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lnlrodu<~ió11 

Introducción. 

Con el desarrollo de nuevas te.enologías, la astronomía contcmporánell ha podido 

avanzar en diferentes aspectos. En particular 1 el desarrollo de detectores bidimensionales 

en lns frecuencias del cercano infrarrojo ha permitido determinar nuevas propiedades de los 

objetos celestes, y en particular, de las galaxias actúias, llamadas así por la gran cantidad 

de luz que emiten. La distribución espectral de dichas galaxia.o;, así corno los perfiles de las 

líneas ele emisión de estos objetos no puede explicarse t'micamcnlc en términos de radiación 

puramente estelar, tanto por la forma del espectro que producen como por lo pequeño de 

la región donde se produce. 

Existe una amplia gama de galaxias activas, IM cuales pueden ser clasificadas de 

acuerdo con su lu1ninosi<lad 1 espectro y variabilidad, eu gri.laxias tipo Scyfert 1 y :J,· ob

jetos BL-Lac, liners, cuasares, radiogalaxia.s y galaxias starburst¡ cada uno <le estos con 

subdivisiones y características especiales. 

En el presente traba.jo se analizan imágenes directas obtcni1las durante Septirmbrn 

de 1991 en el telescopio de 2.1 metros de San Pedro Mártir con un detector bidimensional 

de 64 x 6·1 pixcles <le llgCdTe, <le una muestra de 8 galaxia' artivas. Con esta cámara sr. 

pueden obtener imágenes en las bandas infrarroja.. J(l.25µm), 11 (l.65 ¡1m), K (2.2 ¡im), 

Br-y (fwhm = 2.1655 µm) y K""' (fwhm = 2.130 µm- 2.156 ¡im), esta última utilizada 

para eliminar la contribución del continuo, dejando únicamente la emisión en Br;. 

En t~nnino~ generales podemos afirmar que la.<1 imágenes ópticas y las imágenes en 

el cercano infrarrojo son similares a gran escala. Sin embargo, a mrdiami. o prqueiia escala 

existen mayores diferencias, revelándose en el cercano infrarrojo características origiua.1-

mcnte ocultas por polvo. A su vez, se sabe que la emisión térmica. ele granos de polvo 

calentados primariamente por rayos X {efecto Compton inverso), radiación de estrelln~ 

viejas con temperaturas típicas de unos 2000 K, etc., se da en las longituclrs de onda clrl 

infrarrojo, por lo que el estudio de dichos olljetos en eslí1s longitu<les de onda <~S importa11lr 

En el presente trabajo se hace fotometría de multiapertura de dichas galaxias, ro111 

parándose los resultados con los reportados en la bibliografía existente. En los casos •lo11d,. 
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es posible determinar estructura, oe presenta un anállals morfológico. Para eatoa flnei 
se utilizaron los programas APPHOT, PHOTCAL, IMAGES y ASTUTIL, del paquete IPJ.F, 

el cual permite obtener la fotometría de multiapcrtura y anal!Ear la emlalón do objctoa 
celestes. 

En el capítulo 1 presentamos un breve resumen de lo que aon lu galaxlu actlvu, 
sus características más importantes y los principales modeloa¡ en el capitulo 2 oo hace un 
análisis de las características de la emloión de estos objeto• en el cercano lnlrarrojo¡ on ol 
capitulo 3 •e describe el sietema fotométrico utillzado, u( como los m~todo1 de adqulalclón 
y reducción de datos y el proceso para obtener la magnitud do un objeto mediante ol 
uso del paquete IRAF ¡ y en el capitulo 4 so preaenta una reviaión blbllogrí.flca soncllla do 
cada uno de los objetos observados, se presentan loa datos fotomdtrlcoa obtonldoa y IUI 

respectivas distribuciones espectrales de energía. En la quinta y dlUm& parto 10 Incluyan 
las conclusiones. 
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1. Gala:iaa Activa• 3 

Capitulo 1.- Galaxias Activas. 

A principios de los años sesentas, los astrónomos descubrieron ciertos objetos en 
el cielo con una característica especial: corrimientos al rojo extraordinariamente grandea. 
Este hecho implicaba, de acuerdo con la ley de llubble, que dichos objetos (llamados aliora 
cuasares) fuesen los más lejanos conocidos hasta entonces. Para poder ser obaervadoa 
a distancias tan grandes, estos cuasares debían tener luminoaidades extraordinariamente 
altas, emitiendo cientos de veces la energía de una galaxia normal, convirtiéndose entonrr.s 
en los objetos más luminosos del Universo. 

Sin embargo, el estudio de los cuasares habfa comenzado desde 1943, cuando Cari 

Seyfert realizó un estudio de algunas galaxias con núcleos brillantes, notando quo laa línel\8 

de emisión del hidrógeno estaban considerablemente ensanchadas, con valores tfpico• de 
varios miles de km/seg. Sin embargo no fue sino hasta veinte años después, cu&ndo Dur· 
bidgc el al. (1963) establecieron como fenómenos comune• a lo• nlMMrs, a IM galaxiM 
estudi~das por Seyfert y a algunos otros objetos como 1.s radiogalaxias. 

Sabemos hoy que existen una serie de objetos con caracterlsticas aimilarc• entre sf 
a los cuales llamamos núcleos activos de galaxias (NAGa). La.• características blÚliraa dt• 
estos objetos son: emisión intensa en todo ei espectro electromagnético, desde radio hMtn 
rayos-7, lineas de emisión de baja y alta ionización, presencia de líneM de emi1ión dclgadM 
(típicamente de varios cientos de km/s) y alto grado de variabilid&d en diforentcs c•calM 
de tiempo. Algunos de estos objetos presentan además líneas de cmi•ión anchas (de varios 
miles de km ,-i ); en muchos se ha detectado intenS& emisión en radiofrecucnciaa; y en 
algunos se detectan altos grados <le polarización. Una descripción general puede verse en 
Osterbrock (1089), Ruano (1992). 

Actualmente reconocemos cinco principales grupos de galaxias con núcleos activos: 
galaxias Seyfert, cuosares, radíogalaxias, bla:ares y liners ( Low /oni:ation Nuclear Em1's· 

sion Regions). A grandes rasgos, las características de coda uno de estos aon laa siguientes: 

Gnlaxias Seyfert: En promedio, dentro de los N AGs estaa galaxl.s aon lu más 

cercanas. Están asociadas en su mayoría a galaxiaa espirales y se dividen en doa 1ubgrupo1: 

-3-



l. Galaxias Acfüas 4 

Galaxias Seyfert /: Poseen un espectro de líneas prohibidas delgadas, y de líneas 

permitidas anchas. Denotando con paréntesis cuadrados a las prohibidas, las líneas más 

conspicuas son [OIII] ,\.\4959, 5007; [N 11] AA65·18, 6583; [OI] A~6300, 6364; [S 11] 

,\>.6716,6731; [Fe VII] ~6087, Estas líneas de emisión tienen anchos que oscilan alrede· 

dor de unos 300 km/seg. Asimismo, prescntnn líneas de emisión permitidas de H 11 He I, 

He 11, Fe 11, principalmente. Los anchos típicos de estas líneas son de unos 3,000 km/seg, 

aunque varían en general de 500 a 15,000 km/>cg, 

Por su parle, las galaxias Scyfert 2 presentan tanto líneas permitidas corno líneas 

prohibidas delgadas, Se cree que estas galaxias pueden ser galaxias Scy/crl tipo l pero con 

una componente que oculta la."! regiones donde se da la emisión de las líneas anchas, razón 

por la cual cstns líneas no son observadas. Incluso se ha visto que galaxias como NGC 

1068, consideradas durante mucho tiempo como Seyferl 2, han emitido líneas permitidas 

anchas en luz polarizada. Sin t•rnhargo, C'S controvcrsial que sea este <'i caso para todas In:; 

S.yfcrt 2, 

Cunsarcs: Son estos los objetos con mayor corrimiento al rojo observado. Este 

hecho, si interpretamos el corrimiento al rojo como debido a efecto Dopplcr, y de acurrdo 

a la Ley de Ilubble, coloca a los cuasares a dislaudas extraordinariamente grandes, por 

lo que, para poder ser vistos, deben rstar despidiendo energías extraordinariamente altil!i. 

Otras características básicilS de los cuasau•s sou (Ila.zar<l d al. 1979): apariencÍ<!. estelar, 

exceso ultravioleta, emisión variable en un amplio rango de longitudes de onda, línras dr. 

emisión permitidas anchas (hasta unos 20,000 km/srg) así como prohibidas angostas (unos 

cientos de km/seg) y grandes corrimientos al rojo. Los cu asares pueden ser divididos en dos 

grandes grupos: cuasarcs radio·callados y cuasan•s radio·ruidosos, de acuerdo con el tipo 

de actividad en las frecuencias del radio. Una <lcscripción a niVl'l básico puede encontrarse 

en I<aulTm•u (1991), 

Rndiogalaxias: La característica más importante es la rxistcncia de do!:! radi<r 

lóbulos situados simétricamente respecto a la fuente central, la cual emite también en el 

radio y frecuentemente coincide con una fuente compacta óptica. Los tamaños frecuentes 

de estas radio estructuras son de \'arios kiloparsecs, hasta megapa.r~ec11. Las ca.11ticlarlcs ele 

energía asori;uios ron estas estructurM son de 1060 crgs como límite inícrior. E~tos ohjelos 

están frecuentemente asociados a núcleos de galaxias gigantrs elípticas ( cfJ). Al igual que 

para las galaxias Seyfert, existen dos tipos de radiogalaxias: NLltG y DLltG ( 11a1·row y 

broad line radio galazies), y su nombre se asigna de acuerdo con los anchos típicos tle las 

- .J -



/. Galaxias Activas 5 

líneas de emisión observadas en su espectro óptico. Una discusión sobre los jcts que emiten 
estas radio-galaxias puede encontrarse en Carrillo (1988). 

Objetos BL-Lac: Estos objetos en general no presentan líneas de emisión, aunque 

en los niveles de menor brillo (mayor quiescencia) se han llegado a delectar líneas de emisión 

débiles. Sin embargo, son altamente variables, con escalas de tiempo incluso menores a 

un día. Si bien es cierto que una de las principales características de las galaxias activas 

son las líneas de emisión, los objetos BL Lac no presentan este tipo de características 

espectrales. El que sean consideradas como galaxias con núcleo activo es debido tanto a la 

energía promedio que radían como al tipo de distribución espectral de energía (DEE): su 

continuo, al igual que la mayoría de los NAGs, obedece a una ley de potencias. Asimismo, 

presentan un alto grado de polarización {íl - 15 - 303). 

LINERS: (Low lonization Narrow Emision Region). Son objetos con líneas de 

emisión de baja excitación. Presentan cocientes de líneas de emisión diferentes a los de las 

galaxias Seyfert y a los de las regiones H 11 normales, pareciéndose más a los de las regiones 

excitadas por choques. Normalmente los linera presentan emisión de polvo a longitudes 

de onda mayores que 10 µm, mientras que para la mayoría de los núcleos Seyferl, a estas 

longitudes de onda domina la emisión de población estelar. En términos generales, los 
color.;,¡ en el cercano infrarrojo ( 1.25 - 3.5 µm) de los linera no presentan diferencias 

respecto a los de las galaxias espirales normales. 

Una tabla con las luminosidades típicas de estos objetos puede verse a continuación: 

Tabla 1.1. 

Luminosidades típicas de los NAGs, en ergs/scg (cscnln lognr{tmicn). 

Objeto Radio Infrarrojo Optico Rayos X 

Espiral Norm•l 38 42 43 39 

Galaxia Scyíert 40-45 46 43 42-44 
Radiogalaxia 42·45 42 H 41 
BL-LAC 42-46 47 45 42.45 
Cu asares 44-46 47 46-47 46 

Por último, las Galaxias Starburst tienen, de acuerdo con algunos autores, activi· 

dad nuclear. La pertenencia de estos objetos a la familia de los núcleos activos de galaxias 

-5-
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es ampliamente discutida hoy en día. La tendencia ac\ur.l es de agrup11rloa Junto con 11111 

galaxias ac\i\'as, pues muchos objetos que originalmente se han claslflcado como galaxias 
Seyfer!, poseen emisión típicamente s!arbur.I (brotes de formación ea\elar). 

En términos generales, podemos asegurar que no es un solo mecanlamo de radiación 
el existente en las galaxias activas, sino la combinación de v11rlos mecanismos, la que pro· 
duce el espectro final de las galaxias activaa. Como veremos máa adelante, existen algunos 
objetos que si bien han sido clasificados como galaxias típicamente Sey/erl, posteriormente 
se han ido reclasificando, al encontrar diferentes tipos de emisión p11ra tlstao, En algunas 
casos, por ejemplo, se ha logrado observar una alta luminosidad en el lejano infr11rrojo, 
en otros, una emisión típicamente de brotes do formación estelar, ele; proponiendo e!ectl· 
vamente que son todos estas objetos manifestaciones di!eren\es do un solo fenómeno: IM 
galaxias activM. 

El modelo más aceptado actualmente para núcleos activos de gallll<IM conata do 
tres componentes básicM (ver, p. ej., Osterbrock, 1989 y referencias ahí): una !uente 
centrr.1 supermasiva (hoyo negro), el cual acrcta material hacia su centro, 1iendo el principal 
productor de emisión continua. Dos regiones de emisión de lineas, ¡.., cualeo se creo so 

encuentran en nubes a di!erentes distancias del núcleo: la llam•d• Bl.R ( broad fine region 
o región de líneas anchas) con densidades altas ( 109 cm-3 ) y es donde ao producen las UneM 
anchas; y la NLR (namno line region o rrgión de líneas angoa\as) la cual tiene denaldr.des 
de 106 cm-3 y es donde se producen las líneM prohibidas angostas. Asimismo, ae cree 

que de acuerdo con la inclinación que cada uno do estos objetos presenta al oboorvador, se 
tendrán los distintos tipos de núcleos activos do galaxias. 

Si bien este modelo es el más sencillo y permite predecir I• mayor p11rte do los 
!enómenos observados, tiene varios problcm .. , el milo importr.nte probablrm•nl• ., el 
proceso por el cual el material es acrctado hacia el agujero negro (Wí11on •I al. 1991 ), De 
acuerdo con estos modelos, la tasa de acrcción tiple• ea de entro 1 y 100 M¡¡¡/ano. A1í, 
una fuente de material a. acretar es el mismo gM do I• galaxia hu6spcd. Esto gu lleno alto 
momento angular y ésto tiel\e que St'r perdido para caer de la gall\Xla al hoyo negro. A la 
lecha h¡m sido •ugcridas vnriM mMeras de for-.11r al gu, siendo ¡.., doo máa lmportan\e1: 
i) c!cctos de marea producidos por interacción entre complllicras, desolando el movimiento 

de gas hacia el centro de la galaxia, o bien, 11) un pot•nclal gravitaclonal ulmetrlco como 
puede ser el de una barra (Rovan el al. 1990). Sin embargo, Wllson ti al. (1991) confirman 
que son precisamente estos procesos loa esperados para comprimir nubes y de1atar lntenllll 
brotes de formación estelar en !u grandes nubes molccularea. 

-6-
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es ampliamente discutida hoy en día. La tendencia. actual et de agruparlna Junto con 1111 
galaxias activas, puea muchos objetos quo origin•lmento so h&n claaiflca.do como galaxl111 
Seyfert, poseen emisión típicamente s!arburst (brotes do formación estelar). 

En términos generales, podemos asegurar que no es un solo meca.ul!mo de radiación 
el existente en las galaxias activas, sino la combinación de vario• mecanismos, la que pro· 
duce el espectro final de las galaxias activas. Como vcrcmoa móa adol&nto, exlaten alguno• 
objetos que si bien han sido clasificados como galaxias típicamente Seyfert, posteriormente 
se han ido reclasificando, al encontrar difcrenlea tipo• de emlaión para tlatoa, En algunos 
casos, por ejemplo, ae ha logrado observar una alta lumlno•ldad en el lejano infrarrojo, 
en otros, una emisión típicamente do brotes de formación estelar, ele¡ proponiendo efecll· 
vamente que son todos estos objetos manifestaciones diferentes do un aolo !onómono: 1111 
galaxias activas. 

El modelo más acepta.do actualmente para núcleos activos do galaxiaa consta de 
tres componentes básicas (ver, p. ej., Ostcrbrock, 1989 y referencias ali!): una fuente 
centralsupermasiva (hoyo negro), el cual acrela material hacia au centro, alcndo rl principal 
productor de emisión continua. Doa regiones do emisión do línoas, !ns cuales so cree a• 
encuentran en nubes a diferentes distanciM dol núcleo: la. llamada íll.R ( hroad lino 1~gion 
o región de líneas anchas) con dcnaidadc• altM ( 109 cm-3 ) y es donde so producen 1111 líneaa 
anchas; y la NLR (narrow line region o región de l!ne111 angostas) I• cual liono den1idatfoa 
de 108 cm-3 y es donde se producen 1111 lineas prohibid111 &ngoat1111. Asiml•mo, ao cree 
que de acuerdo con la inclinación que c•d& uno de estos objetna preaonta al observador, 10 

tendrán los distinto• tipos de núcleos activos de galaxias. 

Si bien este modelo ea el m&a sencillo y permite predecir la mayor parte do los 
fenómenos observados, tiene varios problcmu, el mú lmportanlo probablornenlo c1 ol 
proceso por el cual el material es acretado hacia el agujero negro (Wilson d al. 1991). Do 
acuerdo con estos modelos, la tas• de acrcción tlpica •• do entro 1 y 100 Miri/año. Aa!, 
una fuente de material a acretar es el mismo gas do la galaxia huésped. Esto gu lleno alto 
momento angular y éste tiene que ser perdido pnra caer de la galaxia al hoyo negro. A la. 
fecha han sido sugeridas Vllrias maneras de forzar al gas, siendo 1111 doa mú lmportanlo1: 
i) efectos de marea producido• por iuleraccióu e11t1·<J co111p11.1iur1>S, de;atando ~l movimiento 
de gas hacia. el centro <le la galaxia, o bien, 11) un potencial griwit•clonal 111imdtrlco como 
puede ser el de una barra (Rovan et al. 1990). Sin embargo, Wllaon et al, (1991) confirman 
que aoo precisamente esloa procesos les esperado• para comprimir nubei y desatar lntcn101 
brotes de formación estelar en las grande• nubes molecularc1. 
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e. Emi•idn Infrarroja, 8 

Capitulo 2 •• Emlalón Infrarroja de Galaxlu Actlva1,• 

Actualmente se ha acumulado evidencia do emlelón Infrarroja en galr.xlaa ac\lvna, 
observada en el disco en caso do galnxiM cNpirales, en el bulbo, y por supuoalo en o! n~cloo, 
En algunos casos (Yates et al. 1990) se encuentra omisión Infrarroja inclu10 en lna lclb11lo1 
de las radiogalaxias, en forma de grnndes manrhas crJiontes ( hnt~pots), 

Si bien es cierto que el an&lisls do galaxias octlvM requiere do 1111 estudio comploto 
y minucioso en todo el espectro, el anlJlsis de imágenes en el cercano Infrarrojo puedo 1er 
de gran importancia. Bushouse (1990, 1991) encuentra quo a gran e1cala, la 1nurfolosín de 
las galaxias activas en la. imágenes en el cercano lnfrmojo ea •imllnr a lila lmAgones en el 
óptico, Sin embargo, añade, grMdes diforcncias se ven a menor escala: laa lnu\genea en el 

cercano infrarrojo permiten dctermin•r carnctcrí1ticu quoóptleamento oitiln ocultllll por ól 
polvo. Es común que 1 .. regiones contrate• do lM galllXll\ll so oncuen~re111lgnlficatlvr.mon\e 
más enrojecidM que los discos, lo cuAl puede lnterpre\Ar•o como un efecto combinado do 
alta metalicidad, enrojecimiento por polvo y una pequoiia componon\e de emisión do polvo 
térmico en las regiones nucleares, 

De iguAl manera, Hu~s et al. (1990) afirman quo tu prl11clp11!01 vontaju que tlonn 
la observación de los Imágenes do nucifl<ls activos do galr.xlM 011 oi coreano Infrarrojo ion 
laa siguientes: i) existo ov!dencla do que en los núcltlOS activos 10 pueden don\111' bro\01 
de formación estelar alrededor del núcloo da la gal11Xla. Lu lmágono• en el óptico y en 
el ultravioleta pueden entonces eaconder la naturrJeu do eatM rt1glone1 donde 10 dAU !01 

brotes, mientras que los imágenes en el cercano lnfrr.rrojo permiten ob1orvar a travé1 do 
dichas regiones, donde hay mucho polvo; y li) para objoloa como cu111ace1, la. cu1lo11lonon 
una fuerte emisión en el ultravioletn, !M imó¡¡cne& en l\ (A..., 2.2¡101) pueden det~rminAr 
de mejor manera la omisión de la galaxia huésped. 

La emisión de la. galaxias activas h• sido estudiada de•do flnr.!llll de !na MO! 60'1 1 

y aún hoy en día uno de los probleman fundr.mantales ea el de dotermlnar cu.Uoa ion loa 
procesos físicos que dan lugar a la emisión do eatoa ohjeloo. En particuiM, rl problema do 
distinguir entre l .. diferentes contribuciones •l !nfr•rrojo pormancco abierto, Sin embargo, 
los m\cleoo activos de galaxias pueden 111bdlvldlno a grandea raigo• •n doa ¡rupoa: 1) 
aquellos cuyo continuo pareciera cstll! dominado por eml1lán térmica, y ll} aquol!OI cuya 

emisi6n continua es predominantemontc no·tormica. l'r.ra el primor grupo, pMOclora qua 

-8-



!!. Emisión Infrarroja. 9 

el continuo cercano-lejano infrarrojo (de 1a1,000 µm.) está dominado por emisión térmica 

de polvo con temperaturas desde 40 hasta 2, OOO'K. 

Una herramienta importante en el cercano infrarrojo es la espectroscopia, pues son 

los perfiles de líneas los que n~s pueden dar un diagnóstico de las condiciones del sistema 

(Thompson, 1990). De acuerdo con este autor, las principales líneas de emisión en el cer
cano infrarrojo son Bq; (1-0)S(l); (2-l}S(2); H 2; asi como las bandas J(.\ l.25¡1m); 

H(.\l.65µm); y KP2.2¡1m). Sin embargo las características espectrales infrarrojas asoci
adas con polvo que son observadas en objetos galácticos no necesariamente son detectados 

en los núcleos activos de galaxias, lo cual dificulta la determinación de los mecanismos 

de emisión y de las condiciones físicas en los núcleos activos. Por otra parle, los estu

dios de polarimetría son de gran importancia, pues pueden revelar en algunos casos algiín 

tipo de alineación del polvo, indicando de esta manera la presencia de campos magnéticos 

(Ward et al. 1990). Desgraciadamente, todavía no hay una buena cantidad de 1 rahajos 

observacionales de polarización en el cercano infrarrojo. 

