememnte alineados en una banda muy
angosta paralela a la linea de la secuencia principal y muy cercana a

la linea de las gigantes rojJas, las galaxias tempranas se locallzan a

lo largo de la misma banda concentrand preferent te en la zona

de las estrellas K, las galaxias esplrales se localizan tamblén sobre
esta banda, cercanas a la zona de las estrellas G y K, es decir hacla

colores mis Szules .

Las galaxias H II son los obJetos mids azules y muestran una
gran dispersién en los dlagramas, ésto es probablemente por el hecho
de que sus colores tlenen contribucién de las lineas en emisién del
ges ionlzado en sus brotes estelares ademas del correspondiente
continuo nebular, las contrilbuciones de estas componentes se ven
reflejadas sobre todo en las colores B y V , sin embargo ain en los
colores R e I, siempre presentan colores més azules, respecto de
galaxias espirales y elipticas, Hay algunos obJetos dentro de la
muestra de galaxlas HII que resultaron ser los mas azules en B-V y en

V-R pero al mismo tiempo mostraron ser también los mis rojos en R-I,

todos estos objetos pr tan una abund ja log O/’H = 8.1 que es
mayor a la abundancla promedio de las galaxias H Il. Es probable que
estos objetos hayan experimentado varios brotes de formacién estelar
previos, que hayan producldo una alta fracclén de estrellas rojas. Un

estudio en el infrarrojo cercano (JHK} podria ayudar a dilucidar esto.

Flnalmente los modelos de Arimoto y Tarrab (1990) apllcados a
los diagramas no reproducen los colores de las galaxias H Il de
nuestra muestra, locallzadndose preferentemente en la zona de colores

de las galaxlas espirales.
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CAPITLLO 4

4.1 LA RELACION METALICIDAD - LUMINOSIDAD.

Para él estudlo de la evolucién quimica de las galaxias, es
necesario determinar la composiclén quimica de estos obJetos, que en
el caso de las galaxias tardias se determinan a partir de las lineas
en emisién de sus reglones H II. Esta evoluclén depende de la Funcién
Inicial de Masa y de la Tasa de Formacién Estelar, al mismo tiempo que
del rendimlento efectivo de la producclén de elementos pesados en cada
galaxia a lo largo de su historia de formaclén estelar. La masa es
otro de los parametros importantes en la evolucién galdctica, asi por
ejenplo el coclente de masa de gas a masa total Indica el grado actual
de la evolucién de la galaxia, en el sentido que muestra qué tan
eflclentes han sldo los procesos de formaclén estelar en su medio

interestelar.

Los mcdelos evolutivos para galaxias elipticas Junto con las
observaciones de su metalicidad y sus colores, establecen que la
metalicidad afecta de manera importante sus colores integrados (Faber
1973, Tinsley 1978). Se ha encontrado una relaclén empirica para este

comportamiento de la forma: 2 « L:“"

donde Z es la mectalicidad.
Esta relacién se transformé en una relacién masa-metalicldad usando la

relacién masa-luminosidad que existe para las estrellas.
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La explicacién fisica para esta relaclén se ha tratado de
hacer por varios caminos, de los cuales se concluye que la relaclén es
dependiente de la eficiencia de formacién estelar como funcién de la
masa de las galaxlas, donde la eficliencia es la cantidad de estrellas
que se forman en la galaxia en estudlo por" unidad de masa de gas.
Tinsley (1980) modela un sistema cerrado de estrellas, enrlquecido de
elementos pesados s6lo a través de la produccién nucleosintética de
sus estrellas y deduce la existencia de una relacién entre la
metalicidad, el rendimiento (cantidad de masa estelar transformada en
elementos pesados) y el coclente masa de gas a masa total de las
galaxlias (Pagel 1986):

2 = p In(nwvg)
donde p es el rendimiento, m la masa total y g la masa de gas. El
valor de p en la vecindad solar es de 0.01, esta relacién indlca que
la abundancia de elementos pesados se lncrementa sistemdtlicamente con

la masa total.

