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Introduccion 1

Introduccién.

Con el desarrollo de nuevas tecnologias, la astronomia contemporanea ha podido
avanzar en diferentes aspeclos. En particular, el desarrollo de detectores bidimensionales
en |as frecuencias del cercano infrarrojo ha permitido determinar nuevas propiedades de los
objetos celestes, y en particular, de las galazias activas, llamadas asi por la gran cantidad
de luz que emiten. La distribucidn espectral de dichas galaxias, asi como los perfiles de las
Iineas de emisién de estos objetos no puede explicarse tinicamente en términos de radiacién
puramente cstelar, tanto por la forma del espectro que producen como por lo pequeiio de
la regién donde se produce.

Existe una amplia gama de galaxias activas, las cuales pueden ser clasificadas de
acuerdo con su luininosidad, espectro y variabilidad, en galaxias tipo Seyfert 1y 2 ob-
jetos BL-Lac, liners, cuasares, radiogalaxias y galaxias starburst; cada uno de estos con

subdivisiones y caracteristicas especiales.

En el presente trabajo se analizan imdgenes directas obtenidas durante Septiembre
de 1991 en el telescopio de 2.1 metros de San Pedro Martir con un detector bidimensional
de 64 x 64 pixeles de 11gCdTe, de una mucstra de 8 galaxias activas. Con esta camara se
pueden obtener imdgenes en las bandas infratrojas J(1.25 ym), 1 {1.65 um), XK (2.2 pm),
Bry (fwhm = 2.1655 ym) y Keone (fwhm = 2,130 pgm— 2.156 pm), esta iltima utilizada
para eliminar la contribucién del continuo, dejando dnicamente la emisién en Bry.

En términos generales podemos afirmar que las imagenes dpticas y las imdgenes en
el cercano infrarrejo son similares a gran escala. Sin embargo, a mediana o pequeiia escala
existen mayores diferencias, revelindose en el cercano infrarrojo caracteristicas original-
mente ocultas por polvo. A su vez, se sabe que la emisidn térmica de granos de polve
calentados primariamente por rayos X {efecto Complon inverso), radiacién de estrellas
viejas con temperaturas tipicas de unos 2000 K, etc., se da cn las longitudes de onda del
infrartojo, por lo que el estudio de dichos objetos en estas longitudes de onda es importante

En el presente trabajo se hace fotometria de multiapertura de dichas galaxias, com
parandose los resultados con los reportados en la bibliograffa existente, En los casos dond:-
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es posible determinar estructura, se presenta un andlisis morfolégico, Para estos fines
se utilizaron los programss APPHOT, PHOTCAL, IMAGES y ASTUTIL, del paquete IRAF,

el cual permite obtener la fotometrfa de multiapertura y analizar la emisidn de objetos
celestes.

En el capitulo 1 presentemos un breve resumen de lo que son las galaxias activas,
sus caracterfsticas més importantes y los principales modelos; en el capftulo 2 se hace un
andlisis de las caracterfsticag de la emisién de estos objetos en el cercano infrarrojo; en el
capitulo 3 se describe el sistema fotométrico utilizado, asf como los métodos de adqulsicién
y reduccién de datos y el proceso para obtener la magnitud de un objeto medlante el
uso del paquete IRAF; y en ¢l capftulo 4 so presenta una revisién bibliogréfica sencilla do
cada uno de los objetos observados, se presentan los datos fotométricos obtenidos y sus

respectivas distribuciones espectrales de enegfa. En la quinta y ¢ltima parto ae incluyen
las conclusiones,
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Capitulo 1.- Galaxias Activas,

A principios de los afios sesentas, los astrénomos descubrieron ciertos objetos en
el cielo con una caracteristica especial: corrimientos al rojo extraordinariamente grandes.
Este hecho implicaba, de acuerdo con la ley de Hubble, que dichos objetos (llamados ahora
cuasares) {uesen los mds lejanos conocidos hasta entonces. Para poder ser observados
a distancias tan grandes, estos cuasares debfan tener luminosidades extraordinariamente
altas, emitiendo cientos de veces la energia de una galaxia normal, convirtiéndose entonces
en los objelos mads luminosos del Universo,