Asimismo, las distribuciones espectrales de energía (DEE) de los núcleos activos 

contienen información muy valiosa. En términos generales, puede afirmarse que para oh· 

jetos cuya emisión es no·térmica, la. distribución espectral de energía es del tipo "ley de 

potencias", donde el flujo varia con la frecuencia mediante la relación F11 ,..., vQ. Un ejemplo 
típico de esto son lo3 cuasarcs, para los cualt!s el índice de potencias es aproximadamente 

a~-!, por lo que su distribución espectral de energía (log(vF.) vs. v) es plana. Para 

objetos cuya emisión es térmica, las distribuciones espectrales pueden aproximarse a las 

distribuciones típicas de cuerpos negros. 

En términos generales, se considera que hay cuatro componentes básicas de la 

emisión de los núcleos activos de galaxias: i) Un continuo que obedece a una ley de poten

cias subyacente en todo núcleo acti\'o; ii) un continuo de recombinación de H y Fe 11; iii) 
emisión térmica a una o varias temperaturas proveniente del disco, la cual puede dar lugar 

a un exceso azul; y iv) en alguno• objetos de baja luminosidad, luz estelar pro\'cnientc de 

la galaxia huésped, y brote• circumnucleares. 

Además de estas componentes, una. compouente impcrpucsta al continuo ha sido 

observada entre 2 y 10 pm. Originalmente se propuso que rste exceso era debido a emisión 

libre-libre de nubes de emisión de líneos anchas, con densidades de 1011- 12 cm-3, pero Bar

vainis (1987) presenta un modelo alternativo de emisión térmica de polvo. En dicho modelo 
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se presentan dos distribuciones de polvo diferentes: en el primer caso, granos de polvo que 
se suponen homogéneamente distribuidos con una densidad que varía radialmente. En el 
segundo caso, pequeñas nubes ópticamente gruesas al óptico-UV. En ambos casos, los gra· 

nos son calentados por la fuente primaria de radiación óptico-ultravioleta a temperaturas 

de aproximadamente 15,000ºK. De acuerdo con Barvainis {1987), la radiación absorbida 

por los granos es rccmitida en el cercano infrarrojo. Esto se debe a dos razones: la primera, 
que la eficienr.ia de absorción de los granos de polvo es mucho mayor en la región óptico· 

ultravioleta y menor en el infrarrojo, absorbiendo entonces mayor radiación de longitudes 

de onda pequeñas que grandes; y la segunda, que el espectro de emisión par& el polvo a 

diferentes temperaturas tiene la forma Q.B.(T,.), donde Q. ea la eficiencia de absorción 

del grano a diferentes longitudes de onda, y B,(T,,) es la función de Planck para grano• de 

polvo a temperatura T,,. Aaí, la radiación de longitudes de onda cortas es altamente ah· 

sorbida por el polvo, produciendo un calentamiento en loa granos de polvo y una posterior 
emisión de tipo cuerpo negro de acuerdo con la función: Q.B.(T,,). 

El gran logro de Darvainis probablemente ea que reproduce la forma espectral en 

el cercano infrarrojo observado en los NAGs alrededor de 2µm, además de predecir un 

mínimo alrededor de lµm, el cual ha sido observado. Esto puede ser explicado en términos 

de calentamiento del polvo hasta el punto de sublimación, i.e., hasta N 1, 500ºK. 

En una muestra de 48 galaxias Seyfert, Edelson et al. {1987} encucntrllll lo siguiente: 
los espectros de las galaxias Seyfert 2 tienen pendientes más inclinadas que !01 de las 

Seyfert 1 o de los cuasares; para las galaxias Seyfert 2, º"'-"• ~ -1.56, mientraa que 

para los cuasares º"'-"• ~ -1.09 y para las Seyfert 1 º'"-"• ::< -1.15, •ugiricndo que 
el mecanismo de emisión de las galaxias Seyfert 2 es predominantemenie térmico (emisión 
de polvo) mientras que para los cu asares y las Seyfert 1 pudiera ser un mecanismo do 

radiación no-térmico: para las galaxias Seyfert 1 se cree que la emisión infrarroja está 

dominada por radiación no reprocesada de sincrotrón auto-absorbido, dentro de regiones 

de tamaños pequeños, típicamente de un día. luz; es decir, aproximadamente el tamaño del 

hipotético di"o de acreción. 

Como se mencionó anteriormente, el problema de distinguir entre los dilerenlea 
mecanismos de emisión, en particular en las regiones del infrarrojo cercano, es un problema 
abierto. Eu e•e sentido una serie de trabajos interesantes se han planteado: debido a que 

la emisión continua de poblaciones estelares viejas de galaxi1111 tiene su milximo cerca de 
1.5 µm, y que la emisión extendida del disco contribuye al espectro infrarrojo de toda 
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galaxia espiral (Edelson et al. 1987) resulta interesante descomponer los perfiles de brillo 
superficial de las galaxias mediante el uso de fotometría de multiapertnra para distinguir 
entre diferentes componentes (Malkan y Filippenko, 1983). Hecientemente se han hecho 
análisis refinados de la contribución de las diferentes componentes de la galaxia a la emisión 

infrarroja. Ejemplo de esto son Kolil~inen et al. (1992), Zitelli et al. (1993), quienes 

descomponen la emisión de la galaxia en tres partes fundamentales: núcleo, bulbo y disco. 

En estos estudios, por ejemplo Zitelli et al. (1993), descomponen los perfiles de intensidad 

de una muestra de galaxias activas, proponiendo una galaxia huésped como una espiral 

típica con un bulbo con una ley de r114 y un disco siguiendo una ley exponencial. Estos 

autores argumentan que con esta descomposición pueden eliminar la emisión ele la galaxia. 

huésped, obteniendo únicamente la contribución del núcleo. 

Por su parle, Sanders et al. ( 1989) observan una muestra de cu asares de la mues

tra de Palomar-Green (PG) entre JO nm y l,000 ¡mi. Si bien es cierto que las galaxias 

del presente trabajo no pertenecen a dicha muestra, vale la pena mencionar que Sanders 

interpreta la emisión entre 10 nm y 0.3 µm como emisión térmica a temperaturas de entre 

10,000 K y 100,000 K proveniente del disco de acreción; y la emisión entre 2 µm y 1 mm, 

como reradiación de polvo. Asimismo, encuentra un mínimo común alrededor de 1 Jlrn, 
característica observada incluso en objetos 103 veces menos luminosos que los cuMarcs de 

esta muestra, interpretándolo como una característica fundamental de todos los núcleos 

activos de galaxias: como sublimación de los granos de polvo y posterior calentamiento del 
gas a las temperaturas descritas anteriormente. Una confirmación de esto la dan Sanders 

el al. (1989), quienes encuentran un mínimo alrededor de 1 µm y lo interpretan como tem

peratura alrededor de - 2,000'K para la cual los granos de polvo son destruidos. Según 

estos autores, la emisión de 2 a 5 µm es reradiación de polvo caliente, y de 5,000 Á a 2 µm 

es radiación libre-libre del gas, después de que el polvo ha sido sublimado, y a longitudes 

de onda mcnorr::i <le 51 000.1 se tiene Ja contriLución del disco de acreción. 

Un resumen de las propiedades de emisión de las galaxias Seyfcrt 1 y 2 lo presenta 

Cruz-González (1981): la mayoría de estas no son altamente variables y sus distribuciones 
espectrales de energía son complejas. En promedio, el continuo óptico-infrarrojo de las 

Sey/ert 1 y 2 son diferentes: Much1111 S•y/rrt 2 tienen una región úptica muy inclinada, 

posiblemente debida. aJ enrojecimiento por polvo, una fuerte contribución de la galaxia. 

subyacente, y una región infrarroja plana, con un exceso entre 3 y 10 µm. Por su parte, 

las Seyfert 1 también tienen espectros inclinados, pero más aplanados que las Sey/crl 

e. También presentan excesos infrarrojos relacionados con la galaxia, pero mucho menos 

prominente que las Seyfert 2. 
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Si bien es cierto quo ninguna de las galaxias Sellfert lieno emisiones lntenaas en 
radio como los cuasares, lo cierto es que las galaxias Sey/erl I llenen propiedades en el 
continuo similares a las de los cuasares radio callados. 

Por otra parte, exiate evidencia de emisión de polvo en las galaxias Sellferl, pero 

no hay acuerdo aun en cuálca son los mecanismos que le dan origen. Loa continuos do las 
galaxias Seyfert e están más inclinados, probablemente debido al enrojecimiento por polvo 
y a una fuerte contribución de la galaxia aubyacente. Una concluaián de Crui·Gonaálei 
(1984) es que si ae eliminan las contribuciones de la galaxia aubyacente y del polvo en loa 
espectros producidos por las galaxias Seuferl e, las diatrlbucion .. espectrales de onorgía 
de los dos tipos de galaxias Sellferl aon similares, salvo que las Seufert 2 son en promedio 
menos luminosas y tienen índice• espectrales mayorea. 

Debido a los distintos tipos de radiación que opcrau en el Infrarrojo: componente 
estelar, componente no-térmica, componente de polvo, radl•clón libre-libre, cte., re de 
fundllll1ental import1U1cia realizar estudios en el Infrarrojo (imágoue•, e•peclroscopia y 
polarimetría) que nos permitan determinar no sólo cuillcs aon loa domlnantea, alno detall•• 
como la proporción de contribución de cada uno, las propiedades f{alcas del gas, del polvo 
y de la población ca telar. 
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Capítulo 3.- Fotometrla. 

El presente capítulo consta de cinco partes: en la. primera definimos qué es un 

sistema fotométrico; en la segunda, describimos cuál fue el proceso seguido en la obtención 

y reducción de las imágenes¡ en la tercera, se señalan cuáles fueron los objetos observados, 

y cuáles son las características de estos, osí como la calidad del ciclo durante la temporada; 
la cuarta, los pasos seguidos para la obtención de la fotometría con el paquete apphot. phot 

y apphot.photcal del programa IRAF (lmaging Re<luction and Analysis Facility) y por 
último1 un breve análisis de las correcciones que deben realizarse a la magnitud obtenida 

debidas al efecto de corrimiento al rojo y a la extinción de la Galaxia. Respecto a estos 

temns tratados, una descripción más completa. de lo que es un sistema fotométrico, a.sí como 
del procedimiento para hacer fotometría puede encontrarse en Henden y Kaitchunk (1982) 

o en Kitchin (1981). Asimismo, una buena descripción de cada una de las rutinas realizadas 

en ll\AF puede encontrarse en los helps en línea del paquete IRAF, en Specifications for 
the Aperture Photometry Package (Davis, 1989), en A Uscr's Cuide to the Ira/ Apphot 
Package (Davis, 1989), o bien en 1t User's Cuide to tlie Stel/ar CCD Photornetry with 

Ira/, (Massey y Davis, 1992), los cuales pueden ser obtenidos mediante un ftp: 

ftp tucana.tuc.noao.edu (140.252.1.1) 

username: anonymous 

3.1. Sistema Fotométrico. 

Desde la antigüedad, los griegos definieron el brillo de las estrellas en términos de 

sus magnitude.• aparentes, asignándole a la estrella más brillante una magnitud de 1, y a 

la más débil de 6. No lué sino hasta el siglo XIX cuando se Ó•terminó que el ojo humano 
tiene una respuesta logarítmica a la cantidad de energía que le llega: 

m = -klogF (1) 

donde l" es el ílujo de energía, y se define como el cociente de la energía total E que 
atraviesa una cierta área A en un intervalo de tiempo t: 

F = (..!_) 
A·t 

(2) 
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más adelante pudo descubrirse que aquello a lo cual los grlesoa definieron como una dl!e· 
rencia de 5 magnitudes (desde 1 hasta O), corrospondla roalmento A 1111 coclcnto on flujo! 
de 100. Con esto en mente, la ecuación (1) se puedo cxpreaar como: 

(m1 - ma) = -2.5/og(~) (3) 

ésta ha sido la manera más usual do definir el brillo do una estrella vl1ta dc1de la tierra. 
Sin embargo, esta masnitud no nos Indica cuál e1 el brlllo l11trln1oco, puc1 alln cuando un 
objeto sea aparentemente brillante, puede slmplemento debor10 a un e!eclo de dl1tancla. 
Para esto se define la masnltud absoluta como la magnitud que una ulrelln lendria si 
fuero colocada a una distancia de 10 parms • Bn general, 11 f' ea ol flujo do una Cuento 
recibido por un observador colocado a una dlstancli D, ontoncos ol flujo f recibido por ol 
mismo observador colocado a otra distancia d c&mbla con el cuadrado do la dl~tancl&: 

f =(~)2 F (4) 

De esta manera, para convertir de magnitud aparente a mngnltud abaoluta utl· 

!izamos la ec. (3): 

(m - M) = -2.5/og(f) • 5/og(~) (5) 

y 11 definimos la distancia D (completo.mento arbitrarla) como IOpc, tendremoa: 

(m - M) = 5 /ogd - a (6) 

donde d debe estar dada en par.oc... 

Sin embarso, antes de conocer la masnltud ab1oluta realmente h&y mucho por hacer 
con las masnitude1 aparente•: al flujo que 1e obacrva depende de la cantidad de energla 
que •alió de la estrella, lo cual puede expresar1e como el producto do do1 funclonea: a1

1 / 1 

donde a1 es el diAmetro aparente de la 01lrolla 1 e /1 la lrradlan~IA do la mllma (on 
unid•des de energla por unid&d do tiempo, área, frecuencia y '"sulo 1dlldo), Adem,~, 

el flujo r&diado por la e1trella puede 1er en parto absorbido on rl ramlno por el modio 
interestelar. Si denotamos por T1 • I• tran1parencl• de eatr. medio, rntonm el flujo vl1to 
por un observador colocado afuera de la atmo1!era 1er': 

(7) 
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donde el subíndice >. indica que el flujo observado es función de la longitud de onda, pues 

la transparencia del medio interestelar depende de ésta. 

Una vez que esta energía llega a la Tierra, tenemos que tomar en cuenta que existen 

ahora varios filtros: el primero, la atmósfera. Sea Ta la transmisión atmosférica, 1'¡ 1a 

transmisión del sistema óptico, que desde luego depende de la calidad del telescopio, el tipo 
de filtros, etc., y por último la respuesta del detector, r. El flujo que se observa entonces 

en un observatorio terrcs tre es; 

f~'m =a,' J,T;T,T¡r 

y la ecuación (3) se escribe de la siguiente manera: 

(8) 

(9) 

Con esta ecuación definimos un sistema fotométrico como un conjunto de filtros, 

detectores y telescopios, ubicados en algún lugar geográfico con ciertas caracten'sticas at

mosféricas medias, los cuáles tienen en promedio cierta respuesta a diferentes longitudes 

de onda: 

S(J.) = T;(J.)T¡(J.)r{>.) (10) 

el cual debe ser, en principio, estable en el tiempo. Es por esto que aún cuando podamos 

definir en términos generales la magnitud de una estrella, debemos siempre hacer referencia 

al sistema fotométrico que se utiliza. En el presente trabajo nos referiremos al sistema fo
tométrico infrarrojo del Observatorio Astronómico Nacional de San Pedro Mártir, definido 

por Carrasco et al. (1991); unque existen otros sitemll..'I fotométricos infrarrojos, por ejem
plo, los definidos por Roelas y Mayorga {1993), o bieu, Roth el al. (1984). Una vez que 
hemos sido capaces de determinár la magnitud de una estrella para uu cierto filtro, es 

importante definir el índice de color: 

(11) 

donde F., es el finjo de energía de un cierto objeto con un cierto filtro a , y F.b es el finjo 

del mismo objeto con otro filtro b. El índice de color (11) es precisamente la cantidad que 

nos permite hablar de una distribución espectral de energía (DEE). 
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De acuerdo con la ecuación (3), m1 o ma pueden tener un valor arbitrario, por lo 
que es necesario definir un cero a partir del cual midamos las magnitudes. Este valor puede 
diferir para cada filtro y objeto, por lo que se suele definir un cero para cierto tipo espectral 
de estrella en cada sistema fotométrico. En particular, para el sistema fotométrico J, 11, 
K de San Pedro Mártir definido por Carrasco el al. (1991) se tiene para Vega J = 11 = K 
= o.om•1, y lógicamente (J - K) = (H - K) = o.om••. Las longitudes de onda efectivas 
para cada banda son (Carrasco, el al. 1991): para JoAN> >.,11 = l.198µm, para lloAN> 

>.011 = 1.58 µm ¡ y para KoAN con >.,11 = 2.2lµm. 

Asimismo, de la ecuación (8), es claro que necesitamos caracterizar la transparen· 
cia atmosférica (Mihalas y Binney, 1981): Sabemos que la transmisión de ondas electro

magnéticas a través de la atmósfera tiene un comportamiento exponencial, es decir, es de 
la forma T ~.-•,donde a ea la masa de aire, es decir, la cantidad de atmósfera que 10 
interpone entre la estrella y el observador. Suponiendo la atm6sfera plano-paralela (esto 
funciona muy bien como una primera aproximación), tendremos que la magnitud de una 
estrella depende del ángulo zenital :, de acuerdo con la ecuación (ver Fig. J): 

m.(z) = m.(O) + k. &ec1 (12) 

Figura 3.1 Mua. de aire pua un obeervatorlo 

donde k, es una constante, denominada coeficiente de extinción, y m,(O), la masa de aire 
a ángulo zenital igual a cero (ver Fig 9.J), 

Ea evidente que estos valores cambian entre diferentes filtros y lugarea geogr'8co1, 
por lo que deben definirae para cada sistema fotométrico. En particular, para S&n Pedro 
Mártir se tienen los siguientes coeficientes de extinción (Carrasco el ni. 1991): 
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3.2. Cámara IR UMASS 17 

<E;>= 0.0918 ± 0.0048 ~ {13) 
masa aire 

<E•>=0.0315±0.0045~ {14) 
masa aire 

< Ek > = 0.0·!99 ± 0.0045 ~ {15) 
maaa aarc 

Estos valores se tomarán en cuenta más adelante, cuando sean transformadas las 

magnitudes instrumentales a magnitudes reales. 

3.2. Descripcion de In cámara infrarroja.-

La cámara infrarroja fue construid• en la Universidad de Massashusetts (UMass) 
utilizando un arreglo de 64 x 64 pixeles de HgCdTe, cuyo detector es de calidad de in

geniería y fue prestado a UMass por la Universidad de Wyoming. El desarrollo del ins

trumento (electrónica, óptica y software) fue realizado por M: Skrutskie. En la Figura 
S.!! se presenta una fotografía del crióstato que aloja al detector, el cual está acoplado a 

una electrónica de amplificación y adquisición de datos. La adquisición de datos se lleva a 

cabo en una PC mediante un programa que realiza IM •iguientes (unciones: inicialización, 

integración, movimiento de motor de filtros, ajustes a electrónica, estadística, despliegue 

de imagen y operaciones entre imágenes. La adquisición se realiza mediante un menú de 

exposición que despliega la imagen, una gráfica que representa un corte en cierta posición 

de la imagen (Figura S.S) y parámetros de interés como tiempo de integracion, filtro, nivel 
de fondo, valor medio de la imagen, modo de exposición, etc. En la Figura S.4 se presenta 

una fotografía del monitor de la PC en modo de adquisición. 

El sistema de filtros es controlado por un motor de pasos y tiene 6 posiciones, una 

de las cuales es bloqueada y las 5 restantes contienen tanto filtros de banda.• fotométricas 
como filtros de interforencia angostos. Los filtros son: 

J (1.25 µm) 

H (1.65 µm) 
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K (2.2 µm) 

Br7 (2.166.µm, hidrógeno ioni,.do) 

/(.,,., (2.26 µni) 

:1.s. C1l111om llt UMA.9.~ 18 

El filtro /(""' es utilizado para eliminar In contrihución del continuo 1lt•jn11tlu 1inkn1111•nlt• 

Br7. 

Fl¡. 3.2. lmagtn del crldJJt•lo dt 11 dmu1 lnfmrojg, 

Dentro de las características principales de r•ta cnmarn, ll11ma1ln también Cnm&rltn 
o "Night Thrill IR Camera", ee tienen las aiguicnlo-= 

i) ruido de lectura (READNOISE) "'2,000 e"; 

ii) corriente oscura (DARK CURRENT) < 5 .- ¡~ 
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3.9. Cdmnra IR UMASS 10 

iii) magnitudes límite de del•cción: llí.5, 15.2 y l•l.7 mag para J, H y K, rcspm:tlv11· 
mente en l min de integración en el telescopio ele 2.1 111 dt• San Pedro Mártir. 

fig .. 1.J. Pro1uam1 dr ad11uitlclón dii d11.to1. 

Para la obtención de las imágenes se utiliió ol ••pejQ ~·cundario f/13.3 infrarrojo 
con una óptica reductora de 2:1 después del espejo secundario, obteniendo: 

iv) escala de placa= 0.8" /pixel. La óptica permite que la "'"ala de placa purda ser 
modificada de 0.6 - LO "/pixel 

v) campo de imágenes: N 50" x 50". 

El sistema con un ~rreglo modesto de 64 x 6·1 elemento• ha 1no•trado !l!r r.•lable 
y reproduce la fotometría con errores menores que un 10%. Ademú, ha sido probado 
en imagen directa con diverso• objetos astronómicos que Incluyen ohjrto• <le muy bajo 
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brillo superficial, fuentes cxtcndidas1 (•strcllas <~stándar, galaxia.o;, nulu.•s oscuras y fuente:; 

IRAS en regiones de formación estelar. Ha mostrado ser muy titil t'll alg1111as aplil'ilciorws 

y actualmente se trabaja en ilatos obt<.>nidos de ctímulos cntl'frados de (•stn•llas j6\'1~1tl'!:i 

(Skrutskie et al. 1993), nebulosas infrarrojas y galaxias activas. 

Fig. 3.4. Gráfica. de un wrtr de una imagen obtenida. con la cámara infrarroja.. 