Se sabe que las galaxias de tipo tardfo tlenen bajas
metaliclidades respecto de las galaxias de tipo temprano, y que entre
las primeras, las galaxias Irregulares tienen menores abundancias que

las galaxias espirales (Pagel y Edmunds 1981),

Diversos autores han procurado estudiar el comportamiento de
la metalicidad con la luminosidad en las galaxias irregulares, por lo
cual han hecho muestreos entre las galaxias irregulares para encontrar
objetos de bajas metalicldades dada la importancia cosmolégica que
representan, En los trabajos publicados por Lequeux et al. (1979),

Talent (1980), Kinman y Davidson (1981) y Vigroux et al. (1987) se han
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reportado relaciones (para galaxias irregulares y azules compactas) en
el sentido de que a las galaxias menos maslvas les corresponde una
menor metalicldad. Se ha tratado de explicar esta relacién en ‘base a
la mayor eflciencla de formacién estelar de las galaxlias maslvas que
pueden retener mejor su gas y elementos pesados respecto de las

galaxias menos masivas.

Sin embargo hay trabajos controversiales acerca de esta
relacién, como el publicado por Hunter y Gallagher (1982), quienes de
una muestra de 14 galaxias irregulares ademas de los datos presentados
por Lequeux et al. (1979) y Kinman y Davidson (1981), no encuentran la

relaclén propuesta por los otros autores.

Los trabajos m&s reclentes apoyando la controvertida relacién
han sldo reportados por Skillman et al. (1989a y b), qulenes reportan
una fuerte correlacién entre "n y la metalicidad para un grupo de
galaxias irregulares, galaxlas enanas compactas y galaxlas elipticas
enanas que ya antes habian reportado una fuerte correlacién en el
mismo sentlido. Estos objetos extienden 1la relaclén reportada
previamente hacla sistemas de baja luminosidad. Es importante sefialar

que su muestra no incluye galaxias H 1I.

Skiliman et al. (1989b) proponen una aplicaclén para la
relacién metallcidad- luminosidad como método para estimar msetalicidad -
conoclendo la luminosidad, ya que éste Ultimo es un parimetro mis

acceslible,
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4.2 LA RELACION METALICIDAD - MAGNITUD ABSOLUTA.

La relacién para galaxias irregulares reportada por Skillman
et al. (1989b), que hemos mencionade en la seccclén anterior, esté
dada en términos de la magnitud absoluta azul (Hn) contra la
abundancia total de oxigeno relativa al hidrégeno escalada de la
siguiente manera: 12 + log (0 / H)}, en esta escala a la abundancia

solar le corresponde un valor de 8.92 (Lambert 1978).

El coclente O/H se usa como representatlvo de la metalicidad,
ya que el oxigeno es uno de los elementos mejor observados en el
visible, cuya abundancla se mide mejor en las regiones H II y
constituye cerca del 50% por masa de los elementos mas pesados que el
hello, por lo que se puede considerar proporcional a la metalicidad

total 2.

El uso de la magnitud absoluta azul en éste tipo de relaciéon
donde se trata de Involucrar la masa de las galaxias ha sido
cuestionado por Pagel (1986), quien opina que s! usando la masa
dindmica de las galaxias se tlenen grandes Iincertldumbres en su
determinaclén, es mucho was peligroso usar las magnitudes azules,
especialmente para las galaxias que tlenen brotes de formaclén estelar
importantes; ya que estas magnitudes estdn dominadas completamente por
el brote estelar que no lnvolucra toda la galaxla en el caso de las
galaxias espirales y muchas galaxias irregulares. Sin embargo, también

puede argumentarse que para el caso especifico de las galaxias H II
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que son objJetos azules, este es el color mas domlnante; ademds de que

el brote de formacién estelar lnvolucra la mayor parte de la galaxla.

En el presente trabajo wusaremos todas las =magnltudes

determinadas para estudiar el comportamiento metalicidad-lumlnosidad.

4.2.1 Diagramas metalicldad - magnitud absoluta para las

galaxias de la -u;:stra.