Sin embargo, el estudio de los cuasares habfa comenzado desde 1943, cuando Carl
Scyfert realiz6 un estudio de algunas galaxias con nicleos brillantes, notando que las lineas
de emisién del hidrégeno estaban considerablemente ensanchadas, con valores t{picos de
varios miles de km/seg. Sin embargo no fue sino hasta veinte afios después, cuando Bur-
bidge ef al. (1963) establecieron como fendmenos comunes a los cuasares, a las galaxias
estudiadas por Seyfert y a algunos otros objetos como las radiogalaxias,

Sabemos hoy que existen una serie de objetos con caracter{sticas similares entre sf
a los cuales llamamos nicleos activos de galaxias (NAGs). Las caracteristicas bisicas de
estos objetos son: emisién intensa en todo el espectro electromagadtico, desde radio hasta
rayos-v, lineas de emisidn de baja y alta ionizacién, presencia de lineas de emision delgadas
(tipicamente de varios cientos de km/s) y alto grado de variabilidad en diferentes cscalns
de tiempo. Algunos de estos objetos presentan ademds lineas de emisién anchas (de varios
miles de km s™! ); en muchos se ha detectado intensa emisién en radiofrecuencias; y en
algunos se detectan altos grados de polarizacién, Una descripcidn general puede verse en
Osterbrock (1989), Ruano (1992).

Actualmente reconocemos cinco principales grupos de galaxias con ndcleos activos:
galaxias Seyfert, cuasares, radiogalaxias, blazares y liners (Low Jonization Nuclear Emis.
sion Regions). A grandes rasgos, las caracteristicas de cada uno de estos son las siguicntes:

Galaxias Seyfert: En promedio, dentro de fos NAGs estas galaxias son las més
cercanas, Estdn asociadas en su mayoria a galaxias espirales y se dividen en dos subgrupos:
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Galazias Seyfert 1: Poseen un espectro de lineas prohibidas delgadas, y de lineas
permitidas anchas. Denotando con paréntesis cuadrados a las prohibidas, las lincas mis
conspicuas son [OII1] AM959, 5007 [N II] AN6348, 6583; [OI] AA6300, 6364; [S II]
AX6716,6731; [Fe VII) A6087. Estas lineas de emision tienen anchos que oscilan alrede-
dor de unos 300 km/seg. Asimismno, presentan lineas de emisién permitidas de H I, He I,
He 11, Fe 11, principalmente. Los anchos tipicos de estas lineas son de unos 3,000 km/seg,
aunque varian en general de 500 a 15,000 km/seg.

Por su parte, las galazias Seyfert 2 presentan tanto lineas permitidas como lineas
prohibidas delgadas. Se cree que estas galaxias pueden ser galaxias Seyfert tipo 1 pero con
una componente que oculta las regiones donde se da la emisién de las lineas anchas, razén
por la cual estas lineas no son observadas. [ncluso se ha visto que galaxias como NGC
1068, consideradas durante mucho ticmpo como Seyfert 2, han emitido lincas permitidas
anchas en Juz polarizada. Sin embargo, es controversial que sea este el caso para todas las
Seyfert 2.

Cuasares: Son cstos los objetos con mayor corrimiento al rojo observado. Este
hecho, si interpretamos el corrimiento al rojo como debido a efecto Doppler, y de acuerdo
a la Ley de Hubble, coloca a los cuasares a distancias extraordinariamente grandes, por
lo que, para poder ser vistos, deben estar despidiendo energias extraordinariamente altas.
Otras caracteristicas bdsicas de los cuasares son (Hazard el ol 1979): apariencia estelar,
exceso ultravioleta, emisién variable en un amplio rango de longitudes de onda, Iineas de
emisidn permitidas anchas (hasta unos 20,000 km/scg) asi como prohibidas angostas (unos
cientos de km/seg) y grandes corrimientos al rojo. Los cuasares pueden ser divididos en dos
grandes grupos: cuasares radio-callados y cuasares radio-ruidosos, de acuerdo con el tipo
de actividad en las frecuencias del radio. Una descripeion a nivel bdsico pucde encontrarse
en Kauffman (1991).