3.2.1 Adquisición de Datos.-

A continuación describiremos l>revemcntcrJ procedimiento típico<lc obscn·ación. Al 

inicio de cada noche, la cámara fué ajustada para pcrrnilir c¡uc la imagen del espejo sccun· 

<lario pa!iara limpiamente a tra\'f~.'i d<' la cámara fría, maximizando el flujo obtenido de una 

estrella brillante. Este hecho minimiza el fondo térmico y evita problemas de viíli·lm. El 
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9.1. Cdmara IR UMASS 21 

campo de cada imagen se encuentra invertido, de manera tal que en las imágenes originales 
arriba-abajo e izquierda-derecha corresponden a Sur-Norte y Este-Oeste, respectivamente, 
con una desviación a lo mas de 1 grado. Para determinar las direcciones se monitorearon 
estrellaB dobles con orientaciones conocidas, a la par de que el telescopio era movido en 
dirección perpendicular al movimiento aparente del cielo. Para cada noche la e1cala de 
placa se midió usando estrellas dobles de separacién conocida y el cúmulo del Trapecio, 
determinando una escala de placa de O" .8 pi:-1, con el telescopio de 2.lm del Observatorio 

Astronómico Nacional de San Pedro Mártir, utilizando el secundario f/13.6. 

Al inicio de cada noche de observación, se determinaron los mejores focos de cada 
filtro usando una estrella estándar no doble y conocida. Sin embargo, el valor del foco del 
telescopio de 2.1 m se desplazó durante la noche por lo que hubo necesidad de reenfocar, 

Se determinaron los offsels entre los diferentes filtros y se encontró que estos eran estables, 

A fin de verificar el rendimiento de la cámara, se obtuvieron varios tipos do imágenes: 
bias, offselll, flalll , y desde luego observaciones de las estrellas estándares. Loa 6iaa ion 
"imágenes" ron un tiempo de integración de cero segundos¡ los o/fsela a 1u vez, son imágenes 

del cielo donde no hay estrellas, y nos dan una medida del nivel de ruido intrínieco del 
cielo para un filtro. Estos offselll fueron hechos para posiciones de las fuentes cercanas a 
las estrellas del Observatorio Astronómico Smithsoniano (SAO)¡ y por último, 101 flota • 
Estas imágenes nos dan una idea medida de la reapuesta del detector y ion utlliudas para 
linealizar laB imágenes. El procedimiento de linealización 1e describe más adelante, 

Es importante mencionar que la adquisición de datos fue ejecutada con la ayuda de 
una cámara de guiado fuera de eje, y que los errores de centrado fueron localizados dentro 
de la región que cubre el arreglo. 

Durante la temporada de Septiembre de 1991, las imágenes de las galaxias 1e oh· 
tuvieron de tres mancrai diferentes: aingle , Idif! y q•ad. Las primeras son lm'8enes 

obtenidas de manera directa, es la imagen en bruto. Los Idiff son la resta de lai imágene1 
obtenidas del objeto menos la imagen sin el objeto: frame on·•o•rce • /rame off-aource. 
Por último, las imágenes tipo quad, que consisten en do1 veces las imágene1 tipo Idijf 

en el siguiente orden: on-sourcc off-source, oif-aource on-source, resultando una imagen 
promedio de las dos Idiff, Este proceso on·aource off-aource se llevó a cabo haciendo que 
el telescopio apuntara l' al Sur de la fuente a fin de obtener las im'-genea off·1ource. La 
intención de restar estas imágenes off es eliminar tanto la emilión del cielo (o fondo) como 
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la emisión térmica del telescopio en la banda K. El modo más común de observación fue 
el quad, el cual es similar a la técnica de observación con monodetcctores en el infrarrojo. 

En a1gunos casos, los sky frames contienen fuentes emisoras, las cuales al hacer 

la resta de on-source menos off-source, aparecen como cstreltas "negativas" en imágenes 

resultantes. No obstante, algunos intentos fueron realizados a fin de reducir el efecto que 
este procedimiento tiene sobre la fotometría de "fuentes problema", cambiando la dirección 

en la que apunta el telescopio al tomar cuadros del cielo (nod-olfset), y volviendo a tomar 

estas imágenes olf-source. 

3.2.2. Reducción de datos.-

Las imágenes fueron procesadas con el paquete IRAF (Image Reduction and Analysis 

Facility) de NOAO, versión 2.9.1. Los programas usados incluyen las rutinas de aritmética 

y estadística en images y la rutina de interpolación en noao, así como el paquete ctio, 

desarrollado en el Observatorio Internacional de Cerro Tololo (Chile). El algoritmo de 

reducción fué desarrollado por Michael Skrutskie y Michael Meyer, con ayuda de Stephen 

Fairfield, todos de la Universidad de Massachussetts, 

El procedimiento gene~al fue el siguiente: 

!) Para cada día se construyó un bias promedio a partir de todos los bias, el cual fue 

resta.do de cada single /rame. Como se mencionó anteriormente, la corriente oscura 

es < 5e-/ • por lo que resulta despreciable. 

2) A partir de estos single frames (restados por bias), los valores del fondo (background) 

fueron determinados para cada longitud de onda y cada tiempo de integración. Para 

tiempos mayores de 10 - 20 •eg estos valores pueden llegar a ser importantes con 
el objeto de corregir apropiadamente por las no-linealidades en la respuesta del 

detector. Una vez que estos valores son determinados, podemos entonces sumarlos 
a cada quad apropiadamente normalizado. 

3) El nuevo quad, con el background sumado, es linealizado con la rutina del paquete 

ctio llamada irlincor. Los valores usados como coeficientes de entrada por la 
rutina irlincor son los siguientes: o1 = 1.0014; o, = 0.6789; y o3 = 1.01; 
donde a; es el coeficiente i-ésimo de la función cuadrática. 
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la emisi6n térmica del telescopio en la banda K. El modo más común de observaci6n fue 
el quad, el cua1 es similar a la técnica de observación con monodetectores en el infrarrojo. 

En algunos cMos, los sky frames contienen fuentes emisora., las cuales al hacer 
la resta de on·source menos o.ffsource, aparecen como estrellas «negativasn en imágenes 

resultantes. No obstante, algunos intentos fueron realizados a fin de reducir el efecto que 

este procedimiento tiene sobre la fotometría de "fuentes problema", cambiando la dirección 

en la que apunta el telescopio al tomar cuadros del ciclo ( nod-of!sel), y volviendo a tomar 

estas imágenes ojJ-source. 

3.2.2. Reducción de datos.-

Las imágenes fueron procesadas con el paquete Il\AF (lmage Reduction and Analysis 

Facility) de NOAO, versi6n 2.9.1. Los programas usados incluyen las rutinas de aritmética 
y estadística en images y la rutina de interpolación en noao, así como el paquete ctio, 

desarrollado en el Observatorio Internacional de Cerro Tololo (Chile). El algoritmo de 
reducción fué desarrollado por Michacl Skrutskie y Michael ~!eyer, con ayuda de Stephen 

Fairfield, todos de la Universidad de Massachussetts. 

El procedimiento general fue el siguiente: 

1) Para cada día se construy6 un bias promedio a partir de todos los bias, el cual fue 

restado de cada single frame. Como se mencionó anteriormente, la corriente oscura 

es < se-/• por lo que resulta despreciable. 

2) A partir de estos single /rames (restados por bias), los valores del fondo (background) 

fueron determina.dos para cada longitud de onda y cada tiempo de integración. Para 

tiempos mayores de 10 - 20 seg estos valores pueden llegar a ser importantes con 

el objeto de corregir apropiadamente por las no-linealidades en la respuesta del 
detector. Una vez que estos valores son dctcrmina<lo:;, podemos entonces sumarlos 
a cada quad apropiadamente normalizado. 

3) El nuevo quad, con el background sumado, es linealizado con la rutina del paquete 

ctio llamada irlincor. Los valores usados como coeficientes de entrada por la 
rutina irlincor son los siguientes: 01 = 1.0014; o2 = 0.6789; y o3 = 1.01; 
donde o; es el coeficiente i-ésimo de la funci6n cuadrática. 
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Q Q¡ + 02 ' Yorl1 + 03 • Y!ri1 (16) 

donde 

Q (17) 

La función cuadrática encontrada después de dicb& rutina fue: 

Q 1.0014 t 2.072 · 10-• y,.;, t 9.40 · 10-1• Y!,11 (18) 

Aquí, YU•••I es el valor de cada pixel linealizado, y y.,;1 es el valor de cada pixel antes de 
linealizar. La rutina irlincor escala los coeficientes por factores de 32,678 para el término 
y y 1.074 x 109 para el término y' . Este ajuste ha sido determindado a partir de 
muchas pruebas de laboratorio, dando resultados consistentes, mejores al 3% en todo el 
detector para valores de pixel por arriba de 17,000 cuentas. Esto corresponde a un valor 
de pixel linealizado de 27,937 para un singlo /ramc. Loo valores de fondo (background) 
son entonces linealizados con el mismo ajuste, mediante un programa en lenguaje C y los 
valores del fondo linealizado son restados de los datos de los cuadro• linealizados. 

4) Los cuadros single menos bias, son linealizados y po&teriormente, normalizado• al 
valor de la mediana , 

5) Similarmente, se construyeron los flats de manera independiente para cada filtro. 
Durante esta temporada de Septiembre fueron usados 4 filtros ( J, K, H y Br ,). 

Los flats fueron comparados por consistencia interna y ee eligieron aquellos que 

estuvieran dentro del 3% respecto a los jlats en otros días. Usualmente, los cuadros 
de cielo escogidos fueron aquellos que tuvieron entre 3,000 y 7,000 cuentas en las 
imágenes •en bruto" (row irnoge•). Eoto nos permite asegurar un& buena señal a 

ruido ( el cual va como ,¡ñ, donde n es el número de cuentas de cada pixel), a la 
vez que minimiza loe errores inherentes al proceso de linealizaci6n. 

6) En algunos casos, aquellas imágenes con el mismo tiempo de integración pero dife
rente brillo del cielo fueron obtenidas y restadas a fin de dr.terminar la contribución 
térmica que el telescopio pudiera hacer en la banda K. Esta contribución no parece 
tener un efecto notable. 
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7) En casos donde los campos planos a una longitud de onda dada no eran disponibles 

para un cierto día, se utilizaron los del día más próximo. 

8) Las regiones de pixeles malos en los campos planos fueron interpoladas a fin de 

eliminarlos (con la rutina badpix). 

9) Los cuadros de datos linealizados obtenidos después de la resta del fondo, fueron 
entonces divididos por el campo plano normalizado a cada filtro. Los campos planos 

se normalizaron a 1 seg de tiempo de integración. Es importante notar que los 
pixeles malos no fueron interpolados en las imágenes reducidas con el objeto de 

que para cada cuadro reducido pudieran ser inspeccionadas las regiones de pixeles 

malos, puesto que sólo los pixeles ubicados en la parte central("'~) del arreglo son 

completamente funcionales. 

10) Un análisis preliminar de los datos sugieren que la fotometría obtenida con este 

detector debe coincidir con los valores dados en la literatura dentro de un ±10% (1 

u ). La fotometría detallada será descrita más adelante. 

3.3. Observaciones 

Duraote el mes de Septiembre de 1991 se realizaron observaciones de ocho galaxias 

activas y tres estrellas estándares. Las primeras fueron observadas únicamente con el filtro 

K, mientras que las estrellas estándares fueron observadas con los filtros J, H, y K. En la 

Tabla 3.1 se muestrao las características de las observaciones: en la columna 1 se indica la 

fecha de obser>ación (correspondiente a 1991); en la columna 2, el nombre de los objetos 

observados; en la columna 3, el número de observaciones correspondientes a dicho objeto; 

en la columna 4, las estrellas estándares utilizadas para hacer la calibración (las cuales 

son: hd201 = UD 2019-ll, h<l203 = !ID 203865 y hd206 = HD 22686); en la columna 5, 

el número de observaciones correspondientes a dichas estrellas estándares en el filtro K; y 

por último, el seeing promedio y la desviación estándar oorrespondiente, en la columna 6. 

Es importante señalar que el seeing promedio calculado corresponde al fw.h.m de 
las estrellas estándares en el filtro K. Sin embargo, el promedio no cambia para los filtros 

11 y J. La razón de incluir exclusivamente el valor que obtuvimos para el filtro K es que 

precisamente es éste el filtro con el que fueron observadas las galaxias. 
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.. 

I · ''' 

. " -·-
Orifica 3.1, RaldaDI pua la lemporada de oboemd6o dt Stplltmbre dt 1111. 

A partir de las observaciones realizadas de las estrellas estM!dar 1e determinó la 
relación entre la. magnitud instrumental y la magnitud corregida. De t.euerdo al cillculo 
de residuos, la. magnitud de un objeto ae reproduce con una de1vit.ei6n e1tM!d11r de al • 

0.07""' (ver Grdfica 3.J). 

En la Tabla s.e moatramoa las caracterlatias princlpale1 de loe objetoe obaerVt.dos: 
en la. columna 1, el nombre del objeto¡ en las columnas 2 y 3, la ascención recta (A.R.) y 

declinación (DEC) respectivamente, referidas a 1950¡ en las columnas 4 y S, el tipo mor· 
fológico de acuerdo a la clasificación de Hubble y el tipo de galaxia t.etlva re1pectivarnente¡ 
en la columno. 6, la velocidad respecto del LSR, en km a·1 ¡y por úllimo, en la columna 71 

la distancio. a lo. cu&! se encuentra de nosotros (suponiendo Ho • 7& km 1·1 Mpe-1 ). La 
mayorla de estos datos fueron obtenidos de la base de dados NED ( Nalional Eztragu/aclic 
DataBaae) mediante un telnet: 

telnet ned (134.4.10,118) 

login: ned 
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el cual puede ejecutarse desde cualquier terminal tipo vt100 o sun-cmd. 

Tabla 3.1. 

l:~~~l,:¡~Ñºa~~~vai~~ºS!~eP~Tr~eMtrt¡~enl~~l é:1i}o~~i~.rvatorio 

Focha Obj obo # obs Estr Std. # Obo Seeing prom. 

Sept 14 NGC7<69 hd203 2".07 ± 0.24 

bd226 

Sepll5 NGC 6764 3 lid 203 2".24 ±0.35 

NGC 7592 5 hd 226 

NGC 7674 4 

NGC 77H 3 

Sepl 16 ARP 102 hd 203 2".11 ±0.33 

Sepl 19 NGC 7217 2 hd 201 1.76 ± 0.08 

Sepl 21 NGC 6814 6 hd 226 2•.13 ±o.Ja 

Tabla 3.2. 

Caracteriaticaa ~nera!cs de las galaxias obse1vadu durante la tempcr 

d~S~c ~J~eMá~~i~~ ~~f~·é~f/o?n~~r(t)~Í~ !'i5k:j~i°M~~ional 

Nombre A.R. Dec. Tipo Morr. Tipo NAG Ve! o;.11•1 

(1950) (1950) km/oea (Mpc) 

NGC6TH 19:07:01.22 +10:11:08.05 SO (1) be Sr 2 2.418 32.2 

NGCam 19:39:55.79 ·10:28:33.35 SAO (n) be Sr 1 1.583 20.8 

NGC7117 22:05:37.6 +31:06:53.0 (R)SA (r) ah LINER 946 12.8 

NGCT469 23:00:44.27 +08:36:16.2 (R') SAO (n) a Sr 1 4,916 65.S 

NGC7592 23:15:46.4 ·04:11:20 Pa:lnl. Sr 2 7.318 97.S 

NGC 7674 23:25:24.U +08:30:19.91 SA (r) be pee Sr 2 8,698 116 

NGC TTl4 23:33:40.59 +01:12:42.33 SO(•) b pee St1.rbunt 2,799 37.3 

Arp 102 17:18:00 H9:05 Eliptica Sr 1 7,245 98.G 
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9.~ Folametn'o con /RAF n 
8.4. Fotometrla con IRAF •• 

Con el propósito de encontrar los valores de las magnitudes de loa objeto• observr.· 
dos, se utilizaron lM rutinas phot y daof ind, dentro del paquete noao. digiphot. apphot ¡ 
así como fitparams, invertfit, mkcatalog, mkeonfig, mldaaetl, lllmobafile, y 
mkob•f ile, dentro del paquete noao .d!giphot. photcal ¡ rutlnu que pertenecen al pro
grama IRAF{lmaging Reduction and Analysis Fac!lity), Aalmlsmo, de manera auxlllar, 
fueron utilizadas las rutinas estándar de despliegue y examen de lmágenea, de dibujo de 
contornos, etc., pero en el presente trabajo sólo se ha?á mención del uao de laa rutln111 
señaladas, lM cuales permiten la obtención de las m&gnitudes a pulir de imigenea bldl· 
mensionales. 

Para obtener 1 .. magnitudes de los diferentes objetos a partir de los llujot medldoa 
{en cuentas), fue necesario realizar observ&ciones tanto de loa objetos programa como de 
las estrellu estándar, es decir, de cstrellu que, da.do au tipo espectrr.11 uno esper• quo 
no varíen, de manera. tal que todo observador pueda. medir el flujo de cualquier objeto y 

compararlo con estaa estre!lu estándar. Laa eslrellaa y gr.laxl&S observlld&S se enllst1111 en 
lu Tablas 3.1 y 3.D de la sección anterior. 

Los pasos realizados par~ la obtención de la magnitud calibrada pueden ser dlvldldoa 
en dos grupos: obtención de la magnitud Instrumental de los objetos y e1trellu eitl.ndar, 
y calibración de la magnitud inatrumentr.I. Para esto se utilizó el p1<¡uete •pphot, el cual 
permite realizar la fotometr!a para diferentes aperturu con imigenet o /mmes que con· 
tienen pocas eslrellaa. Los archivos de entra.da fueron lu lmi«enes tomadu ton el 1latema 
fotométrico J, H, K de San Pedro Mártir ( Cmuco el o/, 1991), l&t cualea íueron previa· 
mente corregidas por linealidad, flateo, pixeles malos, etc., por M. Meyer y M. Skrut1kie1 

de la Universidad de Massachusetts, como ae describió previamente. 

3.4.t. Obtención de la magnitud inatrumentaJ •• 

El primer paso en la obtención de la magnitud ln1trumental Cue l• preparación de 
Jos encabez&dos, &lo consistió en indicarle Al progr&m& CUÁies fueron 101 p11.rl.metl08 da 
cad& imagen que serian utiliudos para el cálculo de las magnlludet: en IlUF, e&da Imagen 
tiene asociado un encabezado, donde se Indica cu&le9 ton lu caracterl1tlcu prlnclpalea 
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de Ja exposici6n, tales como: ascención recta (RA), declinación (DEC), época a la cual 

están referidas las coordenadas (EPOCH), tiempo de exposición {EXPTIME), filtro usado en 

dicha exposici6n (FILTERS), tiempo sideral y tiempo universal de la observaci6n {ST y 

UT respectivamente), fecha de la observación {DATE-OBS); así como del detector: ganada 

del detector (GAIN), y ruido de lectura (READOUT). Un ejemplo de los encabezados puede 

apreciarse en el siguiente listado. 

el> imhead n7469.038.k.q1.tn.imh l+ 

n7469 .038.k.qt. tn.imh[64,64] [real]: 

No bad píxele~ no histogram, min•unknovn, mu .. .inknovn 

Line atore.ge modo, physdim [64, 64) , length ot user area 1135 s. u. 

Created lled 18:37:51 07-Jul-93, Last modified lled 18:37:51 07-Jul-93 

Pixel filo '/local/iratimog/javier/n7469 .038.k.qt. tnab. pix' [ok] 

'KPllO-IRAF' I 
•24-os-92 • / 

New copy of n7469.038.k.q1.tn.imh 

Nev copy of n7469.038.k.q1.tn.im.imh 

IRAF-llAX• 1.817669E2 / DATA llAX 

IRAF-llIH• -4.355123El I DATA HIN 

IRAF-8/P• 32 / DATA BITS/PIXEL 

IRAmPE• 'FLOATING' / 

HISTORY 'KPNO-IRAF' I 
HISTORY '26-09-91' / 

HISTORY llev copy of n7469.038.k.q1.U.imh 

FILTERS • 'K ' 
READOUT • 2000 

GAill • 700 

700 • 1950 

EXPTillE • 5 
DATE-OBS• '16/09/91' 

IllAGETYP• 10BJECT ' 
ITLE • 'NQC7 469 K' 
EPOCH • 1950 

ST • O. 03333334 

UT • 7 • 033333 

RA • 23.01234 

DEC • B. 604445 
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AIRMASS • t.Ü3643 

UTMIDDLE• '7:02 :OO .5' 
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Fig 3.5. Lista de enca.hezadOll pa.ra la. imagen n7469.038.k.qt.tn.imh. 

Una vez que fueron indicados los encabezados, se especificaron los conjuntos de 

parámetros relacionados con las rutinas: dentro de apphot, la rutina. phot es 1a que 

hace propiamente fotometría de multiapcrtura. Para poder correrla, fue necesario editar 

al menos 4 conjuntos de parámr.tros, a saber, centerpara, datapars, fitskypars, y 

photpars. El primero (centerpara) 1 contiene parámetros utilizarlos para encontrar los 

centros de las fuentes dP. emisión. Datapars, por su parte, contirne datos de las imágenes 

en sí, tales como el ru1cho completo a altura media (fwhm) de la /unción de dispersión 

de punto (psf). Fi tskypars, por su parte, solicita los datos necl'sarios para restar a la 

magnitud de la imagen, la contrihur.ión Oel ciclo; r por tí!timo, photpars, el cual contiene 

los dato• de la fotometría misma, como son la(s) apertura(s). 

Dentro de los parámetros más importantes dr. conterpara sr encuentran calgori, 

que permite especificar cuál será el algoritmo para centrar l;u imágenes, y cbox, el tamaño 

de la caja de centrado, en unidades de escala. Para calgori se utilizó un algoritmo de 

centrado denominado centroid, recomendado por Ma.'5cy y Davis (1992) en el caso en 

que las fuentes son aproximadamente circul.m:::i. El tamaño de la caja de centrada fue de 

4.8 segundos de arco (6 pixeles}. 

Dentro de datapnrs, los pnrámctros más importantes son: scale, que permite 

indicar el tamruio <le la escala de placa, en unidades de segundo de arco por pixel. Aquí, 

como ya se indicó, c1 tamaño de la escala de placa fue de 0.8 11 sPg11nd1J!i de a.reo pót 

pixel (ver inciso 3.2). fliHH, que permite •sperificar el ancho a altura rnedia de la psf 

Este dato se coirigió <lt> 110rhe en r.od,e tle acuerdo al valor obtenido para el seeing (ver 

Tabla :J.1 de la •ección 3.3). Para datamin y datomu, las cuales permiten indicar el 

intervalo de cuentas en el cual d rJ .... t.rdor es lineal, st~ tlieron valorc:s entre el mayor y 

menor número de cuentas dentro del frame. Como se especificó nntniormcnte, en algunos 

casos donde el fondo rcst<ulo rnntenfo. c.:>frcllas, algunos sectores del detector aparrren 

como íucntcs 11neg(lti\'as'1 • Fin embargo, fueron poros los ca:ms <londc esto ~uccdió y la 

magnitud obtenida no riiforía mucho del valor ele! frame cquivalcult• r¡uc 110 contenía dichas 

fuentes. Por su parte, el parámetro thrashold permite identificar fuenles de cmh1ión a 

partir de un cierto uivcl sobre el fondo¡ noisa, donde f>S especificado el rnodC'lo del ruido 
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que se tiene (en nuestro caso se utilizó un modelo de Poisson)¡ y parámetros que hacen 

mención a los encabezados, como son gain, readnoise, epadu, exposure, airmass, 

etc. Estos líltimos fueron indicados haciendo referencia al encabezado correspondiente de 

cada imagen. 