La figura 4.2.1a,b,c y d muestra las graficas de magnitudes
absolutas B, V, R e I contra el coclente O/H para las galaxias H Il de
nuestra muestra. El comportamiento de la metalicidad con cualquiera de
las cuatro magnitudes presentadas es muy similar, la mayoria de los
objetos se distribuyen en una banda delgada en el eje correspondiente
al O/H, las magnitudes de los obJetos van desde los poco luminosos
{con Mau-ld) a los muy luminosos (con HB=-21). Los obletos con O/H =
7.8 no muestran ninguna correlacién entre la lumlnosidad y 1la
metalicldad. Los objetos con O/H < 7.8 (desgracladamente sélo hay 4)
presentan bajas luminosidades (HB = -15.5). Es decir, ningunoc de los
dlagramas muestra una relacién metalicidad-magnitud absoluta evidente,
sin embargo hay una tendencla de las galaxlas con menor metalicldad
(O/H < 7.8) a localizarse en la zona de bajas luminosldades de los
diagramas. Esta tendencla no parece ser un producto de efectos de
seleccién, por lo menos en lo que corresponderia a objJetos muy
brillantes con bajas wmetalicidades (zona inferlor 1lzquierda de los
diagramas); objetos de éste tipo seria facll detectarlos si existieran

por su alta luminosidad. En el caso de los objetos de alta metallcidad
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(O/H > 7.8) y ba)a luminosidad no se puede deélr lo mismo; ya que, si
en realidad existen, seria muy dificil detectarlos, solo Mark 67 es un

ejemplo.

En los digramas MB. Mv y Mn contra el coclente log O/H, los
objetos con menores metallicidades forman parte de las galaxias H II
escogidas de la muestra presentada por Vigroux et al. (1987); el punto
que aparece mas hacla el extremo inferior derecho es I 2w 18, 1la

galaxia H II con menor metallcidad que se ha detectado.

Para la grafica que involucra la magnitud I no se tlene
registrado el punto correspondiente a I 2Zw 18 y a algunos otros
objetos con bajas luminosidades: C1116+51, Mark 36 y Mark 67. Sin
embargo, podemos esperar que el comportamiento de los objetos que
menclonamos sea, similar al que presentan en los dlagramas de las

figuras 4.2.1a, b y c.

En el diagrama 4.2.2 volvemos a presentar el dlagrama Mn
contra log [0/H], en que se ha incluido la relacién reportada por
Skillman et al. (1989b). La linea continua que aparece en el diagrama
corresponde a esta relacién calculada por Skillman et al. para
galaxias irregulares y elipticas enanas, las galaxias de nuestra
muestra se distribuyen a ambos lados de esta linea de referencla con
una tendencia a locallzarse en la zona de mayores luminosidades

respecto de la linea.

Suponiendo que la relacién entre la magnitud absoluta azul y
la lumlnosidad existiera y estuviera representada por la relacién

calculada por Skillman et al. (1989b), la posicién de las galaxlias que
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ESTA YESIS N3 DEBE
SAUR BE LA DiBLIOTECA

se encuentran por debajo de esta linea con mayores luminosidades
respecto a la relaclén adoptada {(que son la mayoria), se puede
explicar por el hecho de que las lumlnosidades de estos objetos estén
fuertemente alteradas por 1la presencla de los 1intensos brotes
estelares y que al pasar algunos millones de afios, cuando el brote
disminuya su actividad de formacién estelar y los miles de estrellas
azules hayan evoluclonade o desaparecido, la luminosidad de estos
objetos disminulrad notablemente sobre todo en los colores B y V al
desaparecer las estrellas azules y la emlsién del gas lonlzado, de
manera que provocara que las galaxlas H II se locallzen en este mismo
diagrama hacla magnitudes mas déblles ya, que estos slstemas tienen
bajas luminosidades Intrinsecas en etapas de quietud. Todo este
proceso haria que las actuales galaxias H Il se acercaran hacla la
linea de la relaclén. S1 también se toma en cuenta que a lo largo de
este proceso hay una evolucién quimica y suponemos que no hay pérdida
de metales las galaxias se moverian un poco hacia metalicldades

mayores, acercéndose asimismo a la relacién de Skillman.