Radiogalaxias: La caracteristica mds importante es la existencia de dos radio-
I6bulos situados simétricamente respecto a la fuente central, la cual cmite tambicn en el
radio y frecuentemente coincide con una fuente compacta éptica. Los tamafios frecuentes
de estas radio estructuras son de varios kiloparsecs, hasta megaparsecs. Las canlidades de
energia asociados con estas estructuras son de 10% ergs como limite inferior. Estos objelos
estén frecuentemente asociados a nicleos de galaxias gigantes elipticas (c0). Al igual que
para las galaxias Seyfert, existen dos tipos de radiogalaxias: NLRG y BLRG (narrow y
broad line radio galazies), y su nombre se asigna de acuerdo con los auchos tipicos de las

-4~
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lineas de emisin observadas en su espectro éptico. Una discusion sobre los jets que emiten
estas radio-galaxias puede encontrarse en Carrillo (1988).

Objetos BL-Lac: Estos objelos en gencral no presentan lineas de emisién, aunque
en los niveles de menor brillo (mayor quiescencia) se han llegado a detectar lineas de emisién
débiles. Sin embargo, son altamente variables, con escalas de tiempo incluso menores a
un dia, Si bien es cierto que una de las principales caracleristicas de las galaxias activas
son las lineas de emisidn, los objetos BL Lac no presentan este tipo de caracteristicas
espectrales. El que scan consideradas como galaxias con nicleo activo es debido tanto a la
energfa promedio que radfan como al tipo de distribucién espectral de energia (DEE): su
continuo, al igual que la mayoria de los NAGs, obedece a una ley de patencias. Asimismo,
presentan un alto grado de polarizacién {IT ~ 15 — 30%). o

LINERS: (Low lonization Narrow Emision Region). Son objetos con lineas de
emisién de baja excitacién. Presentan cocientes de lineas de emisién diferentes a los de las
galaxias Seyfert y alos de las regiones H Il normales, pareciéndose més a los de las regiones
excitadas por choques. Normalmente los liners presentan emision de polvo a longitudes
de onda mayores que 1¢ pm, mientras que para la mayoria de los micleos Seyfert, a estas
longitudes de onda domina la emisién de poblacién estelar. En términos generales, los
colores en el cercano infrarrojo ( 1.25 — 3.5 pm) de los liners no presentan diferencias
respecto a los de las galaxias espirales normales,

- Una tabla con las luminosidades tipicas de estos objetos puede verse a continuacién:

Tabla L.1.

Luminosidades t{picas de los NAGs, en ergs/seg (escala logarftmica).

Objeto Radio Infrarrojo Optico Rayos X
Espiral Normal 38 42 43 39
Galaxia Seyfert 40-45 46 43 4244
Radiogalaxia 1245 42 44 41
BL-LAC 42-46 47 45 42-45
Cuasares 44-46 47 46-47 46

Por iltimo, las Galaxias Starburst tienen, de acuerdo con algunos autores, activi-
dad nuclear. La pertenencia de estos objetos a la familia de los niicleos actives de galaxias

—5-
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es ampliamente discutida hoy en dia. La tendencia actual es de agruparlos Junto con las
galaxias activas, pues muchos objetos que originalmente se han clasificado como galaxias
Seyfert, poseen emisién tipicamente starburst (brotes de formacién estelar).

En términos generales, podemos asegurar que ho es un solo mecanismo de radiacidn
el existente en las galaxias activas, siro la combinacidn de varios inecanismos, la que pro-
duce el espectro final de las galaxias activas. Comno veremos maa adelante, existen algunos
objetos que s bien han sido clasificados como galaxias iipicamnente Seyfert, posteriormente
s¢ han ido reclasificando, al encontrar diferentea tipos de emisién para éstos, En algunos
casos, por ejemplo, se ha logrado observar una alta luminosidad en el lejano infratrajo,
en otros, una emisién tipicamente de brotes de formacidn estelar, stc; proponiendo efectls
vamente que son todos estos objetos manifestaciones diferentes do un zolo fendmeno: las
galaxias activas.