En fitskypars los parámetros más importantes son el algoritmo para el ajuste 

del cielo, que de acuerdo con Massey y Davis {1992), conviene utilizar la moda (mode); y 

annulus y dannulus, que indican el radio interior y grosor del anillo que se tomará como 

cielo y que será restado de la imagen. 

Por último, photpars, que como ya se indicó contiene el( los) tamaño(s) de la(s) 

apertura(s): phot puede ser ejecutado utilizando diferentes tamaños de apertura•, con lo 

cual puede hacerse fotometría de multiapertura. Dentro de este conjunto de parámetros 

se indicó cuál es el nombre del archivo que contiene la lista de las diferentes aperturas, 

así como el valor de un nivel cero (completamente arbitrario) a ajustarse. Es importante 

comentar que, de acuerdo con Massey y Davis (1992, y referencias ahí)i puede encontrarse 

emisión de una fucutc puntual iuclusivc a v.uios segundos de arco de la furntc. Esto 

no indica que ]a fuente sea extendida, sino que purdc ser tanto la dispersión por polvo 

como las irregularidades en la superficie del espejo las que producen esta contribución, 

excediendo incluso el perfil de difracción de la [uente. En el presente trabajo, los tiempos 

de exposición cortos, junto con el sceing, propiciaron que no fuera posible observar esta 

emisión extendida. Esto se mencionará en el siguiente capítulo. 

Con estos parámetros fue posible correr phot, obteniendo un arrhivo de salida 

el cual contenía las magnitudes instrumentales de los objetos. fue necesario calibrar estas 

magnitudes ut.iliiando f'slr~ll"~ eo;t.án<lar. El prore1lirn.-.int.o genNnl ~f' t!f'!l<"rilJP en IR ~Prri<)n 

siguiente. 

3.4.2. Calibración de las magnitudes. 

Una vez obteniclas las magnitudes instrumentales de cada objeto y de r.ada estrella 

estándar, el problema fue cómo traducir a magnitudes rcnle~ o calibradas. Las magnitudes 

inslrumcntalcs dependen de rarias cosas: En primer lugar, tlcpcnden <le la emisión del 

objeto, es decir, de su magnitud absoluta. Asimismo, dependl•n de la masa de aire. Se 

vió ya (ver ec, 12) que la magnitud depende de qué tan rercano está el objeto del zenit. 
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· Por último, sabemos también que al observar objetos celestes, nuestra medición será la 

convolución de cuatro elementos: la respuesta del detector, del filtro, del telescopio y 

de la distribución espectral de enNgía del objeto obsm·ado. En principio, determinar 
exactamente la respuesta de nuestro sistema (ec. 10) no es algo fácil, pero dado que 

nuestra observación depende directamente de la distribucón espectral de energía del objeto, 

podemos entonces incluir el índice de color ( er. 11) como una rcpresl?ntación a primer 
orden de esta distribución. Tomando todo esto cn cuC'nla esto. p11rrl<' rntonrrs planll'arsc 

un polinomio de grado dos para la magnitud medida por el detector (Henden y l\aitrhuck, 

1982): 

m = M + o1 + o1 x M.A. + <>ax J.C. + a, x M . .4. x J.C. (19) 

donde M.A. es la masa de aire, /.C. es el índice de color: )' rr; 1·1111 i = 1...4 son las 

constantes de proporcionalidad. Esta ecuación, en términos de los filtros usados, pueden 

escribirse explícitamente como: 

j = [(J - Jí) + J(] + ii + j, X M A + ia X (J - K) + j, X M A X (J - J<) (20) 

k = [\ + k, + k, X MA + k, X (H - J\) + k, X MA X (11 - Jí) (21) 

h = [(11 - I\) + l\] + h1 + h, x ,\IA +ha x (ff - h') + h, x.\/,4 X (11 - 1\) (22) 

En eslas ecuaciones, en lugar del filtro A (con A= .l. 11 ) 'e introdujo el término 

(,.\ - lí) + li debido a que rn grneral, lo' catalogo<rn lug.r dr indicm nrngnit11<h•s J y 11 de 

oh jetos, inclir11n colorrs J - ¡,·y 11 - ¡,·, D1· t·sta manNa. 111.t~ adC'liu1lf• rn1t11do ajush•mos 

los coefirif'ntes de proporcionalidad 0 1 dr las (~cuariones ('.WJ·12'1). liar1•1Jlo"i rrft•rP1win rtl 

catálogo dt• Elias tf al. (19S2). el cual mancjn pn·cisarnrntC" Jo., illflirr~ 1!(' color ./ - /\' ~· 

11 - Ji. 

El prohlenut fue enlonces dett•rmi1uu [a:, rnn!ilanh"" 0 1• PMtt. rc!!ol\'cr esto, M.' uti· 

!izaron las magnitudes de las estrellas d1· catálogo (tomada; de E!iaA ti 11/, IHS~¡, la• 
magnitudes instrnment<1lrs ohtr·nidas para rstas y las f.'rnariones !20H22J. Los nmÍI· 

cientes de c.xti11cicl11 a¡ fuc1011 dt."tt:rrninados utilizando d paqucl(' photcal, drntro de 

noao.digiphot. Este paquete' pre~<'nta \'aria'i subrutinas c¡ue permiten planlrar la!4 cena· 

cienes de transformación. definir un rntrilogo y utilizar lo~ \'alorr~ d(' J,1s rstrella!; f'Sl~ndar 
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de ahí, ajustar los valores de los parámetros de las ecuaciones (20) - (22), invertir las ecua

ciones de tranforrnación y, finalmente, encontrar las magnitudes calibradas de los objetos. 

Sin embargo, photcal fue utilizado tÍnicamcntc para rC'so)\'er li'!.s ecuaciones de transfor~ 

mación1 encontrándose los valores de los coefi~icntcs o¡. Para calibrar las magnitudes de 

las galaxias se prefirió utilizar programas creados en el lenguaje de programación fnrlmn, 

debido a que las rutinas del paquete photcal no permiten realizar fotometría para más ele 

una apertura, por lo que se vol\'Ía necesario o bien correr todas las rutinAs photcal p;i,rn 

cada apertura, o bien crear programas sencillos que leyeran como parámetros de entrada 

los coeficientes de las ecuaciones (20)-(22) y encontraran finalmente la magnitud calibrada 

de cada Jramc, así ~orno el promedio y la desviación estándar pnra las magnitudes de cada 

objeto. 

Otro punto que debemos señalar es el hecho de c¡uc las magnit udt•s obtenidas para 

las galaxias únicamente fueron <lelcrminadas para el filtro K debido a que este filtro se 

utilizó durante la temporada de Septiembre de 1991 para las galaxias. Para las estrellas, 

en cambio, sí se obtuvieron imágenes en los tres filtros, Sin embargo, es claro que las 

ecuaciones (20)-(22) no pueden ser utilizadas con el término de índice de color. El proceso 

descrito para llevar a cabo la calibración es el proceso ideal, en caso tic tener imágenes en 

todos los filtros. Para nuestro caso, el proceso de ajuste fue llevado a cabo utilizando solo 

una ecuación de transformación: 

¡. = K + k, + k, X M A (23) 

donde k es la magnitud instrumental obtenida mediante el programa phot, K es la mag

nitud calibrada, que deseamos obtener, k1 es el punto cero, y en nuestro caso, el tínico 

parámetro a determinar¡ y l.·2, que es el coeficiente de extinción, en unidades de magnitud 

por mas& de aire. Al igual que en las ecuaciones anteriores, Af . .4. <'S la masa de aire para 

la imagen rn ruestión. Este proceso dr tomar úniramrntc una l'rnarión dr transformJ.ciOn 

propicia que el ajuste sea nu•nos exado: la desviación t>st cíndar rs nrnyor. Sin embargo. 

los valores obtenidos como se verá más adelante, rnnrnl'rdan con la litcraturn drntro drl 

103. 

F.11 el pn•senle trabajo sP ohli(·nrn t•ntuncrs las magnitudl's de mela objeto para 20 

aperturas diferentes, desde uno hasta 20 pixeles de radio, rs decir, clrsde l.()" hasta :J2'' en 

diámetros de apertura. 
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de a.hí, a.justar los va.lores de los parámetros de las ecuaciones (20) · (22), invertir las ecua· 

ciones de tranforma.ción y, finalmente, encontrar las magnitudes calibradas de los objetos. 

Sin embargo, photcal fue utilizado únicamente para mmlver las ecuadoncs de transfor

mación, encontrándose los valores de los coeficientes o¡. Para caliLrar las magnitudrs de 

las galaxias se prefidó utilizar programas creados en el lenguaje de programación fortran. 

debido a que las rutinas del paquete photcal no permiten realizar fotometría para más efe 

una apertura, por lo que se volvía necesario o bien correr todas las rutinas photcal para 

cada apertura, o bien crear programas sencillos que leyeran como parámetros de cnturia 

los coeficientes de las ecuaciones (20)·(22) y encontraran finalmente la magnitud calibrada 

<le ca.da frame 1 así ~orno el promedio y la desviación estándar para las magnitu<lC's de cada 

objeto. 

Otro punto que debemos .señalar es el hecho <le que las magnitudes obtenidas para 

las galaxias única.mente fueron determinadas para el liltro K dchido a que este filtro se 

utilizó durante la temporada. de Septiembre de 1991 para. las galaxias. Pa.ra las estrellas, 

en cambio, sí se obtuvieron imágcn(:;s en los tres filtros. Sin embargo, es dMo que las 

ecuaciones (20)·(22) no pued~n ser utilizadas con el término de índice de color. El proceso 

descrito para llevar a cabo la calibración es e} proceso ideal, en caso de tener imágenes en 

todos los filtros. Pa.ra nuestro caso, el proceso de ajuste fue llevado a cabo utilizando solo 

una ecuación de trannformación: 

k = K + k, + k·1 X M A (23) 

donde k es la magnitud instrumental obtenid,, mediante el programa phot, K es la mag· 

nitud calibrada, que deseamos obtener, k1 es el punto cero, y en nuestro caso, el único 

parámclro b determinar; y kz, que es el coeficiente de extinción, en unidades de magnitud 

por mMa de aire. Al igual que en las ecuaciones nnt<>riorr!-:, M.A. es la mafiil de aire para 

Ja imagen rn cuestión. Este proceso de tomar úniramente una t·cuaciñu d(' transformación 

propicia que el ajuste sea n\t'nos cxncto: la dcs\'iación t~~tánd.u es mayor. Sin embargo, 

)os valores obtenido!\ como se verá mcb atkla.ntc, concuerdan con In literatura rlentro del 

103. 

En el presente trabajo se ohlicncn ento1H·e~ !ns IH<\gnitudr!! dP CíHla objeto para 20 

aperturi\." diferentes, dl·~óe uno hasta ::!O pixelcs de radio, es decir, <h•s<le 1.6" hasta a::r en 

diámetros de apertura. 
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3.5 Extinción y corrimiento al rojo.-

Las correcciones de magnitud para estos objeto• por extinción de nueatra galr.xla y 

corrimiento al rojo son en general ligeramente mayores que los valores correspondientes a 
la incertidumbre en la fotometría. Todos los datos presentados adelante incluyen ya dichas 
correcciones. En el capítulo siguiente se calculan los valores do esta. correcciones par& 
cada objeto que se obtienen utilizando el método de la curva de enrojecimiento, Pt.ra estoa 
objetos se utilizó la curva de Savnge y Matbis {1979), donde Av = 3.1, E(B-V) = 1 y por 
ende ABi = 4.1. Los datos de extinción para el filtro B •on tomados de NED (Nalional 
Ex!ragalactic Database), obteniendo entonces para cada objeto la corrección neccaaria. 

(24) 

donde AK es la extinción que deseamos encontrar, A¡;1 es la extinción dada por la curva 
de Savage y Mathis (1979) (y está normalizada de manera tal que E(B - V) "' 1)¡ As 
ea la extinción dada por NED y As1 = 4.1 ea la extinción en el filtro B dada por 
la curva de Savagc y Mathie (1979) nonnalizada. Para determinar AKi baata recordar 

que Ev-K = Av - AKi. y dado que Av = 3.!, el v&Jor para AKi e•ta dado por 
A¡;1 = Av - Ev_¡;. Los valores de Av y Ev-1< •on 3.1 y 2.72 mpectiv&mente, por lo 
que AK = 0.38. Así, la ecuación (24) queda expresad& como 

AK 0.38 x As 
=-4-.1- (25) 

El valor exacto para cada objeto se calcula mú adela.nte. Respecto a lu correcciones 
por corrimiento al rojo, de acuerdo con Pemon e! al. (1979): 

K..,, = 3.3 • (26) 

donde K,.,. es la corrección a la magnitud K, y: ea el corrimiento al rojo, que p&ra caaoa 
no relativistas está dad& por 

• = 11 

e 
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Capítulo 4. Resultados de las Observaciones.-

En el presente capítulo se hace una revisión bibliográfica sencilla de cada una de 

las galaxias observadas durante la temporada de Septiembre de 1991, y mostramos los 
datos observacionales encontrados en la literatura y observados por nosotros, haciendo una 

comparación de nuestros valores y los publicados anteriormente. Asimismo, se incluyen 

para cada objeto tablas de magnitudes y de flujos de energía correspondientes a veinte 
aperturas diferentes, desde uno hasta 20 pixeles de radio (es decir, aperturas desde l.6" 

hnsta 32n), junto con sus desviaciones estándar. Igualmente, presentamos distribuciones 

espectrales de energía (Fv vs v y vF., vs v)¡ y mapas de los objetos con isocontornos, para 

los cuales el Norte se encuentra en la parte superior y el Este al lado izquierdo, y en donde 
el campo es de 51.2 segundos de arco. 

4.1. NGC 6764.-

De acuerdo con el catálogo NGC, este objeto es una galaxia espiral barrada con 

núcleo estelar y cortina de polvo a lo largo de la barra. Una imagen en el óptico puede 

verse en la Fig 4,/./, publicada por Rubin et al. (1975), y sus características generales se 
presentan en la Tabla,/././: 

Tabla 4.1.1, 

Datoa generales de NGC 6764, tomados de NEO. 

Ascención Recta (1950) 
Declinación {1950) 

Extinción Galáctica {B) 

Diámetros (minutos de arco) 
Tipo Morfológico 
Tipo Seyfert 
Velocidad de recesión (km ,-1 ) 
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+50'51'08.05" 
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2.3 X 1.3 
SB(s)bc 
Seyfert 2 
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Originalmente NGC 6764 fue catalogada como gala.xi& Se'J/erl e. Sin embargo, como 
veremos adelante, esta galaxia ha recorrido todo el espectro de cluificacionea lnventadu: 
de galaxia Seyfert 2 a galaxia H ll, a liner y a starburst, pasando Incluso por galaxia 
Wolf-Rayet. 

• y;, .. ~ 

1.E 

FI¡. 4.1.1. Tomada de Rubill, el al. (11!1), 

. ·~···~if~~~~·~ 
'! 

Al respecto, un comentario sensato es el realizado por Lawrence el al. (198~), en el 
sentido de que la cluificación de una galaxia es frecuentemente ambigua y por aupuea\o, 

más de un tipo de actividad puede existir en el mismo objeto. En particular, lu galaxia. 
Seyfert !I, afirman Lawrence et al. (1985), no son un. clue de galaxlu cuyos mect.nl1moa 

de emisión e&tén bien dcfinidoo. 

Uno de los primeros trabajos completos aobre este objeto es el realizado por llubln 
et al. (1975), donde se hace un estudio de la morfología y el campo de velocidades de NGC 
6764. En dicho artículo, Rubin et al. ( 1975) indict.n que ea una galaxia con forma de S 

("S-shaped"), con una fuerte barra y brazos exterlorea débiles, con una extenaa cortina 
de polvo a lo largo de la barra y con un espectro que tiene llneaa de emisión de H, (N ll], 
[S 11], [O J], [O 11], [O IJI], y He muy t.nchM, así como llneu de absorción do Na 1 y Cal. 

En ese mismo artículo se indican los anchoa de lu líneu de H y [N ll] del orden de 7~0 
km s-1 • 

- 35 -



4.1. NGC 676J 36 

Es interesante notar cómo la evolución de las ideas acercarle estos objetos determina 

las tendencias de clasificación de los mismos, pues en el citado artículo (Rubin et al. 1975), 

se indica de manera categórica que NGC 6iM es una galaxia que "claramente cae en la. 

categoría de Seyfert 2" mostrando núcleo semi·estelar y líneas anchas entre los 500 y 1,000 
km.-•. 

Seis años más tarde, Daldwin, Phillips y Terlevich {1981 ), en un trabajo de clasi

ficación de los espectros de líneas de emisión, encuentran que NGC 6764, en base a los 
cocientes de sus líneas ( ,\3727 / ,\5007 ) cae en la zona donde se ubican las regiones H 

H. Sin embargo, hacen notar que sus espectros no pueden ser ajustados mediante un solo 

mecanismo de excitación, sino que están en la región entre objetos calentados mecliantc 

choques, y regiones H Il calentadas principalmente por estrellas jóvenes tipos O y D. 

Unos meses después, Shuder y Osterbrock {1982), definen a las galaxias Seyfert e 
como aquellas que cumplen dos condiciones: i) que sus cocientes de líneas de [O 111] ,\ 5007 

/ H{J sean mayores que 3; y ii) que sus anchos de líneas a intensidad media sean mayores 
de 300 km s-1 , concluyen que NGC 6764 no es Seyfert I?; y poco después, Osterbrock 

y Cohen ( 1982) la catalogan como galaxia con espectro determinado por la característica 

banda de emisión Wol!·Rayet en su núcleo (ver Fig 4.1.e). De acuerdo con estos autores, 

la característica Wol!-Rayet es el conjunto de t.res líneas,\,\ 4640, 4650 y 4686 il que se ve 

en su espectro. Dichas líneas son identificadas con N llI, C IV, y lle respectivamente. La 

primera, de acuerdo a estos autores, es una mezcla del multiplete H4634, 4640, 4642 , el 

cual es muy intenso en estrellas Wol!-Rayet de la secuencia WN. Por su parte, la emisión 

C IV es fuerte en el espectro de las estrellas Wolí·Rayet de la secuencia WC; y la emisión 

de lle es intensa en general en todo tipo de Wolí-Rayel. 

•• NGC6764 
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En el mismo artículo, Osterbrock y Cohen (1982) indican que loa picos parecen 
tener anchos similares de otras líneas de emisión en la galaxia, aunque el ruido no permite 

hacer el cálculo de manera correcta. Estimaciones de los anchos de estas líneas pM• NGV 
6764 son del orden de 6,000 km .-1 , 

Así, Osterbrock y Cohen (1982) concluyen que NGC 6764 contiene una gran canti· 

dad de estrellas Wolf-Rayet en su núcleo. Esta característica no es esperada en principio 

en el bulbo de una galaxia, pues es precisamente en el núcleo donde uno imagina <1ue la 
población sea predominantemente vieja, con objetos muy cvoiucionadoR, los cuales tienen 

masas de entre 20-30 M0 . Asimismo concluyen que los cocientes de número de estrellas 

Wolf-Rayct a número de estrellas O son inusualmente grandes respecto a las típicas re· 

giones H 11 o asociaciones OB en nuestra galaxia, y por lo tanto debe existir una reciente 

formación estelar masiva. Finalmente, Osterbrock y Cohen (1982) indican que otra posi· 
ble explicación de eatas líneas se puede atribuir a objetos auperlumínicos y masivos en el 

núcleo. 

Tabla 4.1.2. 

Flujos de energla par& NGC6164, lomados de Edtart et al.(1991 ). Lu 
aperturas de J a 3.6 micras, incluida. nueetu. medición, corrcaponden 
a aperturaa de 8" 

Filtro Flujo (mJy) Referencia 

J 13.2 Eckar\ et al. (1991) 

H 17.3 Eckart et al. (1991) 
!( 16.6 Eckar\ et al. (1991) 
!( 17.9 Nosotros 

3.6 µm ll.O Eckar\ el al. (1991) 

10.6µm 150 Eckart et al. (1991) 

12 µm 380 IRAS 
25µm 1340 IRAS 

60µm 6410 IRAS 
100 µm 11470 IRAS 

En un artículo publicado en 1985 por Lawrence el al., se reconoce a NGC 6764 como 

núcleo con intensos brotes de formación estelar mostrando una completa dialribuclón de 
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Dujos en el cercano y mediano infrarrojo. De la. distribución espectral de energía observada, 

concluyen que esta galaxia. es una mezcla de núdeo Starbursl, emisión estelar, ra<liq.ción 

de recombinación y polvo caliente, con un espectro infrarrojo que indican corno típico de 

una galazia starburst. 

Para 1988, Doroshensko publica un trabajo sobre este objeto con fotometría UIJV, 

en el cual indica que en base a mediciones hechas durante varios años, no se determina 

variabilidad en intervalos de pocos díast pero que si existe una variabilidad sistemática en 

el brillo en intervalos de tiempo de años y es del orden de AV = 0.2""' , superpuesto a 

variaciones a1eatorins del mismo orden y sin observar corrclacióu entre las variaciones del 

brillo y el color. 

l'iGC 878-i l<·band 

&O" O" 
relatlven.A. 

.50" 

Fíg. 4.1.3, tomada de E<brl el ol, (l99l). 

Etkart el al. (1991) hacen un estudio en las baudas infrarrojR.• J, 11, y K, así como 

en las líneas del C0(2-1) y CO(l·O); mostrando flujos desde el cercano intrarrojo (J) hasta 

el lejano (100 µm), los cuales se mue,stran en la Tabla ,/.1.2, y se grafican en las Grafs. 

j.1.1 y j.1.2. Asimismo, muestran imagenes en K, obtenidas con un arreglo similar al 

nuestro, de 58 x 62 pixcles de InSb, pero con menor resolución que el utilizado en el 

presente trabajo: la escala de placa es de 2.15" pix-1; y con tiempos de integración 253 

más largos que los del presente trabajo: 120 seg. Los mapas obtenido• por estos autores, 

muestran emisión extendida de CO en un ángulo de 70-80 grados al norte. Asimismo, en 

la bauda K se muestra. una barra., un bulbo nuclear elongado y una componente cenlrnl 

El brillo de los brazos es del 1-2 3 del brillo en el pico. Por último, Eckart ti al. (1991) 
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concluyen que la gran parte de luminosidad en K está concentrada en el pixel central (con 
un ancho de~ 2" .45), dato que es acorde a nuestras mediciones. 