El problema lo presentan las galaxias que se locallzan a la
derecha en la parte superior respecto de la linea de.Skulnan et al.
(1989b) (con baja luminosidad y alta metalicidad), las cuales
experimentaran el mismo proceso que hemos descrito antes; estas
galaxias en vez de acercarse a la linea de la relacién que suponemos
valida, se alelarian. Aunque estos objetos representan una minoria y
las barras de error podrian reubicar a algunas sobre la linea de
Skillman © a la derecha de ella, conslderamos que hay algunos objetos
como Mark 67 y I 2w 36 que podrian poner en duda la existencia de una

relacién entre la luminosidad y la metalicidad en galaxias irregulares
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y compactas de baja luminosidad. Esto hace que el,proﬁlema continue

ablerto requieriendo una revisién posterior.
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CAPITUO §

CONCLUSIONES.

A lo largo de este trabaJo se han obtenido magnitudes
aparentes y absolutas BVRI para una muestra de galaxias H II del
Survey Calén-Tololo (Maza et al. 1989), para las que se conocen Sus
distancias y composiclén quimica (Pefia et al. 1991} pero no se habian
reportado datos fotométricos. Se han incluldo también algunos objetos

escogidos de la muestra presentada por Vigroux et al. (1987).

Se construyeron dlagramas color-color (V-R, B-V; R-I, B-V;
v-I, B-V; R-I, V-R y V-I, V-R), donde se incluyeron objetos
representativos de otros sistemas estelares como: cimulos globulares,
galaxias elipticas y SO y galaxjas espirales. Del anilisis de los
dlagramas color-color {capitulo 3), encontramos que los slstemas
estelares presentados se localizan en una banda paralela a la linea de
la secuencia principal (SP) y a la linea de las glgantes rojas (GR).
Los cumulos globulares presentan los colores mas rojos, se locallzan
cerca de la zona de las estrellas K y M de las GR. Las galaxias
elipticas y SO se concentran preferentemente cerca de la zona de las
estrellas K de SP y GR; hacia colores mAs azules, sobre la misma
franja, se localizan las galaxias espirales cuyos colores corresponden

a estrellas G y K de SP.
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Los objetos mads azules de los diagramas color-color analizados
son: las galaxias H 11, estos objetos presentan una mayor dispersién
respecto del resto de los sistemas estelares representados; ésto se

- debe a que sus colores estin afectados por la contribucién de las
lineas en enlsién del gas ionlzado y el continuc nebular producldos -
por los intensos brotes estelares que se encuentran presentes en estas

galaxias.

Se analizé el comportamiento de la lumlnosidad absoluta con la
metalicidad para las galaxias H Il estudladas, medlante dliagramas de
magnitud absoluta contra metalicidad (12 + log O/H) para los cuatro
colores medldos. Del anédlisis de estos dlagramas no encontramos una
relacién evidente entre ambos parémetros, sin embarge hay wuna
tendencla en el sentido de que los obJetos con metalicidad < 7.8
muestran luminosidades bajas (magnitud absoluta < _15); Se han
descartado efectos de seleccién para los objJetos muy brillantes con
baja metalicldad, pues si éstos exlistieran seria facll su deteccién,
no asi para obletos con baja lumlnosidad y alta metalicidad (como

elemplo Mark 67).

Al comparar los datos de nuestras galaxias en el diagrama Ms
contra log O/H con la relacién reportada por Skillman et al. (1989b)
para galaxlias Irregulares y elipticas enanas, se encuentra que la
mayoria de las galaxias H II tlenen mayores lumlnosidades que 1lo
indicade por la relacién. Esto se podria explicar por el hecho de que
la magnitud absoluta azul de estos objetos esta dominada por los
brotes de formacién estelar que experimentan, de manera que al

extingulrse las estrellas azules disminuirid su luminosidad acercando
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la posicién de los objetos a la relacién de Skillman et al., pero se
encuentran algunos objetos como Mark 67, 1 2w 36 y M01.06 entro otros,
que se localizan hacia menores luminosidades para una metalicldad dada
que lo implicado por la relacié4n de Skillman et al. Dentro de algunos
millones de afios tamblén disminuird la luminosidad de estos objetos,
lo cual harid que se alelen aun mds de la relacién de Skillman et al,
Todo ésto puede poner en duda la exlstencia de una relacién entre la
luminosidad y 1a metalicldad para galaxlas irregulares y compactas de

baja luminosidad requiriendo una revisién posterior.
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