El modelo méds aceptado actualmente para micleas activos de galaxins conata de
tres componentes bisicas (ver, p. ej., Osterbrock, 1989 y referencias ahf): una fuente
central supermasiva (hoyo negro), el cual acreta material hacia su centro, siendo el principal
productor de emisidn continua. Dos regioics de emisidn do lfneas, las cuales se cree sa
encuentran en nubes & difercntes distancias dol niicleo: 1a lamada BLR ( broad kne region
oregidn de lineas anchas) con densidades altas { 10% cm=3 ) y es donde sa producen las lineas
anchas; y la NLR (narrow line region o regién de lincas angoatas) la cual tieno densidades
de 10° cm~3 y es donde se producen las lineas prohibidna angostas, Asimismo, se cree
que de acuerdo con 1a inclinacién que cada uno do estos objetos presenta al observador, s
tendran los distintos tipos de micleos activos de galaxias,

Si bien este modelo es el més sencillo y permite predecic 1a mayor parte do los
fenémenos observados, tiene varios problemus, ¢l s importants probablemente ea ol
proceso por el cual ¢l material es acretado hacia el agujero negro (Wilson ¢t al, 1991), De
acuerdo con estos modelos, la tasa de acrecion tipica es de entre 1 y 100 Mg/afo. Asf,
una {uente de material a acretar s el mismo gas do Ia galaxia hudsped, Esto gas tiene alto
momento angular y éste ticne que ser perdido para caer de la galaxia al hoyo negro. A la
fecha han sido sugeridas varias maneras de forzar al gas, siendo las dos més importantes:
i) efectos de marea producidos por interaccion entre compadieras, desatando el movimiento
de gas hacia cl centro de la galaxia, o bien, 1i) un potencial gravitacional asimétrico camo
puede ser el de una barra (Rovan et af. 1990). Sin embargo, Wilson ¢! al. (1991) confirman
que son precisamente estos procesos los esperados para comptimir nubes y desatar intensos
brotes de formacion estelar en las grandes nubes moleculares.

-§ -
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8. Emisidn Infrarroja, 8
Capltulo 2.- Emiaién Infrarroja de Galaxian Activas.-

Actualmente se ha acumulado evidencia do emisién Infrarroja an galaxiss activas,
observada en el disco en caso de galaxias espirales, en el butho, y por supueato en e} nicleo,
En algunos casos (Yates ¢t al. 1990) se encuentra amisidn infrarroja incluso en loa 1dbulos
de las radiogalaxias, en forma de grandes manchas calientes {holspots).

Si bien es cierto que cl andlisle de galaxias activaa requiere de un eatudio complato
y minucioso en todo ¢! espectro, el andlisia de imdgenea en el cercano Infrarrojo puede sor
de gran importancia. Bushouse (1990, 1991} encuentra quo a gran eacala, la morfologia de
las galaxias activas en las imdgenes en ¢l cercano infrarrojo es aimilar a laa imdgones en el
éptico. Sin embargo, afade, grandes difarenciag se ven a menor escala: las imAgenes en ol
cercano infrarrojo permiten determinar caracteriaticas quo dpticamente eatdn ocultas por ¢l
polvo, Es comin que las regiones centrales do las galaxiaa so ancuontren significativamente
miés enrojecidas que los discos, lo cual puede interpretarae como un efocto combinada de

alta metalicidad, enrojecimiento por polvo y una pequeiia compaonente de emisidn de polvo
térmico en las regiones nucleares,

De igual manera, Huges et al. (1990) afirman que las principaloa ventajas que tlenn
la observacién de las imdgenea de micleos activos do galaxias on el cercano infrarcojo ron
las siguientes: i) existo evidencia de que en los micloos activoa so pueden desatar brotes
de formacién estelar alrededor del nicloo do la galaxia. Las imdgenes en of éptico y en
el ultravioleta pueden entonces esconder I naturaleza de estas rogiones donde so dan los
brotes, mientras que las imdgenes en el cercano infratcojo permiten obaervar a travée do
dichas regiones, donde hay mucho polvo; y ii} para objetos como cuasares, los cualea tienen
una fuerte emisién en ol ultravioleta, lea imdgenes et K (A ~ 2.2um) pucden determinar
de mejor manera Ja emisién de la galaxia huéaped.