Tabla 4.1.3, 

Magnitudes de NGC 6764, ohtcnidM con IRA!' 

Apertura Magnitud K Deav e1t1.ndu 

(ucaec) (K) 11 (en mag) 

1.6 13.13 ± 0.015 
3.2 12.09 ± 0.011 
4.8 11.72 ±0.012 
6.4 11.51 ± 0.013 
8.0 11.37 ±0.015 
9.6 11.26 ± 0.016 
11.2 11.17 ±0.018 
12.8 11.09 ±0.019 
14.4 11.01 ±0.021 
16.0 11.95 ± 0.022 
17.6 10.90 ± 0.024 
19.2 10.85 ± 0.026 
20.8 10.82 ± O.Q28 
22.4 10.80 ±0.031 
24.0 10.78 ± 0.034 
25.6 10.76 ± 0.037 
27.2 10.75 ± 0.040 
28.8 10.74 ± 0.043 
30.4 10.73 ± 0.047 
32.0 10.73 ±0.051 

En las imágenes tomadas por nosotros (ver Fig 4. 1.4) puede notarse que en electo la 
mayor parte de la emisión está concentrada en la región central, correspondiente al núcleo, 
Comparando la Fig 4.1.S, obtenida por Eckart et al. (1991), y la Fig 4.1.4, obtenida por 
nosotros, podemos ver que en ambas la emisión principal correapondu a loa 16 sogundOI de 
arco centrales. La Fig 4.1.4 corresponde apenas a la pr.rte central del bulbo de la galaxia, 
donde, de acuerdo con Osterbrock y Caben {1982), se lleva a cobo la formación estelar 
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intensa y donde se han formando recientemente estrellas. Desgraciadamente, no puede 

decirse más de la estructura de la galaxia debido a que los tiempos de exposición fu.eran 

cortos (como se ha mencionado ya, de unos~ 90 seg), lo cual impidió que se detectara la 

emisión extendida débil. Recordemos que en la Fig ,/.l.,/ tenemos unos 51 segundos de arco 

por lado, que comparando con la Fig ,f.1.l o bien con la Fig r1.3, tenemos precisamente 

la parte central de la emisión. Si además tenemos en cuenta que la resolución obtenida 
para esle objeto es de 2.24 segundos de arco, y el ancho a altura media es de 2.79 segundos 

de arco, entonces la gran cantidad de energía cae dentro de los 2.79 segundos de arco, dato 

que está de acuerdo con las imágenes obtenidas por Eclrart et al. (1991 ). 

Tabla 4.1.4. 

Flujos de energía para NGC 67641 obtenidos con IRAF 

Apertura Flujo K Error Porctntual 

(ara«) (mly) % 

1.6 3.5 ±1.5 

3.2 9.2 ±1.1 

4.8 12.9 ±1.2 

6.4 15.7 ± 1.3 
8.0 17.9 ± 1.5 

9.6 19.7 ± 1.6 
11.2 21.5 ±1.8 
12.8 23.2 ±1.9 
14.4 24.9 ±2.1 

16.0 26.3 ±2.2 

17.6 27.7 ±2.1 
19.2 28.9 ±2.6 
20.8 29.7 ±2.8 
22.4 30.1 ±3.1 
24.0 30.9 ±3.4 
25.6 31.3 ±3.7 
27.2 31.7 ±4.0 
28.8 32.0 ±4.3 
30.4 32.2 ±4.7 
32.0 32.2 ±5.1 
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Figun. .C.1.-t. lmag'n en K del núcleo de NGC úi6~. 

4.J. NGO 6764 41 

En la Tabla 4. J .9 se muestra la fotometría de multiapcrtura: en la columna 1 se 

indica el tamaño, en segundos de arco, de la apertura; en la columna 2, la magnitud 
promedio; y en la columna 3, la incertidumbre obtenida con IRA!', Asimismo, en la Tabla 
4 .1.J se presentan los flujos, en miliJanskys, junto con los errores porcentuales. Estos datos 

han sido ya corregidos por extinción de la Galaxia y corrimiento al rojo, de acuerdo r.on las 
ecuaciones {24) y (25) del capítulo anterior y con los valores de exti11cí6n dados por NED. 

Los valores wrr.,,,pondient<?s a estas corrrcdones fueron para este objeto los siguientes: 

Para la corrección por extinción de la Galaxia: 

Ax = A,.., x As 
ABI 

donde A¡¡1 = 0.38 y Aa1 = 4.1 están dados por la curva de Savage y Mathis (1979); y 

Aa = 0.2•1, (tomado de NEO.) Así, la extinción paro nuestra m•gnitud K corresponde a 

0.38 )( 0.24 
u 
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4.1. NGC 6764 42 

Para la corrección por corrimiento al rojo, la corrección fue de: 

donde : está dado por: 

z 

Así, 

Kcorr 3.3 Z 

2,416km seg-1 

300, 000 km seg- 1 
8.05 X 10-3 

/("" = 3.3 X 8.05 X 10-3 = 0.0265mog 

En las Grdficas 4.1.1 y 4.1.2 se presentan las distribuciones espectrales de energía 

para una apertura de 8" de arco: en la Gráficas 4.1.1 se grafica F. vs v; mientras que en la 

Gráficas 4.1.e se grafica vF,. vs v. Asimismo, incluimos tres valores diferentes obtenidos 

por nosotros para tres diferentes aperturas: 11.8" 1 8" y 16", 

f'lu)t.1p11.nNGC"e704 
-21 

-22 .100µ 

. ºº" 

L, ';• 

' e I~µ 

! ·'ºº" t:-24 
:l 

tsl. 
c11, _., (S)lf•ll.._ 3e,.. 111. 

(l)if••--

llllf•tluc-_,. 
12.li 

loeM /:,:·•) " 

Gráfica 4..1.1. F., v. v. 
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4,2 NGO 6814. 43 

Esta g&laxia fue intluid" en la lista orlgio&l de Seyfórt, pero durante murho tiempo 
se dudó de su clasificación como g&!axia Seyfert, basta que en 1971 se le vieron finalmento 
líneas anchas permitidas y líneas angostas prohibidas (Doroshenako, 1988). Clasificada 
como una galaxia Seyfert l (Wcedman 1977), NGC 6814 tiene como car&eter{atlcas prln· 
cipales las mostradas en la Tabla 4.e. t. 

La descripción morfológica enconlr&da en Sandage (1961) lndlc• que NGC 6814 
es una galaxia vista de frente, con múltiples brazos estrechos, muy dolgado11 loa c11alc1 
muestran un brillo superfici&l homogéneo (ver Fig 4.2.1.) 
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Tabla 4,2,1. 

Datos generales de NGC 6814, torondos de NED. 

Ascención Recta ( 1950) 

Declinación (1950) 

Diámetros (minutos de arco) 

Tipo Morfológico 

ExLinción de la Galaxia (D mag) 

Tipo Seyfert 

Velocidad de recesión (km ,-• ) 
Otros Nombres 

¡9h39m55,79¡• 

-10º26'33.35" 

3.0 X 2.8 

SAD(tH)hc 

0.60 

Seyfert l 

1563 

MCG ·02-50-001 

:~~~~;j~f~C/:(~:;·.~.:.:\., .~~'.::.::~:~: · ··. 
• f 1 • 

·, 

., 

• .. 
• • 

30' 
f---l 

Fig 4:.2.t. Fo\ogrúía de NGC 68lt en el visual (\amada de SU1dage J961). 

. •. 

Pese a acr un m'tcleo activo, NGC 6814 es una galaxia Scyfort de baja luminosidad 

(Turner ti al. 1992), con L, "' 1041 - 43 ergs/seg. Fue descubierta por pre•entar rápida 

variabilidad en rayos-X con períodos característcos de "' 100 •eg. A•imi•mo, muestra 

ráfagas en R-X con períodos de aproximadamente O< 12,000 aeg, en forma de variaciones 
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rápidas y caóticas de más de un factor 5 entre 1.5 y 37 keV, y tiene un índice espectral 
plano (a~ 0.4) (Done et al. (1992); Turner el al. 1992). 

De manera independiente, Doroshensko (ln88) encuentra variabilidad en el visible 

para este objeto. En un estudio realizado a lo largo de varios rulos en las banda• UBV, 

encuentra que NGC 6814 tiene variabilidad de entre un día y varios atios, siendo la amplitud 

de la variación mayor conforme el periodo es mayor, al misma tiempo que el núcleo se 

vuelve más brillante en el azul. Las conclusiones básicas de este autor son las siguientes: 
i) en el núcleo de NGC 68J.l se detecta variabilidad del brillo; ii) junto con las variaciones 
aleatorias de brillo, existen variaciones sistemáticas de mes en mes ron incrementos de 
aproximada.mente AV = o.2m0 s¡ iií) las variaciones del índice de color correlacionan en 

promedio sobre un intervalo de tiempo largo con el brillo, volviéndose más azules los 

briHos, y ív) las regiones nucleares tienen colores característicos más rojos que las regiones 

exteriores. Por su parte, McAlary y Rieke (1988) subrayan que NGC 6814 muestra un 

núcleo enrojecido más que el cnrojecirnícnlo típico de una galaxia con población estelar 
normal. Existe además un fuerte enrojecimiento alrededor de su núcleo. Estos hechos 
pueden tomarse como una augerencia para la observación de NGC 6814 en las bandas del 

cerca.no infrarrojo, más aún si tomamos en cuenta (Doroshcnsko, 1988) que existen muy 

pocas observaciones en radio e IR para concluir algun tipo de variabilidad. 

En términos del modelo canónico de agujero negro, Turner et al. (19n2), encuentran 

que el espectro de NGC 681'1 en R-X puede explicarse con dos distribuciones bá.sirni; de 

materia alrededor del núclro: por un lado, una distribución esférica uniforme, y por otro 

Jado1 un disco de acrrción. En ambos casos, indican los autores, Sl! uece~ita postular 

material a ser ionizado, en el cual la línea rs producida en nubes ópticamente delgadas que 
se encuentran distribuídas en una región toroidal ancha alrededor del hoyo. 

En un trabajo interesante, Pogge (1989) muestra imágenes ele NGC 6814 en el 

visible, restando la imagen lomada en lla t IN ll] del continuo. El resultado ele este 
proceso, señala Pogge (1989), permite determinar un núcleo de apariencia estelar y muchas 

regiones H ll a lo largo de los brazos espirnk< de la galaxia huésped. Las regiones cutre 

el núcleo y los brazos no tienen emisión. En 1,. im•gen IO Ill] .15007 aparece únicamente 

el núcleo solo y débilmente la• regiones 11 11 exteriores. Los perfiles de emisión nuclear en 
ambas imágenes son aproximadamente indistinguibles (ver Fig. 4 .l!.e.) 
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En la Tabla 4.2.2 mostramos los Rujas desde el visible hasta el lejano in[rarrojo 
para este objeto, y la distribución espectral es graficada en la Gráfica 4.2. 1 (F, vs v} y en 
la Grdfica 4.2.2 (vF, vs v). En estas Gráficas notamos claramente cómo la distribución 
espectral de energía aumenta conforme nos vamos moviendo hacia o\ lejano infrarrojo, En 
el cercano infrarrojo puede distinguirse una distribución de energía que se asemeja a un 
cuerpo negro con el máximo cerca. de .\ ~ l.6µm, es decir, una. emisión de cuerpo negra 

a temperaturas de aproximadamente 2, 000' K. Esta emisión puede deberse a emisión de 
estrellas viejas del núcleo de NGC 6814, para las cuales estas temperaturas son típicas, 

Tabla 4.2.~. 

Flujos de energla para NGC 6814, tomadaa de McAlary et al. (IDR3). 

Filtro Flujo (mJy) Rderencia 

u 0.63 McAlary et al. (1983) 

B 2.23 McAlary el al. (1983) 

V 5.45 McAlary et al. ( 1983} 

R 8.91 McAlary et al. (1983) 
14.91 McA!ary el al. (1983} 
34.3 McAlory et al. ( 1983} 

H ·14.4 McAlary et al. ( 1983) 
K 36.5 McAlary et al. (1983} 
K 37.2 Nosotros 

L 32.9 ~!cAlary et al. (1983) 

M 46.3 McAlary et al. (1983) 

12µm 370 IRAS 
25 µm 590 IRAS 

60 µm 5590 IRAS 

100 µm 17670 IRAS 

En dichas Grdficas se incluyen tres valores para diferentes aperturas obtenidos por 
nosotros. Es evidente que si bien este objeto es altamente variable, el valor de nuestra 
magnitud es prácticamente el mismo que el valor reportado por McAlary et al. (1983). En 
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principio no se detecta variabilidad en la banda K, pero un seguimiento más detallado y 

consistente de }a emisión tanto en el cercano infrarrojo como de rayos-X durante períodos 
prolongados de tiempo pudiera hacerse a fin de determinar si existe 1·ariabilidad, y en .caso 

de existir, determinar alguna correlación con la variabilidad en rayos·X. 

-IUI 

-11 
(l\l(>•t•
(ll'ft-•vrfffl 
(Jl.lp-JJ-· 

"' " 

·2~ ..... 

..... (~) . 
m•x 
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l3D lf 
lo¡M{•r1·11 

Gráfica. 4.1.2. vFv va 1/, 
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., .. 

•V 

.. 

'l' 

En la Tabla J.l!.9 se presentan l;u; ma¡;nitudes jnnto con sus desviaciones estándar, 
obtenidos por nosotros p&ra la fotometría de multinp('rtura en K, mientras que en la tabla 
J.1!.J se presentan los flujos correspondientes. 

En la Fig. 4.2.3 se presenta la imagen <ld mícleo con los isocontornos para la 

región central de NGC 6814. l,a emisión extendida de NGC 6814 (brazos vistos en la Fig. 
/.l!.J) no fue detectada en nuestras imágenes en el filtro K por tres razones principales: 

primero, que la emisión extendida de esta galaxia es comparath•amcnte más débil que el 
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núcleo; segundo, que los tiempos de exposición !ueron cortos a fin do evltM la •aturnrhln 

del detector en la región del núcleo ( ~ 90 segundos): y por 1\lllmo, 1¡110 o\ afr.iny Jnt1K• 1111 

papel importante en la dispersión de la emisión sobre el detector ( :; '.! ••gnndo• do 11rro ), 
Otra característica interesante es que pese a que no puedo molver1e oa\rnclnrn extendida, 

sí puede resolverse 1rn núcleo ligeramente clongado en direcrlón NNF.·SSW, tal romo lu 

muestran las imágenes ópticas (ver J'ig. ~.ll.1 y 9) 

Tahl• 4.l.3, 

Magnitudes piua NGC 6811, obtenidu con IR.Af' n. dir1m11t\fl1 l\p11rhuu, 

Apertura Mag Error 

(araec) (K) (mag) 

1.6 12.70 :1: 0.007 
3.2 11.56 :1: o.oo~ 

4.8 11.07 :!: 0.004 
6.4 10.78 :!: 0.004 
8.0 10.58 :!: 0.005 
9.6 10.42 :!: 0.005 
11.2 10.29 :1: o.oo~ 

12.8 10.19 :!: 0.005 
14.4 10.10 :1: 0.006 
16.0 10.02 :1: 0.006 
17.6 9.96 :1: 0.006 
19.2 9.91 :1: 0.007 
20.8 9.88 :1: 0.007 
22.4 9.84 :;!; o.oos 
24.0 9.82 ± o.oo~ 
25.6 9.80 :1: 0.009 
27.2 9.78 :;!; 0.010 
28.8 9.76 :;!; 0.010 
30.4 9.74 :1: O.Oll 

32.0 9.73 :1: 0.012 
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Tabln 4.2.4. 

Flujos de energía para NGC 6814, obtenidas con IRAF a diferentes aperturas. 

Apertura Flujo K Error Porcentui\l 

(arcsec) (mly) % 

1.6 5.2 ± O.i 

3.2 15.0 ± 0.5 

4.8 23.5 ± 0.4 

6.4 30.7 ± 0.4 

8.0 37.2 ± 0.5 

9.6 43.0 ± 0.5 

11.2 48.4 ± 0.5 
12.8 53.3 ± 0.5 

14.4 57.9 ± 0.6 

16.0 61.9 ± 0.6 

17.6 65.4 ± 0.6 

19.2 68.4 ± 0.7 

20.8 70.8 ± 0.7 

22.4 73.0 ± 0.8 
24.0 74.7 ± 0.8 
25.6 76.2 ± 0.9 
27.2 77.5 ± LO 
28.8 79.0 ± l.O 

30.4 80.2 ± l.l 

32.0 ~\.O ± 1.2 

En todos estos datos, las correcciones de los valores de magnitud y de llnjo debidas 

tanto a corrimiento al rojo como a extinción han sido realizadas. Parn. el corrimir.11to al 
rojo, la corrección fue de {ver ec. 27): 

1,563 km seg-• 

300,000 km seg- 1 
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de donde 

}(,.,. 3.3 X t m 1.72 X IQ"l 

La corrección por extinción cal& ciada por (ver re 2G): 

y tomando el valor de la extinción en el filtro H (vor Tabla 4.D.l) •o obllune: 

0.38 x 0.6 ,. O.OGG 
-4-.1-

Flgur• U.3. hnoa•• •• K dol odcloo dt NCIO UH. 
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4.3. NCC 7217 Pegasus.-

o -21° 

PltlcCL No. 210, Septiembre 2 de 1913, 330m 

Estn nebulosa ca unn espiral ftna lllala de Jrente. Mide :l' X 2'.5, ¡1 = SOº. f;n 

su primer capa nlrednlor del núcleo la. nebulosidad e.a muu hrillnnte; lucuo bnjn en 

¡ntcnaidad sobre un espacio de 75,, X 60" donde sc deat1nmcc 1 11c1rn inc1·ementar de 

nucuo en brillo tal como si Jueae a formar un anillo en lci periJerin de 20" X 30", 

al meno& lan brillante como d 11egundo estudio. En lugar de dos lirn:os 11etmra· 

dos, parece tener pequclios bm:os de Jim1s, nudosas \l fllnmcnlosua nebulosidadrs 

que p11recen eer pnral_eloa. Estó. situado en unct rq¡ión rirn r.n rdrdlt111. lluuuins 

encuentra que el espectro ea continuo . 

• 

Fig 4.3.1. lm&«en de NGC 7217, lomada de Sa.ndage (1\161). 
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Esta es la descripción, hecha por Pease en 1917, quien incluye en dicho artículo 

una fotografía de esta galaxia. U no de los principales problemas con que nos enfrcnt.a1nos 

con este objeto fue el hecho de que, por ser una galaxia "normal'', pocos son los estudios 

que se han realizado única y exclusivamente para esta galaxia. NGC 7217 es una de las 

galaxias típicas de campo, la cual muchos autores incluyen en sus catálogos y/o análisis 

estadísticos como miembro de la muestra de galaxias control. 

Laá caraclerístícas para esta galaxia se presentan en la Tabln 4 .. 1.1 j y una fotografía 

tomada del catálogo de galaxias de Sandage se presenta en la Fig 1.3.1. 

Tabla 4.3.1. 

Datos gcncrnlcs e.le NGC 7217, tomados de NEO. 

Ascención Recta (1950) 

Declinación (1950) 

Diámetros (minutos de arco) 

Extinción Galáctica (D mag) 

Tipo Morfológico 

Tipo NAG 

Distancia (Mpc) 

Velocidad de recesión (km ,-1 ) 

Otros Nombres 

22' 05'" 37.60' 

+31 º06'53.0" 

3.9 X 3.2 

0.41'"" 

(R)SA(r)ab 

LINER 
18.2 

9·16 

MCG+05·52-001, UGC 11914 

En 1981, Elmegreen, hace un trabajo interesante al crear un atlas de galaxias cer

canas en el cercano infrarrojo P.eJJ = 8250Á), mostrando que en esta longitud de onda, 

en términos gPnrrnlf's1 la imttgf'n f'~ má~ ~maw qt1l' Ja corrc9pondicntc en el óptico. Este 

hecho ha sido corroborado por muchos autorr.s en general para objetos cxtragalácticos, 

donde el polvo se encarga de hacer más suave y difusa la estructura de muchas galaxias 

(ver trabajos presentados en Aslrophysics \Vith lufrarcd Arrays, 1991, E<l. por !l. Elston). 

Para 19831 Kecl analiza los espectros de emisión dd mícl,•o d1! 1111 grupo o~ gt1laxi.:ts 

espiralrs normales con emisión de baja ionización, entre los que se encuentra NGC 7217, 

pero son Lawrence et al. {1985) quienes hablan de NGC 7217 como galaxia LINER (Low 

lonization Narrow Emission Rcgion) o galaxia de emisión de líneas angostas de baja ioni

zación. En dicho estudio, Lawrencc el al. (198.1) mue.<trau una Tabla <le flujos entre las 
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bandas .J y L para 8 segundos de arco de apertura. Según estos autores, el eopectro de loa 
LlNElls es más o menos plano, y en términos generales para todo f,fNllll, la pendiente 

del exceso entre 10 y 20 µm., es parecida a las galaxias Seyfcrl l (I,awrcnce et al. 1985). 
Sin. •mbargo, como veremos más adelante, el espectro en particular de NG C 7217 no ó• 

lan plano; ·;,,,istrando claramente emisión lipa cuerpo negro alrededor de 2,000' K y u11 

mínimo en 3.5 µ-,;., ioto herho como se ha discutido ya, puedo ser provinienle de población 

estelar vieja en el núcleo de NGC 7217. 

Tabla 4.3.2. 

Flujos Je energla pMa NGC 7217. 