La emisién de las galaxias activas ha sido estudiada desde finnlos de loa afios 80',
y ain hoy en dfa uno de los problemas fundamentales es e} de determinar cudles son loa
procesos fisicos que dan lugar a In emisidn do eston abjetos. En particular, el problema da
distinguir entre las diferentes contribuciones al in{rarrojo permancea ablerto, Sin embargo,
los micleos activos de galaxias puecden subdividirse a grandes rasgos en dos grupom 1)
aquellos cuyo continuo pareciera estar doniinado por emisldn térmica, y 1) aquellos cuya
emisién continua es predominantemente no-térmica. Pasa el primer grupo, pareclera qua
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2, Emision Infrarroja. 9

el continuo cercano-lejano infrarrojo (de 1.a 1,000 zm.) estd dominado por emisidn térmica
de polvo con temperaturas desde 40 hasta 2,000°K.

Una herramienta importante en el cercano infrarrojo es la espectroscopia, pues son
los perfiles de lineas los que nos pucden dar un diagndstico de las condiciones del sistema
(Thompéon, 1990). De acuerdo con este autor, las principales lineas de emisién en el cer-
cano infrartojo son Bry; (1-0)S(1); (2-1)S(2); H 2; asi como las bandas J(A 1.25pm);
H(AL.65um); y K(A2.2pm), Sin embargo las caracteristicas espectrales infrarrojas asoci-
adas con polvo que son observadas en objetos galdclicos no necesariamente son detectados
en los niicleos activos de galaxias, lo cual dificulta la determinacién de los mecanismos
de emisién y de las condiciones fisicas en los nicleos activos. Por otra parte, los estu-
dios de polarimetria son de gran importancia, pues pueden revelar en algunos casos algin
tipo de alineacién del polvo, indicando de csta manera la presencia de campos magnéticos
(Ward et al. 1990). Desgraciadamente, todavia no hay una buena cantidad de trabajos
observacionales de polarizacidn en el cercano infrarrojo,

Asimismo, las distribuciones espectrales de energia (DEE) de los nicleos activos
contienen informacién muy valiosa. En términos generales, puede afirmarse que para ob-
jetos cuya emision es no-térnica, la distribucién espectral de energfa es del tipo “ley de
potencias”, donde el flujo varia con la frecuencia mediantela relacién F, ~ »®. Un ejemplo
tipico de esto son los cuasarcs, para los cuales el indice de poteucias s aproximadamente
a ~ =1, por lo que su distribucién espectral de energia ({log(vF,) vs. v) es plana. Para
objetos cuya emisidn es térmica, las distribuciones espectrales pueden aproxitnarse a las
distribuciones tipicas de cuerpos negros.

En términos generales, se considera que hay cuatro componentes bisicas de la
emision de Jos micleos activos de galaxias: i) Un continuo que obedece a una ley de poten-
cias subyacente en todo nicleo activo; ii) un continuo de recombinacién de H y Fe II; iii)
emision térmica a una o varias temperaturas proveniente del disco, la cual puede dar lugar
a un exceso azul; y iv) en algunos objetos de baja luminosidad, luz estelar proveniente de
Ia galaxia huésped, y brotes circumnucleares.

Ademds de cstas componentes, una compouente superpuesta al continuo ha sido
observada entre 2y 10 um. Originalmente se propuso que este exceso era debido a emisidn
libre-libre de nubes de emisién de lineas anchas, con densidades de 10"~ em=2, pero Bar-

vainis (1987) presenta un modelo alternativo de emisién térmica de polvo. En dicho modelo
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2. Emisidn Infrarroja, 10

se presentan dos distribuciones de polvo diferentes: en el primer caso, granos de polve que
se suponen homogéneamente distribuidos con una densidad que varia radialmente, En el
segundo caso, pequeiias nubes Sptic te gruesas al éptico-UV. En ambos casos, los gra-
nos son calentados por la fuente primaria de radiacién dptico-ultravioleta a temperaturas
de aproximadamente 15,000°K. De acuerdo con Barvainis (1987), la radiacién absorbida

por los granos es reemitida en el cercano infrarrojo. Esto se debe a dos razones: la primera,

que la eficiencia de absorcion de los granos de polvo es mucho mayor en la regién dptico-
ultravioleta y menor en ¢l infrarrojo, absorbiendo entonces mayor radiacién de longitudes
de onda pequefias que grandes; y la segunda, que el espectro de emisién para el polvo a
diferentes temperaturas tiene la forma Q. B, (T} ), donde Q. es la cficiencia de absorcién
del grano a diferentes longitudes de onda, y B,(T},) es Ia funcién de Planck para granos de
polvo a temperatura Tj,. Asi, la radiacién de longitudes de onda cortas cs altamente ab-
sorbida por el polvo, produciendo un calentamiento en los granos de polvo y una posterior
emisidn de tipo cuerpo negro de acuerdo con la funcién: Q,B,(T,).

El gran logro de Barvainis probablemente es que reproduce la forma espectral en
el cercano infrarrojo observado en los NAGs alrededor de 2um, ademads de predecir un
minimo alrededor de ! ym, el cual ha sido observado. Esto puede ser explicado en términos
de calentamiento del polvo hasta el punto de sublimacién, i.e., hasta ~ 1,500°K.

En una muestra de 48 galaxias Seyfert, Edelson et al. (1987) encuentran lo siguiente:
los espectros de las galaxias Seyfert 2 tienen pendientes més inclinadas que los de las
Seyfert 1 o de los cuasares; para las galaxias Seyfert 2, aza-zs, ~ —1.56, mientras que
para los cuasares @zg-z, = —1.00 y para las Seyfert 1 apa.a5, ~ ~1.18, sugiriendo que
¢l mecanismo de emisidn de las galaxias Seyfert 2 es predominantementie térmico (emisién
de polvo) mientras que para los cuasares y las Seyfert 1 pudiera ser un mecanismo de
radiacién no-térmico: para las galaxias Seyfert 1 se cree que la emisidn infrarroja cstd
dominada por radiacién no reprocesada de sincrotrén auto-absorbido, dentro de regiones
de tamafios pequefios, tipicamente de un dia luz; es decir, aproximadamente ¢l tamadio del
hipotético disco de acrecién.

Como se menciond anteriormente, el problema de distinguir entre los diferentes
mecanismos de emisién, en particular en las regiones del infrarrojo cercano, es un problema
abierto. En ese sentido una serie de trabajos interesantes se han planteado: debido a que
la emisidn continua de poblaciones estelares viejas de galaxiaa tiene su méximo cerca de
1.5 um, y que la emisidn extendida del disco contribuye al espectro infrarrojo de toda

-10-



2. Emision Infrarroja. 11
galaxia espiral (Edelson et al. 1987) resulta interesante descomponer los petfiles de brillo
superficial de las galaxias mediante el uso de fotometria de multiapertura para distinguir
entre diferentes componentes (Malkan y Filippenko, 1983). Recientemente se han hecho
andlisis refinados de la contribucion de las diferentes componentes de la galaxia a la emision
infrarroja. Ejemplo de esto son Kotilainen et al. (1992), Zitelli et al. (1993}, quicnes
descomponen la emision de la galaxia en tres partes fundamentales: micleo, 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
tipica con un bulbo con una ley de r'/* y un disco siguicndo una ley exponencial. Estos
autores argumentan que con esta descomposicién pueden eliminar la emisién de la galaxia
huésped, obteniendo dnicamente la contribucién del ndcleo.