Filtro Flujo (mJy) Referencia 

60.0 Lawrence et al. (1985) 

ll 77.8 Lawrence et al. (1985) 

I< 62.6 Lawrcnce et al. (1985) 

K 33.6 Nosotros 

L 34.6 Lawrence et al. (1985) 

12 µm. 470 lllAS 

25 µm. 250 IRAS 
60 µm. 4780 IRAS 
100 µm. 18220 IRAS 

En dicho artículo, los autores indican que los colores J, ll, K, l.' de lA mayoría 

de los L/NERs son consistentes con un bulbo normal de población estelar. F.•to no es 

sorprendente pues los espectros de líneas de emisión ópticos en rote tipo de objetos •on 

en general más débiles que los espectro; para starbur.<t o míclros de alta excitación. E•te 

comentario es reforzado implícitamente por muchos aulore• &I incluir, en efecto, a NGC 

7217 como una galaxia de campo normal. Sin cmhargo, aún cu•ndo !<IS lumlnosid.ilrs •on 

mucho menores, existen parecidos entre algunos UNEE!s y g&laxiao .Sq¡fert /: Emi1ión de 

R-X, líneas Ha con alas anchas, variabilidad, etc. Esto pudiera indkar, Rrgtln aquello• que 

intentan relacionar a los NAGs entre sí, q11e los LlNERs son galaxias Sey/ort I débil.,, ron 

emisión infrarroja de polvo calentada por uu• fuente centr,11 (Lawrcncc et al. 198~). f.•• 
luminosidades en 10 ¡1m. de los LTNER• están en el rango l· 100 vrres "" hunino•ld•deo do 
R-X suaves. Este cociente es consistente con el tamaiio do los ll·X suavrs •icndo absorbldo1 
y reirradiados en el infrarrojo, La luminosid&d de loa LINEE!a parecer.alar dominada por 

la luminosidad de una población estelar típica entre 1 y 5 µm., pero can exn·aos onlre 10 
y 20 µm. (Lawrence et al. 1985). 
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En la Tabla $.S.!lprcscnlamos los !lujas obtenidos por Lawrencc d al. (lúiiój·~"" un•. _ 

apertura de 8 segundos de arco. Nuestro \'alor para esta apertura también es incluido~ así 

como los flujos IRAS. Asimismo, en la Tabla J.3.3 presentamos los flujos de multiapcr\ura 

obtenidos para esta galaxia. Encontramos que en la banda K tenemos aproximadamente 

un factor de ::e ! menas de flujo que el valor obtenido por Lawrcnrc el al. ( 1985 ). 

Tnhla 4,3,3. 

Magnitudes para NGC 7211, obtenidns con IRAf a diícrcntes apcrll,ms. 

Apertura Mag Error 

{ucsec) (K) (rn•g) 

1.6 13.13 ± O.ü!O 

3.2 ll.92 ± 0.006 

4.8 IJ.34 ± 0.005 

6A 10.96 ± 0.005 

8.0 10.69 ± 0.005 

9.6 10.47 ± 0.005 

11.2 10.29 ± 0.005 

12.8 10.13 ±0.005 

14.4 10.00 ± 0.005 
16.0 9.88 ± 0.005 

17.6 9.78 ± 0.005 

19.2 9.69 ± 0.005 

20.8 9.62 ± 0.006 

22.4 9.55 ± 0.006 

24.0 9,.¡9 ± 0.006 
25.6 9.4·1 ± 0.006 
27.2 9.39 ± 0.007 
28.8 9,3.'j ± 0.007 
30.4 9.32 ± 0.007 
32.0 9.29 ± 0.008 

Los valores de la Tabla 4.3.E están graficados en las Gráficas /.3./ y!!. El valor 

del flujo obtenido por nosotros para el filtra ({ y tres aperturas diferentes, se muestran en 
dichas Figuras. 
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· .. · Tabla 4,3,4, 

Flujos de energfa para NGC 7217, obtenidM con lllAF a dircrenlot aporturu. 

Apertura Flujo K Error Porcrntu&I 

(arace) (mJy) % 

1.6 3.6 :!: LO 
3.2 10.8 :l: 0.6 
4.8 18.4 :!: 0.5 
6.4 26.0 :l: 0.5 
8.0 33.6 :!: 0.5 
9.6 41.1 :!: Q.5 

11.2 48.6 :!:M 
12.8 55.9 :!: 0.5 

14.4 63.2 :!: 0.5 
16.0 70.4 :!:0.5 

17.6 77.2 :!:0.5 
19.2 83.8 :!: 0.5 
20.8 89.9 :!: 0.6 
22.4 95.8 :l: 0.6 
24.0 101.3 :!: 0.6 
25.6 !06.3 :!: 0.6 
27.2 110.9 :!: 0.7 
28.8 114.7 :!:0.7 

30.4 118.2 :!: 0.7 
32.0 121.2 :l: 0.8 

El valor calculado para la extinción, de acuerdo con la ecuación (26) y (24) del 
capítulo anterior, y de acuerdo con los valores dados por NED son: 

AK = AK1 x As 
Aai 

donde AK es la extinción buscada, AK1i como ac mencionó anteriormente, ca la extinción 
de la curva de Savage y Matbis (1979) para el filtro K; y AR e• la extinción dada por NED, 

que en el caso de NGC 7217 vale 0.41'"', y As1 e• la extinción dada por la curva de Savagc 
y Mathis (1979) para el azul, por lo que vale 4.1. Sustituyendo entonce• estos v&lores: 
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An = 0.38 X 0.4 l = 0.038 
4.1 

Asimismo, la corrección por corrimiento al rojo está dada por (ec. 26): 

J(eorr = 3.3 Z 

y dado que el corrimiento al rojo en este caso vale (ce. 27) 

entonces 

9'16 km scg-l 

300, 000 km scg-1 

/(,,,., = 0.0104 

0.00315 

Las tablas mostradas anteriormente tienen ya esta corrección. 

Figura 4.3.2. Imagen en K del mlclro de NGC 7217. 
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4.4 Nge 7469 

Esta galaxia, catalogada como Scyfcrt J, es uno de los objetos estudiados por Car! 

Scyfcrt en 1943, quien comenta que es una galaxia espiral con un núcleo brillantr, scmi

este1ar, cuyo espectro presenta bandas de emisión anchas. Sus caraclr.rísticas principales 

se muestran en la Tabla 4 .4 .1, y la imagen óptica pue<1e verse en la Fig 4 . .{ .1, tomada de 

Arp (1966). 

Tnbln 4.1.1. 

Datos generales dr. NGC 7•Um, tomado& de NEO. 

Asccnción Recta (1950) 

Declinación (1950) 
Diámetros (minutos de arco) 

Tipo Morfológico 

Extinción Galáctica (D mag) 
Tipo Seyfcrt 

Velocidad de recesión (krn ,-1 ) 

Otros Nombres 

23'oom'14.427' 

+08°36'16.12" 

1.5 X 1.1 

(R')SAD(rs)a 

0.12 
Seyfert l 

4916 

UGC 123~2, ARP 298 

MRK 1514, CGCG 405·026 

Fig. 4.4.1. Tomada de Arp (1966). 
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En 1981, Ulvestad et al. observan NGC 7469 en radio y muestran mapas d6 radio, 
encontrando un núcleo coincidente con el óptico, mas un halo de 10" do extenalón. E1to1 
autores argumentan que dado que el halo en radio y la región do llneaa angoataa donde 
se genera la emisión en Ho tienen igual extensión, puede haber cierta asociación entro lo• 
electrones emitiendo radiación de sincrotrón y el gas térmico a 104 ' K roaponsahlo do lM 
líneas delgadas. 

Cutri el al. (1984) encuentran que de la luminosidad total, la culll ea do una1 
4.7 x 107 L0 en 3.3 µm., aproximadamente el 80 % , o• decir, unas 3.7 x 107 /,r, 
provienen de una región anular entre 2" y 8" en diámetro alrededor del núcleo, en la cual 
debe existir polvo a unos N 300' K Cuera del kiloparsec central, en roglonea coincidentes con 
la NLR de los núcleos Seyfert, y dado que la fuente centrlll ea lncapaa de calentar polvo a 
temperaturas tan altB.S necesarias a estB.S distancias, debe existir otro tipo do mecani1mos, 
que calienten el polvo "in situ". Deede luego, indican Cutrl el al. (1984), la radiación 
de líneas de una BLR es insignificante, y las nubes do la NLR no pueden lntorcoptar la 
radiación de la fuente central para calentM el polvo atrapando fotones Ly Q 1 nnta lo cual, 

lo más factible es que existan regiones H I! circumnuclearoa. McAlary y !Ueko (1988) 
señalan que NGC 7469 tiene un exceso en la ernisión e~tendida para las bandaa K y L. 

Por su parte, Wilson el al. (1986) mueatran en un art!culo dedicado a e•to objeto, 
que la región de emisión extendida espacialmente ( N 10' o 3 k¡ic) do NGC 7469 astil 
compuesta de dos elementos: i) regiones do alta excitación con velocidades corrldaa prefo
rencialmente al azul respecto a la velocidad sistémica, con perfile• do llneaa con aalmatrlaa 
inclinadas al aaul y dominado cinemáticamento por los movimientos radial••; y 11) una com· 
ponente que comprende probablemente regiones 11 11 fotolonizadas por oatrallaa cll!lantes, 

que es de baja excitación, emite lineas delgadas y sigue el movimiento rotacional "nor· 
mal' en el plano de la galaxia o paralelo e. éste. El •entido dal movimiento radial dal gu 
debe ser haci& afuera. Los campos de velocidade& de las lineas do omisión c1tudladu son 
complete.mente con&istentes con lo esperado para las me1.cl1111 do estaa doa componant~•. 

Además, indican que el polvo calentado por brote• de formación aatelar clrcumn11· 
clear en NGC 7469 debe contribuir en una fracción importante, o en todo, •la lumlno1ldad 
en el mediano y lejano infrarrojo (1.6 x 1011 Le entra 12 y 60 µm, ) do la galaxia. El radio· 
halo difuso no térmico a eacala de " 10", aseguran, parece catar más B.Soclado con los 
brotes de formación estelar (•lar6ural), que con el núcleo mlamo. 
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Por su parte, Wilson et al. {1991) señalan que existe evidencia de la existencia de 

muchas estrellas calientes alrededor del núcleo de NGC 7469. Estos autores encueptran 

que un 80% de la emisividad de 3.3¡1m. proveniente de entre uno y tres segundos rle arco 

alrededor del centro, además de que el núcleo presenta las características de absorción 

por polvo en 8 y 13 µm., las cuales no están bien identificadas, pero que son comunes en 

galaxias starburst y raras en galaxias Seyfert. Esta observación es confirmada por Cutri 

et al. {1984) quienes encuentran para esta galaxia similaridades en el espectro del cercano 

infrarrojo de NGC 7469 y de M82, considerada por muchos autores como el prototipo de 

\as galaxias starburst. 

Wi\son et al. (1991} reportan mapas en radio (6 cm.), haciendo rlestacar que existe 

una intensa fuente compacta coincidente con el núcleo Seyfcrt. una imagen obtenida por 

estos autores se muestra en la Figura 4,4,!J. Por último, Wilson et al. {1991} agregan que 

existe evidencia de emision óptica y lineas de emisión provenientes de un anillo circumnu

clear. Asimismo, indican que ca~ una lasa de supcrnova.s estimada en aproximadamente l 

por año, se pueden predecir \as luminosidades observadas de Lf'ln "' 2.6 x 1011 /,0 , 

083620 

19 

16 

15 

14 

o • 
D 

• o 

::t , : r~w .. º' 
11 • _,_,-..,;•c_¡~._1.._..i__.o 

23 00 44.7 44.6 44.5 44.4 44.3 
RIGHT ASCENSION 

44.2 44.1 

Fig. 4.4.2. Mapa en Radio, lom&do de Wilson el al.{1991). 

En 1992, Koti\aincn et al. comentan que dado que este objeto ha sido reportado 

con grandes variaciones en su brillo (entre el 30 % y 200 %) por otros autores, ninguna ley 

de potencias puede ser ajustada para su espectro. 
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En relación con la morfología del núcleo de esta galaxia, en la Fig 4,4,3 mostramos 
la imagen en el filtro K. En esta figura podemos notar el gran parecido con la Imagen 
óptica: uu núcleo elongado en dirección ENE-WSW. Esta Imagen fue obtenida con un 
tiempo de integración de 5 segundos. Es interesante notar que la emisión circumnuclear 

extendida de la que hablan Wi!son el al. (1986) correspondiente a los 10" de arco (3 kpc) 
centrales se nota claramente en nuestra imagen K ( Fig 4.4.S) y se observa completamente 
quemada en la imagen óptica (Fig 4.4.I) de Arp (1966). 

1 . ¡I 
I~ 
'f l. r 

Figur• 4.U. Imagen el\ K del ndcloo de KGC 7'6Q. 

Los valores de la fotometría en el cercano infrarrojo dados por Carico et al. (1988) 
para una apertura de 5" de arco son presentados en la Tabla 4.4.e, donde la columna 1 
indica el filtro con el cual se observó, la columna 2 indica el Rujo obtenido en mJy, y 
la columna 3 indica la re!crencia de donde !ue tomado el valor en cuestión. Se Incluyen 

además dos valores obtenidos por nosotros para las aportura.a más ccrtann.s a los O" de arco 
ton que observaron Carico et ni. (1988). Estos valores fueron obtenidos mediante el uso 
del paquete apphot. phot de IRAF. Además, se incluyen los valores dados por el 1até\lte 
IRAS en las bandas 12, 25, 60 y 100 µm. Estos valores son graficadoa en lu Gro/1. 4,4,/ 
y 4.4.JJ ( F, vs v y vF, vs v respectivamente). 
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Tabln 4.4.2. 

Flujos de energía obtenidos con una. apertura de 5t1 para NGC 7469, 
tomadas de Carico et al. (1983). Notaa: (1) Ap = 4.8". (2) Ap = 6.4 

Filtro F, (mJy) Referencia. 

52.25 Carico et al. (1988) 

H 81.18 Caricu et al. (1988) 

K 109.2 Carico et al. (1988) 

K 71.43(11 Nosotros 

K 87.24(21 Nosotros 

3.7 µm. 156.92 Carico et al. (1988} 

10 µm. 787.41 Carico et al. (1988) 

12µm. 1410 IRAS 
25 µm. 5440 IRAS 
60 µm. 27200 IRAS 
100 µm. 37500 IRAS 
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.. 

En la Tabla 4.4.s mostramos las magnitudes que encontramos p&r& 20 apertur1LS 
diferentes a p&rtir de las imágenes obtenidas durante Septiembre 14 de 1991. L& columna 1 
indica la apertura, en la columna 2 se indican las magnitudes, y en la columna 3 se Indican 
las incertidumbres. 

En cuanto a la5 rorreccion"~ por extinción de nur..stra galaxia, de acuerdo con le. 
ccuaci6n (25) y con la Tabla ,¡.4.1, está dada por: 

AK = 0.38 X 0.12 = O.Oll 
4.1 

mientras que la extinción por corrimiento al rojo es (ver ec (26)): 

con 

V 
% 

Keorr = 3.3 Z 

4, 916 km •eg"1 

300, OOOmk aeg-t 
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por lo que 

K,,,., = 0.054 

En las Tablas 4.4.Sy 4,¡.4. se presentan los resultados corregidos ya por extinción 

y corrimiento al rojo. 

Tabla 4.4.3. 

Tabla 4.4.3. Magnitudes para NGC 7469, oblcnidas con IRAF a diferentea aperturas. 

Apertura Magnitud K Error 

(araec) (K) (m•g) 

1.6 11.44 ± 0.006 
3.2 10.28 ± 0.004 
4.8 9.87 ± 0.004 

6.4 9.65 ± 0.004 
8.0 9.51 ± 0.005 
9.6 9.42 ± 0.005 
11.2 9.33 ± 0.006 
12.8 9.28 ± 0.006 
14.4 9.23 ± 0.007 
16.0 9.20 ± 0.008 
17.6 9.17 ± 0.008 
19.2 9.14 ± 0.009 
20.8 9.12 ± 0.010 
22.4 9.10 ± 0.011 
24.0 9.09 ± 0.012 
25.6 9.07 ± 0.013 
27.2 9.06 ± 0.014 
28.8 9.06 ± 0.015 
30.4 9.05 ± 0.016 
32.0 9.05 ± 0.018 
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Tablau.4. 

Flujoa do tneraf• pan NGC 7469, oblenldM con lRAF • dlr•rtnlot aperlura.1. 

Aperluta Flujo K Error Porcen\\¡ll 

(ucsec) (mir) 3 
1.6 16.8 :!: 0.6 
3.2 48.7 :!: 0.4 
4.8 71.4 :!: 0.4 
6.4 87.2 :!: 0.4 
8.0 99.5 :1: o.a 
9.6 109.0 :!: o.& 
11.2 116.9 :!: 0.6 

12.8 122.9 :!: 0.6 
14.4 128.1 :!: o.T 
16.0 132.5 :1: o.a 
17.6 136.4 :1: o.a 
19.2 139.6 :!: 0.9 
20.8 141.9 :!: 1.0 
22.4 144.3 :!: 1.1 
24.0 146.7 :l: 1.2 
25.6 148.3 :!: ¡,3 

27.2 149.7 :l: 1.4 
28.8 160.8 :!: 1.6 
30.4 161.G :!: 1.6 
32.0 161.9 :l:l.8 

4.5. NGC 7592.· 

El sistema NGC 7592 es un par inl•r•c\ultlte. Lu 110111 encon\radu on NID, 1111 
cuales pertenecen al catálogo Mor!oldglco de Galaxlu (MCG), lndlc&n que el •11\em' 01 

un par en contacto por medio de dos colu anchu, y que el brillo do ambu componente. 
es aproximadamente el mismo. Lu poalcionea ~spcctlvu del 1i1tema ion: 
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Tabla ·1.5.1. 

Datos Gcncrnlcs parn NGC 7502. T01nndm1 de NEO, 

Nombre de la fuente 

1.- NC:C i592 W 

2.- NGC i5!l2 E 

Ascrnción Hecta ( 1950) Drrlinacióu ( l9!i0) 

23hl5m46.4' 

23' l 5m •Hi.9' 
-0·1º~1120" 

-0·1º41'33" 

Fig. 4.5.1. Imagen dtl 1i~tema NGC WJ2, tomAtliL de lh.Íll.ne\li y Muziani {19!.12). 

E'>tr> ~istcma es micmhro dr la. ~luc~tra d<' Galaxias Brillant1·s dC'lectadas por el 

satélite lllAS. Tanto Du;hou"' (1990) como Hafanelli y ~!arziani (1!1!)2) prrsrntan análisis 

morfológicos completos, basados en imágenc~ en el Cl·rcano infiarrnjo ( Bu~IJ(Jll:.e, l 9!l0}1 y 

en el óptico: filtros R y V (Hafanclli y ~larziani, 19~2). La discusicín siguic11t1• sr hi\sa cu 

los comentarios que Bushomc hace sobrl' la morfología de la imagen en K, argumcnlamlo 

que e."tas imágenes son similares a las imágc1lt's en R. Por su partf·, Haínnclli y Marziaui 

( 1992) discuten la morfología en 1\, argumentando que es similnr a la morfologfa en V. 

En términos generales puede decirse del sistema que presenta. dos grandes compo· 

ncntcs, una al Oeste y otra al Este, ambas del mismo brillo aparente. Asimismo, existe 

una tercera comp-onente, al Sur, lit cual es más débil y parr.cicra tr.nr.r caraclcrM ica~ má.ci 
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relacionadas con una gran región H ll que con una galaxia. En ambos artículos (Bushou!'.>c, 
(1990) y Rafanelli y Marziani, (1992) se indica que este par presenta dos colas larga~ que 

se extienden sobre varios minutos de arco, las cuales emanan del lado Norte de la galaxia 

Oeste y del lado Suroeste de la galaxia Este. 

NGC 7592: H• 

NGC 75921 K 

30' 

f'ig 4.S.2. Jmágen~ de NGC 7592, toma.dude BU1housc (1990). 

A partir de un análisis de las isofotas de las imágenes tanto en K como en R. (ver Fig 

./.5.S), Bushouse concluye que para la componente Oeste (NGC 7592 W) la forma de éstas 

es aproximadamente circular, mientras que para la componente Este (NGC 7592 E) la.< 

isofotas son elípticas, concluyendo que la galaxia Oeste está siendo vista de frente, mientras 

que la galaxia Este es vista con un ángulo de inclinación de - 53º. Asimismo, encuentra 

que algunas pequeñas diferencias en las características de las componentes vistas en las 
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imágenes K y R sugieren que hay uno mayor prcscnci11. de polvo en la componente E1to 
que en la componente Oeste, lo cual estaría confinna.ndo quo se \rata de 11n objeto visto 
aproximadamente de canto. Estas diferencias consisten básicamcn\ocn laoxlatoncladc una 
mayor estructura a pequeña escala, para la im&gen R que para la correspondionto lm&gen 
K, observadas en la galaxia Este. Aaimiamo, un complejo H 11 muy brillante locolludo 
en la parte final de la cola que se extiende hacia el Suroeste de la galaxl• Este ea apenas 
visible en la imagen K, y tiene colores R - K - 1 mo1 más azules que sna alradedom. Por 
su parte, Ralanelli y Marziani (1992) afirman que un poaible encuentro progrado entre las 
componentes Este y Oeste pudiera ser el responaable do las C!l.f&ctorl•llrllll morloldglcllll del 
sistema. 

Ralanelli y Marziani (1992) encuentran evidencia de actividad tipo alarbur1t, \& 
cual ocurre simultáneamente con la actividad tipo SelJ/orl, Se sabe que e1\e no ea el unlco 
caso en el que una galaxia preaente actividad de mu de un tipo: NGC 7469, por eJemplo, 
también presenta actividad starbursl y So'ilfert 1imultáneamente, mlentru que NGC 6764 
presenta actividad tipo Sey/erl y Wolf·Rayet, etc, (ver lncisoa dedicado• a estoa objetoa). 

Tablau.2. 

Caractorbtlc., de lao compononlc1 del 1!1lema NGC U02, 

Sistema lnteractuante Ngc 7592 

NGC 7592 W 
Velocidad de recesl6n (km &-1 ) 

Tipo Sey(ert 

NGC 7592 E 
Velocidad de recesi6n (km &-1 ) 

Tipo Morloldgico 

Extinci6n Galáctic11. (B m&g) 

7320 
Seylert 2 

7320 
Regi6n H 11 

0.10 

Una característica interesante que encuentran Raffa.nelll y Mr.rzla.nl (1092) 1obrn 
NGC 7592 es que la luminosidad de las Hne .. de emisión deblda8 a la &ctlvldad 1tnr&urd 

en la componente OCllte (NGC 7592 W) ea aparentemente mayor quo la lumlnoaldad de · 
las líneas de emiai6n debidas a actividad tipo Se'ilfert. Aaiml1ma1 recalcan que el gM da 
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4 .5 NGC 7592 70 

alta ionización responsable del carácter Seyfert del espectro de líneas muestra anchos de 

líneas comparables con las de las regiones H Il de baja ionización, lo cual sugier~ que 
la actividad Seyfert puede provenir de las mismas condiciones de las cuales proviene el 
fenómeno starburst. 

Los flujos de este objeto en las bandas del cercano infrarrojo y el lejano infrarrojo se 

presentan en las Tablas 4.5.S y 4.5.4 para NGC 7592 A y B, y fueron tomados de Carico 

el al. (1988). Se incluyen además nuestros flujos en K para una apertura de 5 segundos de 
arco, y las gráficas correspondientes a estas Tablas se presentan en las Grafs 4.5.J y 4.5.!! 

para NGC 7592A y en las Grafs 4.5.3 y 4.5.4 para NGC 7592B (en cada caso, la primera 

corresponde a F. vs v y la segunda a vF. vs v). 