Por su parte, Sanders ef al. (1989) observan una muestra de cuasares de la mues-
tra de Palomar-Green {(PG) entre 10 nm y 1,000 s, Si bien es cierto que las galaxias
del presente trabajo no pertenecen a dicha muestra, vale la pena mencionar que Sanders
interpreta la emisién entre 10 nm y 0.3 um como emisién térmica a temperaturas de entre
10,000 K y 100,000 K proveniente del disco de acrecién; y la emisidn entre 2 pm y 1 mm,
como reradiacion de polvo. Asimismo, encuentra un minimo comin alrededor de 1 ym,
caracteristica observada incluso en objetos 109 veces menos luminosos que los cuasares de
esta muestra, interpretandolo como una caracteristica fundamental de todos los niclecs
activos de galaxias: como sublimacién de los granos de polvo y posterior calentamiento del
gas a las temperaturas descritas anteriormente. Una confirmacién de esto la dan Sanders
et al. (1989), quienes encuentran un minimo alrededor de 1 pm y lo interpretan como tem-
peratura alrededor de ~ 2,000°K para la cual los granos de polvo son destruidos. Segiin
estos autores, la emision de 2 a 5 pm es reradiacion de polvo caliente, y de 5,000 A a 2 pm
es radiacién libre-libre del gas, después de que el polvo ha sido sublimado, y a longitudes

de onda menores de 5,000.4 se ticnc la contribucion del disco de acrecion.

Un resumen de las propiedades de emisién de las galaxias Seyfert [y 21lo presenta
Cruz-Gonzalez (1984): la mayoria de estas no son altamente variables y sus distribuciones
espectrales de energia son complejas. En promedio, el continuo dptico-infrarrojo de las
Seyfert 1'y 2 son diferentes: Muchas Seyfert 2 ticnen una regién oplica muy inclinada,
posiblemente debida al enrojecimiento por polvo, una fuerte conteibucién de la galaxia
subyacente, y una region infrarroja plana, con un exceso entre 3 y 10 gm. Por su parte,
las Seyfert ! también tienen espectros inclinados, pero mas aplanados que las Seyfert
2. También presentan excesos infrarrojos relacionados con la galaxia, pero mucho menos
prominente que las Seyfert 2.
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2. Emiaidn Infrarroja. 12

Si bien es cierto que ninguna de las galaxias Seyfert tiene emislones intensas en
radio como los cuasares, lo cierto es que las galaxiaa Seyfert ! tienen propledades en el
continuo similares a las de los ¢ radio callados,

tore

Por otra parte, existe evidencia de emision de polvo en las galaxias Seyfer!, pero
no hay acuerdo aun en cudles son los mecanismos que le dan arigen. Loa cantinuos do las
galaxias Seyfert £cstdn mds inclinados, probablemente debido al enrajecimiento por polvo
y a una fuerte contribucién de la galaxia subyacente, Una conclusién de Cruz-Gonzdlez
(1984) es que si se eliminan las contribuciones de la galaxia subyacente y del palva en loa
espectros producidos por las galaxias Seyfert £, las distribuciones espectrales de enorgia
de los dos tipos de galaxias Seyfer! son similares, salvo que las Seyfert 2 son en promedia
menos luminosas y tienen indices espectrales mayores,

Debida & los distintos tipos de radiacién que operan en e} infrarrojo: componente
estelar, componente no-térmica, componente de polvo, radlacién libre-libre, ete., s de
fundamental importancia realizar cstudios en e infrarroje {Jmdgenes, espectroscopia y
polarimetria) que nos permitan determinar no sdlo cudles son los dominantes, sino detalles
como la proporcién de contribucién de cada uno, laa propiedades fisicas del gas, del polva
y de la poblacién estelar,
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Sistema Folométrico 13

Capitulo 3.- Fotometria.