Tabla 4.6.3, 

Flujos de cnergCa para NGC 7592 A 

Filtro Flujo (mJy) Referencia 

J 6.34 Carico et al. (1988) 
H 9.07 Carico et al. (1988) 
K 8.59 Carico et al. (1988) 

K 7.2 4.8" (Nosotros) 

K 8.9 6.4" (Nosotros) 
3.7 ¡im 8.39 Carico et al. (1988) 
10 µ111 54.98 Carico <t al. (1988) 
12µm 360 IRAS 
25 µm 1150 IRAS 
60 µm 5470 IRAS 
100 µm 8190 IRAS 

La razón por la cual en la siguiente Tabla, correspondiente a NGC 7592 B no incluye 
los flujos IRAS se debe a que el satélite no fue capaz de resolver las dos regiones, de manera 

que los flujos a estas longitudes de onda deben tomarse como provenientes de la región que 
contiene a ambos núcleos. 
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Tabla 4,5,4, 

l'lajo1 do onorgla pan NQC TaH D, 

Filtro Flujo (mJy) Ro!enmcla 

6.11 C11rlco el al. (1988) 
H 8.42 Carlco rl al, (1988) 
K 8.00 O arico el ni. ( 1088) 
K 7.1 4.8" (Noeo\roa) 
K 9.4 6.4" (Nosoll'OI!) 

3.7 µm 8.08 Carlco et al. (1988) 
IOµm 74.61 Carlco el al. (1988) 

En laa Tabloa 4,5.5, 6, 7 y 8 mostramo1 lu ma¡nlludci y lh~oe, Junio con 1111 

deaviaclonea eatándar, para ambu componente• del 1l1toma, En ~1tu 'llablH roproduclmo1 
los valores obtenidos para aperturaa deado 1.6" huta 12.8", En osln r11110 parllcu1111'1 no 
tenla sentido reproducir aperturaa mayorea puoa, como pundo aprocl11f10 un lu f~g1 4,6,/1 

IJ y 9 para aperturaa muy grandea 1e tendrla la contrlbucldn dohlda a la 3alaxla eomplU\ora, 

Tabla U.a. 
Ma¡nllud11 pu• NOC 7m A, oblonldu con IRAF a dllmnl" aptr
turu 

Apertura Ma¡ Error 

(llCMC) (K) ma¡ 

1.6 13.72 :!: 0.027 
3.2 12.72 :!: 0.021 
4.8 12.35 :!: 0.022 
6.4 12.13 :!: 0.024 
8.0 11.97 :!: 0.026 
9.6 11.84 :!: 0.029 
11.2 11.74 :!: 0.031 
12.8 11.64 :!: 0.033 
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Es interesante notar que en estas imágenes, de acuerdo con el catálogo MGC (Mor· 

phological Catalog of Galaxies, de Vorontosov-llcliaminov), se aprecia claramente ~ómo 
ambas componentes tienen aproximadamente el mismo brillo. Asimismo, Bushouse ( 1990) 

encuentra muy débil la región H 11 al sur del sistema, mientras que nosotros detectamos lig· 
eramente un halo extendido que envuelve ambos núcleos A y B, y la región correspondiente 

al Sur, donde existe esta tercera componente. Un análisis interesante pudiera derivarse de 

imágenes en estos filtros para mayores tiempos de integración. 
Tabla 4.5.6. 

Magnitudes para NGC 7592 B, obtenidRS con IRAF a dife-
rentcs aperturas 

Apertura. M.g Error 

(••a«) (K) (m•g) 

1.6 14.19 0.041 
3.2 12.9·1 0.026 

4.8 12.38 0.023 

6.4 12.07 0.023 

8.0 11.88 0.025 

9.6 11.75 0.027 

11.2 11.67 0.030 

12.8 11.60 0.033 

Tabla 4.5. 7. 

Flujoe de energfo paro NGC 7592 A, obtenidas con lRAF a 
diferentes aperturas 

Apertura Flujo K Error Porcentual 

(uaec) (mly) % 

1.6 2.1 ± 2.7 
3.2 5.1 ± 2.1 

4.8 7.2 ± 2.2 

6.4 8.9 ± 2.4 
8.0 10.3 ± 2.6 
9.6 11.6 ± 2.9 

11.2 12.7 ± 3.1 
12.8 35.2 ± 3.3 
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Tablo 4.5.8, 

Fhtjoo de encrgla para NGC 7592 B, obtenldu con IRAF a dl!erenlco 
aperturu 

Apertur& Flujo K Error Por«n\ua1 

(arcoec) (l1) " 1.6 1.3 :!: 4.1 
3.2 4.2 :!: 2.6 
4.8 7.1 :!: 2.3 
6.4 9.4 :!: 2.3 
8.0 11.2 :!: 2.5 
9.6 12.6 :!: 2.7 
11.2 13.5 :!: 3.0 

d 12.8 36.6 :!: 3.3 

Fl¡uta •.U lm11•• ,. K dtl adcl'° dt NCC Tall. 
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El cálculo de las correcciones de magnitud por extinci6n de la galaxia, de acuerdo 
con la ecuación (25), para el valor de extinción dado por la Tabla 4.5.l!, es: 

AK 0.009 

Para el corrimiento al rojo tenemos, de acuerdo con las ecuaciones (26) y (27), 

de donde 

7,320km seg-• 
300, OOOkm seg-• 

3.3. 

0.024 

o.os 

Orllica U.I. DEE para NOC 1592 A (F, n v.) 
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Crilca U.2. DEE para NCO Ts92 B (11 F, n 11.) 

4.6. NGC 7674.-

Esta galaxia ha sido catalogada por Mark&ryan y Lipovetskii (1973), como núcleo 

de galaxia comparativamente brillante, tipo SBc, cuyo núcleo, de acuerdo con su espectro, 
debe tener baja luminosidad con emisión en Ha. Sus principales caracterieticas pueden 

verae en la Tabla 4.6. l. 

NGC 7674 es encontrada por varios autores como prototipo de galaxia Seyfert 2, 
después de NGC 1068. En un intento de dietinguir entre actividad de tipo estelar y 

actividad de tipo Sey/ert, Feldman el al. (1982) examinaron una muestra de galaxias 
activas cuyas líneas provienen del núcleo. Los autores encuentran que NGC 7674 es una 

galaxia Seyfert 2 la cual tiene perfiles de Üneas anchos y con estructura. Aeimismo, añaden 

que aparentemente tiene Dujos de üneas más brillantes que cualquier S.yfert 2, excepto 

que NGC 1068. 
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Desde 1966, Arp catalogó a esta galaxia como una galaxia peculiar. De acuerdo con 
Arp(l966) (ver Fig 4.6. I) y estudios posteriores (p. ej. Jlickson et al. 1992), NOC 7674, 
junto con otros tres objetos, forman un grupo compacto, siendo ésta la galaxia mú grand" 
y brillante. L• segunda que le sigue, (H96/b o bien NOC 7675) es una gt.laxla lentlcular 
ubicada a 2.4" (Laurikainen y Moles, 1988) y lu dos restante1 parecen ser galaxlu enanu. 

Tablo ~.G.1, 

Dat.oa general .. do NGC 7674, tom&doo do NEO, oxceplo (•) Hlckoon 
(82), y (b) Laurlkalnen y Moleo (1988). 

Ascención Recta (1950) 
Declinación (1950} 
Diámetros (minutos de arco) 
Tipo Morfológico 
Tipo Seyfert 
Extinción Gal&ctica (B mag) 
Velocidad de receai6n (km ,-1 ) 

Corrimiento al rojo (Z} 
Otros nombres 

Membres!a a algún grupo 
Vel. promedio del grupo (km ,-1 ) 
Ve!. de dispersión del grupo (km 1-1 ) 

23A25'24.43011 

+08'30'12.91" 
1.1X1.0 
SA(r)bc pee 
Seyferl 2 
0.10 
8861 :!: 45 
0.0289 
ARP 182, MRK 533, 
UGC 12608 
H 961•) 
ssao11> 

113(•) 

Por su parle, Mirabel (1982) reporta a NGC 7674 con un cspeclro 111 c¡ue mueatra 
"claramente dos caracterlsticu de absorción separables, corrldu al uul re1pecto al perfil 
de emisión". Eata galaxia se ve de frente, (ver Fig 4.6.I} por lo c¡ue !& caracter!1tlca de 
absorsión corrida al azul puede indicar la preaencla de nubes moviéndose hacia afuera del 
núcleo. De acuerdo con resultadoo de observaciones en 21 cm hechos por Mirabel (1982), 
estas nubes estarían acercándose con una velocidad de 40 km ,-1 , 

En 1988, Unger et al. (1988) encuentran p&ra el núcleo de NOC 6764 obaervaclone• 
de &Ita resolución en radio, utilizando arregloe inter!erométrlcoe de bue ancha como el 
VLBI y el VLA en el radio, u! como observaciones espectrosc6plcu en el vlalble. Es· 
tos autores intentan determinar alguna correlación entre el perfil de lu lineu 6ptlcu 
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asimétricas respeclo al azul y a la emisión en radio, con el propósito de confirmar si Jas 

líneas ele emisión ópticas son producidas en nubes (1ue 1 de acuerdo con el espectro, estarían 

siendo eyecta<las por radio-jets. En principio, se puede esperar que un lóbulo compacto. 

el cual puede ser detectado en radio, produzca una onda de choque en el medio ambiento 

comprimirndo y acclcranclo al gas y entonces puedan ser dctcdadas las línra.11 en rl óptico. 

Figura U.I. fologrdfa. lonmJ,, de Arp ( Hl6ti) 

NGC 7674 presenta emisión extendida hasta unos 9 kpc. n., acuerdo al análisis 

espectral de Laurikainen y Moles (1988), la emisión extendida de esta galaxia se parece a 

la de una región ll 11 de baja excitación, pero es una de las galaxia. más brillantes en el 

lejano infrarrojo, 2 veces más que NtlC 1068, por lo que es incluida en las muestras de 

galaxias IRAS superlumiuico.< (Cariro el al. 1~88). Asimismo, ruudon (1980) la cataloga 

como una galaxia de fuerte emisión en radio. 

Por su parte, Carico rl al. (1988) encuentran flujo• entre 1 y 10 µm. ~:n la siguirntr 

Tabla presentamos estos flujos, junto con los flujos IRAS y nuestro valor en K para In 

apertura correspondiente. 

Los valores darlos en la Tabla ~.6.1! corresponden a valores de flujo en rniliJanskya, y 
dado que las aperturas con las que observan estos autores son de 5" de arco, nuestro valor 

más cercano en apertura, 4.8, es el tabulado aquí. La distribución espectral de energla 
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correspondiente se muestra en las Figs 4.6.!) y S. En estas Figura.<, es evidente qne hay 
un crecimiento constante de la energía irradiada a longitudes de onda grandes. Entre ,1.25 

µm y 25 µm puede decirse que hay una sola pendiente, de aproximadamente ::< 1.5, valor 

que concuerda con lo esperado para galaxias tipo Seyfert 2. 

Tabla 4.6.2. 

Flujos de energía para NGC 7674 

Filtro Flujo (mJy) Referencia 

9.96 Carico et al. ( 1988) 
H 16.5 Carico et al. (1988) 

K 24.79 Carico el al. ( 1988) 
K 18.4 Nosotros 

3.7 µm 59.ll Carico et al. (1988) 
10 µm 394.64 Carico et al. (1988) 
12µm 720 IRAS 
25µm 1930 IRAS 
60 µm 5470 IRAS 
100 µm 8190 IRAS 

JlujM,.,.,llGC'Tt'ft 

., ... 
..... 

. ... 
.... 

Ctl .. ·U- '". ... , 
llJ • .. 

Grüca 4.G.1. F., ••v. 
ESTA TESIS NO OEll[ 
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En la Tabla 4 .6.3 presentamos los valores obtenidos para la fotometría de mullia
pertura. 

Tabla 4.6.3, 

Magnitudes para NGC 7469, obtenidu c.on IRAF a diferente& aperturu. 

Apertur& Ma¡ Error 

(aroec) K (ma¡) 

1.6 12.56 :!: 0.008 
3.2 11.62 :!: 0.007 

4.8 11.34 :!: 0.008 

6.4 11.19 :!: 0.009 

8.0 11.10 :!: 0.010 
9.6 11.01 :!: 0.012 
11.2 10.94 :!: 0.013 

12.8 10.87 :!: 0.014 
14.4 10.82 :!: 0.016 
16.0 10.75 :!: 0.017 
17.6 10.70 :!: 0.018 
19.2 10.66 :!: 0.020 
20.8 1.63 :!: 0.021 

22.4 10.59 :!: 0.023 
24.0 10.56 :!: 0.025 
25.6 10.55 :!: 0.027 

27.2 10.53 :!: 0.029 
28.8 10.51 :!: 0.031 
30.4 10.50 :!: 0.034 
32.0 10.50 :!: 0.036 

En las Fig 4.6.e mostramos un mapa de isocontornos para este objeto. En cuanto 
a la estructura no puede decirse mucho. El núcleo es ligeramente elongado en dirección 
Este-Oeste. La escala de placa se muestra en dicha Figura, y puede compararse con la Fig 
,/.6.1, notando que la región emisora corresponde a la región central únicamente. 
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Tabla 4.6.4. 

Flujos de energía para NGC 7674., obtenidas con IRAF a diferentes aperturas. 

Aper,ur1. Flujo K Error Porcentual 

(&rcleC) (mly) % 

J.6 6.0 ± 6.57 
3.2 14.2 ± 6.53 
4.8 18.4 ± 6.55 
6.4 21.0 ± 6.58 
8.0 23.1 ± 6.62 
9.6 24.9 ± 6.67 
11.2 26.6 ± 6.73 
12.8 28.3 ± 6.79 
14.4 29.8 ± 6.86 
16.0 31.6 ± 6.95 
17.6 33.1 ± 7.04 
19.2 34.4 ± 7.13 
20.8 35.5 ± 7.28 
22.4 36.7 ± 7.42 
24.0 37.7 ± 7.59 
25.6 38.2 ± 7.83 
27.2 39.0 ± 8.07 
28.8 39.6 ± 8.38 
30.4 39.8 ± 8.74 
32.0 39.9 ± 9.25 

Las magnitudes presentadas en las Tablas .¡,6.f y ./.6.3 están corregidas por ex

tinción de polvo en nuestra galaxia y por corrimiento al rojo, Para la extinción por polvo, 
de la ecuación (25) tenemos: 

AK 0.38 X As =-.,-.!- (1) 

En la Tabla ./.6.J tenemos la extinción As = 0.1, por Jo que, sustituyendo: 
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Las correcciones por corrimiento al rojo se hace mediMte la ecuación (26), donde 
z está dado por la ecuación (27): 

V 
z = 

4.7 NGC 7714 

8, 861 km scg-1 = 0.0295 
300, 000 km seg-1 

K 00., = 3.3 z = 0.0974 

Este objeto ha sido sometido a numerosas observaciones y cuenta con una amplia 
gama de referenciM en la literatura. En 1966, Arp la Incluye en 111 catálogo como un par 
interactuMte (Arp 284) junto con NGC 7715. En la Fig. ~. 7.1 puede verse dicho par. 
De acuerdo con Weedmao et al. (1981), NGC 7714 es el prototipo de un núcleo slarhr1t 
con una tasa de 1 supernova al año (debe haber aproximadamente "' JO' remanente• de 
supernova dentro de un radio de uno3 "'280 parsecs). 

A gran escala, esta galaxia posee las siguientes características morfológicas (ver Fig 
4. 7.1): una gala.xia de disco distorsionada, con un semlanillo del lado eate (1), y tre1 colM: 
dos al suroeste (una dentro de otra) (2) y (3) y otro má. al noroeste (4). A1imiomo, puede 
venie un puente entre NGC 7714 y su compañera, NGC 771~ (~), y una cola mú al este 
de NGC 7715 (6). Las características generales •e presentan en la Th6/a 4. 7.1. 

NGC 7714 tiene intensas üneas de emisión, pero 1in el en1aochamlento caractorí1tico 
de las galaxiM Sey/erl, MÍ como un núcleo ~ulado, y flujos en el lejano Infrarrojo como 
evidencia de una inusual actividad en el núcleo. Laa líneas delgada. y el azul intenso 
pudiera ser el eíecto de una gran cantidad de e1Lrellas caliente• (Weedman el al., 1981). 
Por su parte, Condon (1980) encuentra un espectro en radio caracterí1tlco de remanentes 
de supernova. 
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Fi~ 4.7.1. Ngc 7il4 {OMt~) y NGC 171~ (E1t,). fotognJf, tom1.d1. de Atp (1966). 

Lns luminosidade• en r·X encontradas pilrn NGC 7714, <le acuerdo con \Vedman 

et al. (1981), son del orden de L, = 6 X IO'ºerg ,,9-1 , que comparado• con los 
10" erg seg-• típicos de las galaxias Seyfcrt (\'Cr Tablo 1.1), quedan tudavla mtty por 

abajo de lo que es una galaxia activa propianwnte hablando. 

En los mapas de radio de G cm realizados en el VLA por Weedman et al (1981) 

se resuelve claramente el núcleo, mo,trando 2 componeotes <lébi11·s en el centro (vrr Fig 

4.7.2). 

De acuerdo con estos autores, un indicador característico parl\ la actividad do tipo 

starbursl son las líneas de r.misión fuertes, las CUl\)t'!s son explicC\blcH si pl111aümo~ que las 
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estrellas calientes son las fuentes <le ionización. Asimismo, hay evidencia indirecta de 

estrellas calientes altamente masivas por medio del espectro ultravioleta: \a absorción de 

las líneas de Si y de C IV está asociada con e\ flujo de masa hacia afuera de las estrellas 

de tipo O, corridas a\ azul por 500 km .-1 para e\ C IV y 1,000 km .-1 para el Si, valores 

esperados de velocidades de materia fluyendo hacia el observador de las superficies de 

estrellas calientes. 

Tabla 4.7.1. 

Dato11 generales de NGC 7714, tomados de NEO. 

Ascención Recta {1950) 

Declinación (1950) 

Diámetros (minutos de arco) 

Tipo Morfológico 

Tipo Seyfert 

Extinción Galáctica (B mag) 

Velocidad de recesión (km s-1 ) 

Otros nombres 

23h33m40,588' 

+Ol '52' 42.33" 

1.9 X 1.4 

SB(s)b: pee 

Seyfert 2 

0.15 

2799 

ARP 284, VV 05la 

MRK 538, UGC 12699 

Al parecer los <l.i.tos obtenidos para rayos-X, óptico, ultravioleta y radio, son con

sistentes con la interpretación de \a luminosidad en e\ núcleo como consecuencia de una 

formación intensa de estrellas (Wecdman et al. 1981); y como veremos más adelante, los 

modelos de interacción entre NGC 7714 y NGC 7715, apoyan esta idea. Wcc<lman el al. 
(1981) proponen a NGC 7714 como el prototipo de una galaxia starburst debido a <los 

razones: la primera porque es visible en todas las longitudes de onda; la segunda porque 

de los núcleos slarburst couoci<lúS, el de NGC 7711 es el ópticamente más brillante y su 

luminosidad puede ser comp\etamentecxp\icada por modelos de intensa formación estelar. 

Por otra parte, en un estudio de galaxias activas del a 20 µm realizado por Lawrence 

ti al. (1985), las medidas para NGC 7714 en el cercano infrarrojo tienen la forma típica de\ 

infrarrojo de una galaxia starburst: en \os filtros J, 11, K y L aproximadamente planos; y 

aunque para NGC 7714 no están determinados, los flujos en \as bandas N y Q de galaxias 

Starburst presentan un aumento en el flujo de energía. Lawrence et al. (1985) indican 

que probablemente este espectro sea el resultado de la comhinación de emisión estelar y 

emisión térmica debida a\ polvo calentado por \as estrellas. Lo.. flujos en las bandas J, 11, 
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K y J, para una apertura de 8", determinados por estos autores en presentan en la algulenlr. 
Tabla, incluimos en ellas los flujos para las bandas del lejano infrarrojo ob<crv•do• con el 
satélite IRAS y nuestro valor para 8" en la banda K. 
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Flg. 4.7.2. Mapa ea Radio par• NGC 1114. lomado de W..iman ola! (IOll). 

Tabla u.~. 

Flujoo de energ!& p&r& NGC 7714. 

Filtro Flujo (miliJy) Referencia 

24.8 Lawrence et al. (1985) 
H 29.9 Lawrence et al. (1985) 
K 26.1 Lawrence et al. (1986) 
K 24.21 Nosotros 
L 24.4 Lawrencc et al, (1985) 

12µm 500 IRAS 
25 ¡im 2810 IRAS 
60 µm 11070 IRAS 
100 µm 10920 IRAS 
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Un estudio muy titil para nosotros es el realizado por Bushouse y Werncr ( 1990), 

pues obtienr.n imágenes en .J, ll, l\, H y llo <le varias gala~ias i11terad11anles, entre otras. 

NGC 7il-l; y con un sistema fotomrtrico ~imilar al nuestro: un telescopio ele 2.1 mctroii, con 

una cámara infrarroja ele 58 X 62 elementos de In Sb, una distancia focal de f/15, imágenes 

de 47" x ·14", escala ele placa de 0.76" pi.r-1 y un sccing ele entre L2 y 1.8. Comparnndo 

hu; características del sislcnia fotométrico de Bushuuse y \Vcrner (1990) con las de nuestro 

sistema fotométrico (ver capítulo :l), c.'> c\'iclcntc que la verificación rle nuestros resultado.:;, 

será muy valiosa. 

UGC12M91R ucc 12b991 111 

-~ 

~ ~ 

30" 

Fig 4.7.3. lmigrnr1 de NGC 7714 tomadu de Tiushousc y Wcrnrt (1990). 
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Tnbla-1.7.3. 

~lngnitudl•t para ~GC iiH. ohtcnitlrui ron IRAF i\ difer~nh-s n¡wrturas. 

Aperlura Mag f:rror 

{arceec) (Kl (mag) 

1.6 J2.i3 ± 0.012 

3.2 11.73 ± 0.009 

4.8 11.36 ± O.OJO 

6.4 11.17 ± 0.011 

8.0 11.0'I ± 0.012 

9.6 10.94 ± 0.013 

11.2 10.87 ± 0.015 

12.8 10.Sl ± 0.016 

14.4 10.76 ± 0.018 

16.0 10.73 ± 0,020 

17.6 10.70 ± 0.022 

19.2 10.6i ± 0.024 

20.8 10.65 ± 0.027 

22.4 10.63 ± 0.029 

24.0 10.61 ± 0.032 

25.6 10.60 ± 0.034 

27.2 10.59 ± 0.037 

28.8 10.59 ± 0.041 

30.4 10.60 ± 0.045 

32.0 10.61 ± 0.0•19 

En la Fig 4. 7.3-a presentamos la imagen de NGC 77¡.¡ en tres band,..: J, R y H o 

obtenidas por Bushouse y Werner {1990). La contraparte de la.• imágenes de estas galaxias 

en isocontornos puede verse en la Fig 4. 7.Sb. Es fácil notar como para la imagen en J la 
estructura es suave y difusa. Esta es una característica típica de las imágenes de gala.xias 

en el cercano infrarrojo. Asimismo, en el filtro !lo pueden notarse las regiones H 11 al 

suroeste y noroeste de la galaxia. La primera, siendo un complejo muy luminoso, alcanza 

a detectarse inclusive en el fillro J. De acuerdo con estos nulorcs 1 una. de lns Cñtaderislicas 

más importantes de las imágenes en el cercano infrarrojo, es la existencia del semi-anillo 

largo localizado al este de la galaxia, el cual tiene indices de color similares a los del disco 
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de la galaxia. Una conclusión básica respecto a esto es el hecho de que este anillo no tiene 
población joven distinguible en el infrarrojo. Más &delante regmaremos a este punto. 

Tabla 4.7,4, 

Flujos de energl• para NGC 7469, obtenldu con IRAF • dl!erontoi aperturu. 

Apertura Flujo K Error Porcentual 

(araec:) (J1) % 

1.6 5.1 :!: 1.2 
3.2 12.9 :!: 0.9 
4.8 18.1 :!: !.O 
6.4 21.4 :!: 1.1 
8.0 24.2 :!: 1.2 
9.6 26.6 :!: 1.3 
11.2 28.4 :!:U 
12.8 30.0 :!: 1.6 
14.4 31.3 :!: 1.8 
16.0 32.4 :!: 2.0 
17.6 33.3 :!: 2.2 
19.2 34.1 :!: 2.4 
20.8 34.8 :!: 2.7 
22.4 35.3 :!: 2.9 
24.0 36.0 :!: 3.2 
25.6 36.5 :!: 3.4 
27.2 36.8 :!: 3.7 
28.8 3G.7 :!: 4.1 
30.4 36.3 :!: 4.5 
32.0 36.2 :!: 4.9 

Recientemente se ha comenzado a hablar de galt.Xiu con c•rftetorl1tlca de emisión 
Wolf-Rayet. En 1991, Conti incluye a NGC 7714 como galt.Xi11. de nato. tipo, pues pre1enta 
la débil característica de emisión He 11 >.4686. Dado el hecho de la que la NOC 7714 es el 
prototipo de galazia atar6ural1 la confirmación de existencia de estrellu tipo WolC·Rayel 
en esta galaxia es de suma importancia. 
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En un modelo de evolución propuesto por Smith y Wallin (1992) sobre el sistcmaArp 

284, se predice en buena aproximación la morfología del mismo y el campo de velocidades 

del gas. Lo sorprendente en este caso es la gran simplificación: un modelo de tres cuerpos, 
con dos masas puntuales rodeadas de partículas de prueba sin masa distribuidas alrededor 

de las masas puntuales de acuerdo a un perfil de disco. Con este modelo, Smith y Wallin 
(1992) reproducen la morfología y la cinemática del sistema - suponiendo que la velocidad 
de las estrellas es similar a la velocidad medida en 21 cm para el hi<irógeno neutro -

proponiendo una colisión retrógrada entre dos masas diferentes. 

Un dato importante que comentan estos autores es el hecho de que el encuentro se 

produce cerca de la orilla del disco ( rm;n = 0.85 ± 0.2), y las compresiones radiales 

formadas pueden no ser suficientemente intensas como para producir formación estelar en 

el anillo(!) (ver Fi9 4. 7.1), hecho que es confirmado por las observaciones en el cercano 

infrarrojo hechas por Bushouse (1990). 

Por su parle, Yoshiaki et al. (1993) señalan que la interacción entre estas galaxias 
forma un potencial gravitacional ovalado - o barrado - el cual produce una barra en la 

región interior de la galaxia. Es debido a esta barra que una onda de choque se produce en 

el gas intercste}ar de esta galaxia, convirtiéndose eu una rápida acrcción haci~ el centro, e 

induciendo formación de estrellas masivas. 

Asimismo, en base a observaciones de CO(l·O) sobre una muestra de galaxias in

teractuantes entre las que se encuentran NGC 7714 y NGC 7715, Yoshiaki el al. (1993) 

concluyen que la cantidad de gas molecular en el centro no está afectado significativa

mente por la interacción, pero que tanto la tasa de formacióu estelar como Ja eficiencia de 

la misma si se encuentran significativamente afectadas por el grado de interacción entre 
los objetos. 

Las imágenes obtenidas duraote Septiembre de 1991 en San Pedro Mártir, (ver 
Fig 4.1.4) pueden compararse con las imágenes de Bushouse y Wcrner (1990) (Fi9 ~.7.:J). 

Notarnos que nosotrn.~, una vez más, no <letectamos emisión extendida a causa <le los 

tiempos de exposición cortos. Sin embargo, podemos notar una ligera elongación del núcleo 

en dirección SSE-NNO tanto en las imágenes J y R de llushouse y Wcrner (1990) como en 
nuestras imágenes. Las esca1a.<t de placa son similares, y se muestran en ambas Figuras. 
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Figura 4.7.4. Imagen en K del ntdeo de NGC 7714. 

Los datos de la fotometrla de multiapc1tura 1calizada en el presente trabajo se 
muestran en la Tabla 4. 7.3 y 4 De nuevo, podemos notar que la mayor parte de la emisi6n 

proviene del núcleo. No existen grandes vaiiaciones de ftujo para más de 8 segundos de 
arco. Aommmo, la di•tribución espectral de energía para este objeto se grafica en las Grafs 
4. 7.1 y 4, 7.f!. Puede notarse en dichas Figuras que de nuevo hay emisión similar a la de 

cuerpo neg101 con un máximo local cerca de J. 

Por último, calcularnos la extinción por corrimiento al rojo y por el polvo <le nuestra 

galaxia. Para el primero, de las ecuaciones (26) y (27) tenemos: 

V 

por lo que 

2, 799 
300,000 
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[(,.,, 3.3 • = 0.031 

Para las correcciones por polvo de nuestra galaxia, de acuerdo con la ecuación (24) 
tenemos: 

0.38 X As 
-4-.1-

y, de acuerdo con los datos dados en la Tabla 4.1.1, 

AK = 0.013 

Esios valores se han tomado en cuenta en las Tablas 4. 7.3 y 4. 

-a •100;.I•~ 

'01.,.u_ 
-u oo .... ,._ 
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" 

Gr,fica 4.T.1. F11 v1 v. 
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4.8. ARP 102.· 
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~.8 ~rp IOB 113 

Mientras que para loa aiote objetos prcscntndoa 11Utorlormanta ao oncontrt\ llílA CAn· 
tidad de referencias conslderabla, parn este objeto dnkAlnrnto luoron loerJlud111 on NED 
tres referencias. ARP 102 ea un par inloracluant~, cu~lli pmlel11n;;¡ iil prment~ @n l¡ 
siguiente Tabla: 

Tllbl• 4.8.l, 

Po1lclone1 para el al1toma Arp 1031 tomadM do NllD, 

Nombre de la fuente 

1ARP102 A 
2 ARP 102 B 

Aaccncldn l\ectn (lD~O) Doclln~clón (lona) 

17~17'"M.3' 
17~18'"06.0' 
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En su atlas de galaxias interactuantes, Arp (1966) comenta que el sistema presenta 

características morfológicas débiles, las cuales están distorsionadas y fragmentadas, La 

galaxia ARP 102 A es una galaxia elíptica, mientras que ARP 102 Bes una espiral. Una 
fotografía del sistema se presenta en la Figura 4. 8.1 y sus características principales en la 

siguiente tabla, obtenida de NEO, 

Las referencias encontradas no nos permiten decir mucho más en relación a la galaxia 

ARP 102 A, la componente elíptica. Respecto a la componente espiral, ARP 102 B, 
encontramos algunas cosas interesantes: en un artículo reciente, Cassidi y Raine (1993) 

clasifican los perfiles de líneas de emisión de este objeto. Al parecer, esta galaxia presenta 

un doble pico en sus líneas de emisión. Dichos perfiles son atribuidos generalmente a discos 

de emisión, cuyas Hneas se separan debido al efecto de rotación cuando son vistos de canto, 
y la separación entre los picos rojo y azul es atribuida a la velocidad de rotación del disco 

en la región más externa de emisión. 

Tabla 4.8.2. 

Caractcrísticns de Arp 102a, tomados de NED. 

ARP 102 A 
Diámetros (are sec) 
Tipo morfológico 

Tipo de Actividad 

Velocidad de recesión (km ,-• ) 

Extinción Galáctica (B mag) 

ARP 102 B 
Diámetros (are sec) 

Tipo morfológico 
Velocidad de recesión (km s-• ) 

Tipo de Actividad 

0.9 )( 0.7 

EO 
Seyfert 1 

- 7250 
0.06 

0.8 X 0.5 

SABb pee 

- 7182 
LINER-BLRG 

Un perfil de este tipo no presenta gran problema de interpretación. La cuestión 
fundnmental en este caso se debe a que este prefil es temporal: se ba detectado que el 

pico azul llega a desaparecer por completo a bajos flujos de continuo. El interpretar la 
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dependencia temporal de estos perfiles es un problema abierto hoy en día, )' de acurrdo con 

C'assidi y Raine, t(t1irncs <lrh•rminan la~ propirdacles drl liipotl-tico 1\isro, esta dC'prnclencin 

temporal debe tener origen fuera dl'l disco mh;mo. 

FiK· U.l. lma~l!:n .l.: ARr !O'!, lomii.b. ill' Arp (1%6) 

Las observacione:i de rste olijcto rcaliz¡1das d11rnntc la temporn<la <le Se[llicmbrc de 

ln91 corresponden a AR!' !02 A, es decir, a la galaxia rliplica, la cual presenta actividad de 

lipo Seyfcrl. La galaxia espiral (ARP 102ll) "' <unsiderahlcmcntc m;ís débil, (- 15m0
•) lo 

cual está por clebajo del límitl•de deten:ión de la. <·ámara infrarroja (\'cr Capitulo :J). Para 

este objeto, las magnitudes y flujos se prt•srnlan .1 continuación 'fobias ./.8.9 y 4. Como 

"(' mencionó a11tcriormrnte 1 para este objeto se encontraron 1inicamentc tres refcrcncia.i;, 
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en las cuales no se encontraron magnitudes ni flujos. Et por etta ruán quo en el prc1ento 
trabajo no se presentan comparaciones de estM, ni distribuciones eapectralea de energ!a, 

En la Tabla 4.8.Sy 4.8.4 presentamos loa flujos de energ!a para este objeto obtenidos 
para la banda K a 20 aperturas diferentes. 

Tabla ~.8,3, 

Magnitudes para Arp 102, obtenldM con IRAF a dllmntes aporlur ... 

Apertur• Mag EHOl' 

(are1e<) (K) !\ 

1.6 13.90 ± O.Dl8 
3.2 12.79 ± 0.013 
4.8 12.36 :l: 0.013 
6.4 12.12 :!: 0.014 
8.0 11.96 :!: 0.015 
9.6 11.86 :!: 0.016 
11.2 11.77 :!: 0.018 
12.8 11.70 :!: 0.020 
14.4 11.66 :l: 0.022 
16.0 11.63 :!: 0.024 
17.6 11.60 :l: 0.027 
19.2 11.57 :l: 0.029 
20.8 11.56 :!: 0.032 
22.4 11.55 :l: 0.036 
24.0 11.M :l: 0.039 
25.6 11.59 :l: 0.045 
27.2 11.61 :!: 0.050 
28.8 11.64 :l: 0.056 
3G.4 11.66 :!: 0.062 
32.0 11.68 :l: 0.068 

En un articulo publicado en 1983 aobre ARP 102 B, Staulfer, Schlld y Kocl Indican 
que el espectro de lineas de emisión se parece al de una BLRG ( IJroad Line l!adia Galaz~), 
aunque difiere de estas porque la contribución de una fuente de ley do potenclu a 1u 
continuo óptico es menor a lo usual. Igualmente, lu líneaa do eml1lón de baja lonl1M:lón 
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son más fuertes que lo acostumbrado para las NL\lG (Narl'OW Linc Radio Ga/a:y), Do 
acuerdo ron estos autores, esta ga.hn:ia. pudiera. estar en un estado tranaitor1o entre unA 
gnlaxia tipo LINE/l y una tipo BLRG. 

Figura. 4.6.2. Imagen en K dd nUeleo de ARP 101. 

Para este objeto, las correcciones de magnitud por extinción de la g&!aida fueron, 
do acuerdo con la ec (24) y con los datos dados en la Tabla 4, 7.V, 

Asimismo, la corrección por corrimiento&! rojo, de acuerdo con las eruaclonea (26) 
y (27) es: 
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V 
z = 7,245 

300, 000 = 0.02415 

de donde 

K"'" = 3.3 z = 0.0797 

Tabla 4.8.4. 

Flujos de energfo. para Arp 102, obtenidas con IRAF a diferentes aperturas. 

--
ApeUura Flujo K Error Porcentual 

(ame<) (milily) 3 

1.6 1.7 ± 1.8 
3.2 4.9 ± 1.3 
4.8 7.2 ± 1.3 
6.4 9.0 ± 1.4 
8.0 10.4 ± 1.5 
9.6 11.4 ± 1.6 
11.2 12.4 ± 1.8 

d 12.8 13.2 ± 2.0 
14.4 13.7 ± 2.2 
16.0 14.2 ± 2.4 
17.6 14.5 ± 2.7 
19.2 14.9 ± 2.9 
20.8 15.1 ± 3.2 
22.4 15.1 ± 3.6 
24.0 15.I ± 3.9 
25.6 14.6 ± 4.5 
27.2 14.3 ± 5.0 
28.8 14.0 ± 5.6 
30.4 13.7 ± 6.2 
32.0 13.5 ± 6.8 

En la Figura 4.8.9 presentamo1 el mapa de este objeto en el fillro K, mientras que 

las magnitudes y flujos de energía en el filtro K para 20 aperturas diferentes se presentan 

en las Tablas 4.8.J y 4.8.2. 
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Conclusiones.-

Si bien la muestra de galaxias presentada en este trabajo es pequeña, algunos puntos 

importantes pueden señalarse: 

De las 8 galaxias estudiadas, en cuatro casos encontramos estructura del núcleo 

similar a la estructura. de su contraparte óptica, o a la estructura en el cercano infrarrojo 

publicada por otros autores. Sin embargo, en ningún caso fue posible encontrar emisión 

extendida. Sabemos que para n frames diferentes la suma de estos produce un incremento 

proporcional a n en la intensidad de un objeto, mientras que produce un incremento 

proporcional a fo en d ruido. Por esta razón se sumaron las imágenes con la intención 

de encontrar emisión extendida., pero no fue posible detectarla debido primordialmente a 

que la emisión extendida es considerablemente más débil, lo cual dificulta su detección en 
intervalos de integración cortos y al hecho de que esta estructura se vuelve más difusa aún 

debido al efecto del seeing atmosférico. 

En el caso de NGC 6814 (ver Figs 4.2.1 y 4,) el núcleo presenta la misma elongación 

en dirección NNE-SSW que la contraparte óptica. Nuestra imagen en K presenta además 

otras dos características similares: por un lado, las regiones más brillantes que se encuen

tran justo al Norte del núcleo y que pertenecen al brazo espiral que emana de esta región 

parecen detectarse en nuestra imagen, aunque esto en realidad está justo por encima del 

nivel del ruido. Una característica detectada de manera más confiable es lo que pudiera 

ser una región H 11 que parece formar parle del mismo brazo espiral y que se encuentra 

unos 30" de arco al Oeste del núcleo (ver Figs). 

En el caso de NGC 7469 (ver Figs 4.4.1 y S), encontramos igualmente una elongación 
del núcleo; en este caso en dirección ENE-WSW. Claramente la mayor emisión en K se 
concentra en la región central de este núcleo (ver Fig 4.2.4). En este caso vale la pena 

señalar que contamos tan solo con 2 imágenes, una de 1 seg y otra de 5 seg de tiempo de 

integración. En la primera, el núcleo no parece estar tan elongado como en la scgun<la, y 

desde luego, el número de cuentas fue considerablemente más bajo. La imagen presentada 

aquí fue la de 5 segundos, Fig 4.4.s. 

- 99 -



Ooncluaionea 100 

Para. NGC 7217 (Figs 4.s.1 y .e), encontramo1 gra.n 1im1Utud entre \u lmqenea 
óptica e infrarroja, aunque desde luego no fueron detectadot los lonue1 bruo1 filame11to101. 

El caso más interesante morfológlcamente habla.ndo lo pre1enta NGC 75921 que 
mostró gran similitud entre las partes infrarroju pmentadu aqu{ y lu pre1entadu por 
Bushouse (1990 y 1991) (ver Figs 4.s . .e y 9). Haciendo un a.ni.lial1 compmtlvo entre e1laa 
imágenes, es claro que existe una envolvente que cubre laa dos componente1 y •• extiendo 
al Sur, hacia donde se encuentra la región que R&fanolli y Marzlani (1992) definen como 
región H IJ. Sin embargo, la emisión de esta región no alcanza a ecr dcto.clada por no1otro11 

quedando justo por encima del nivel del ruido. La contraparte en K de Bu1hou10 (1990 
y 1991), según este autor, sí presenti> dicha región 11 ll. Debemoe notar que el dclcclur 
usado por estos autores parece un poco más sensible que el nuestro, pormlllondo dotoctar 
la emisión que se extiende al Norle de la componcnle Oeste de la onvo\vo.nle do la que 
hablamos. Igualmente, al parecer con nuestro equipo pudimos dolcct&r haala el tercer 

isocontorno (en orden ascendente, i. e. del más débil al mi\a inton10) mpe-:to al detector 
de Bushouse (1990 y 1991), lo cual ea bastante a.ccplablo ai rocordrunoa que nuestro detector 
es de calidad de ingeniería y las imágenee de llushou•e (1990 y 1991) fueron realizadas con 
un excelente seeing atmosférico. 

En los cuatro casos restantes no puede hablaree de estructura del mlcleo, y desde 
luego, tampoco de la emisión extendida. 

En cuanto a los resultados numéricos, nuestra precisión fotom6trlc&1 como 10 mon· 
donó en el capítulo 3, es del ~ 933. Sin embargo, de \01 ocho caao1 e1tudladoe nueatroe 

flujos coinciden con los publicados por los autores roforldoa on 1010 4 caso1 dentro de 01ta 
precisión: para NGC 6814, dentro del 98%; para NGC 6764 y NGC 7714, dentro del 93%; 
y para NGC 7592 B, dentro del 91 %. Para loe caeos rC8tantcs tenemos dosvlaclonea m•· 
yores del 10%: NGC 7592 A, con un 87%, todav{a no tan \o]n•; NGC 7674, 75%; NGC 
7469, 67%; y el CMo más grave, NGC 7217, donde nuestro Rujo cal& por deb&jo del flujo 
detectado por otros autores cerca del 54%. 

A este respecto deben señalarse varias cosae: 

i) Los resultados fueron publicados por diferento1 autore1 y dl!crentos aperluru, lo 
cual puede ser fuente de error y diferentea t!po1 de detectores (p. ej. monodctcC• 
torea). 
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ii) Los resultados de estos autores 110 incluían los valore1 de lu lncertldumbm. 

iii) Nuestros valores tienen corrección por corrimiento l\l rojo y extinción de\& galaxia, 
mientras que los resultados de otros autore1 fueron tomados sin 011111 correccione11 

aunque estas correccion•• en realidad fueron pequeiju, 

iv) De los casos analizados, NGC 7592 A no parece ter un caao demul&do Alejado y no 
debe preocupar mucho. En el caso de NGC 7674 cuyu Imágenes fueron adqulrldna 
la misma noche que NGC 7592, NGC 7714 y NGC 6764 (ver Tqb/aa 9.J y Bh y cuyoa 
datos por lo tanto fueron procesado• de manera almultónea, no ea cl1110 cuill ea la 
fuente de error, En el cRSo <le NGC 7469 ••obtuvieron 1\nkamente doa lm4genes en 
una noche, una de éstas presentaba carocterístic11> ligeramente diforeutea a la otra: 
como se mencionó anteriormente, el núcleo no eataba cln.ramente elongado, En e1a 
sentido, dicha imagen tenía un tiempo de lntcgr•ción 5 vocea menor, por lo cual 
una posible explicación es que en esta Imagen 110 1e hayan detectado caracterlaticAI 
del núcleo que contribuyan significatlv111nenlo a I• emislvlclad cl•I mismo, aunque en 
principio los valores arrojados están normaliia<los en el tiempo a 1 aegundo y por 
lo tanto el flujo obtenido con un frame <le a segundo• de expositidn debe sor Igual 
al obtenido ton un segundo de expo•ición, Otra po•ible explicación es la existencia 
de variabilidad: Dultzin, Rucias y Costero (1993) han detectado varlabllhlad en 
infrarrojo (banda 11) en cscafRS cortas de tiempo para NGC 7469. Por último, el 
caso de NGC 7217 paree• ser un problema •orlo, pues eHtA gAfaxia ea en principio 
la galaxia mlÍs normal, y presenta sin omhorgo la m•yor desviación, 

Debemos concluir quizá que un estudio máa comploto de los ftujOI medidos por 
muchos otros autores •e debe rcalizAr, para determinar •I la cfücrnpancia ca simplemente 
por la comp111ación con un solo autor en ca<la caso, u •i re.ilmento •• o•hr a prob\cm¡¡¡ d\1 
nuestro detector (actualmente hay publicadas mayores canti<ladoo de datOI en catáloRo• 
infrn.rrojos como el editado por Gezari el al. 1993), 

Es importante recordar que e•tos resultados encontrados ae obtuvieron con un de. 
lector de nueva tecnología, con calidad de ingeniería y cuyos par4m•tro1, como ion 1u 

respuesta, los intervalos de linealidad, otc.; hubo que ea·racterl1111. En la fech11 en la quo 
fueron obtenidas las imágenes (1991) este tipo de dctectore1 romenuba a dar 101 primero¡ 
resultados. Actualmente se trabaja ya con detectore.i de 2~6 x 266 y co1nlen1an A Apll'C!Cor 
detectores mayores. La astronomía bidimensional en el cere&no Infrarrojo comlenu apenu 
a caracterizarse y a arrojar sus primer<» frutoa, y 1e eapera quo mayorea lo¡roa proven¡11n 
de Ju futuras generaciones de detectores. 
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