El presente capitulo consta de cinco partes: en la primera definimos qué es un
sistema fotométrico; en la segunda, describimos cudl fue el proceso seguido en la obtencién
¥ reduccién de las imagenes; en la tercera, se sciialan cudles fueron los objetos observados,
y cuiles son las caracteristicas de estos, asi como la calidad del ciclo durantc la temporada;
Ja cuarta, los pasos seguidos para la obtencién de la fotometria con el paquete apphot.phot
v apphot.photcal del programa IRAF (Imaging Reduction and Analysis Facility) y por
1ltimo, un breve analisis de las correcciones que deben realizarse a la magnitud obtenida
debidas al efecto de corrimiento al rojo y a la extincion de la Galaxia. Respecto a estos
{emas tratados, una descripcidn més completa de lo que es un sistema fotométrico, asi como
del procedimiento para hacer fotometria puede encontrarse en Henden y Kaitchunk (1982)
oen Kitchin (1981). Asimismo,una buena descripcion de cada una de las rutinas realizadas
en IRAF puede encontrarse en los helps en linca del paquete TRAF, en Specifications for
the Aperture Pholometry Package (Davis, 1989), en A User’s Guide lo the Iraf Apphot
Package {Davis, 1989), o bien en A User’s Guide to the Stellar CCD Photowetry with
Iraf, (Massey y Davis, 1392), los cuales pueden ser obtenidos mediante un ftp:

ftp tucana.tuc.noao.edu (140.252.1.1)

username: anonymous

8.1, Sistema Fotométrico.

Desde 1a antigiedad, los gricgos definieron ¢l brillo de las estrellas en términos de
sus magnitudes aparentes, asigndndole a la estrella mds brillante una magnitud de 1,y a
la mis débif de 6. No fué sino hasta ! siglo XIX cuando se determing que el ojo humano
tiene una respuesta logaritmica a la cantidad de energfa que le llega:

m = —klogF m

donde /* es el flujo de encrgla, y se define como el coclente de la energia total E que
atraviesa una cierta drca 4 en un intervalo de tiempo ¢ :

- ()
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Sistema Fotomdirico 14

més adelante pudo descubrirse que aquello a lo cual los griegos definioron como una dife-
rencia de 5 magnitudes (desde 1 hasta G}, correspond(a realmento & ut coclente on flujos
de 100. Con esto en mente, 2 ecuacién (1) se puedo expresar como:

(my =my) = —2.5!0_:7(;—') (9)
2
ésta ha sido la manera més usual de definir el brillo de una estrella vista deade la tierra.
Sin embargo, esta magnitud no nos indica cudl es el brillo inteinacco, pucs adn cuando un
objeto sea aparentemente brillante, puede simplemente deberse a un ofecto de dlstancla.
Para esto se define la magnitud absoluta como la magnitud que una eatrella tendrin i
fuera colocada a una distancia de 10 parsecs . En goneral, si F' es ¢l flujo de una fuente
recibido por un observador colocado a una distancla D, entonces ol flufo f recibido por el
" mismo observador colocado a otra distancia d camblia con el cuadrado de la distancia:

1=(5)'r “

De esta manera, para convertir de magnitud aparente a magnitud absoluta utl-
lizamos la ec. (3):

(m - M) = ~28009(L) = s105(§) @)

y ol definimos la distancia D (completarmente arbitraria) como 10pe, tendremos:

(m ~ M) = Slogd = § (6)

donde d debe estar dada en parsecs.

Sin embargo, antes de conocer Ia magnitud absoluta realmente hay mucho por hacer
con las magnitudes aparentes: el flujo que ss obscrva depende de la cantidad de energia
que salid de Ja estrella, lo cual puede expresarse como el producto de doa funclones: ay* 4
donde @y es el dikmetro aparente de la estrella 1 e [y la frradiancia do la mizma (on
unidades de energla por unidad de tiempo, &rea, frecuoncia y &ngulo sélido), Ademdn,
el flujo radiado por la eatrella pucde ser en parto absorbido en el camino por el medio
interestelar. Si denotamos por T, ala tranaparencia de eate medio, entonces of fluyjo visto
por un observador colocado afuera de la atmosfera seré:

S =a LT m
-
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donde el subindice A indica que el flujo observado es funcién de la longitud de onda, pues
la transparencia del medio interestelar depende de ésta

Una vez que esta energia llega a la Tierra, lenemos que tomar en cuenta que existen
ahora varios filtros: el primeroe, la atmésfera. Sea T, la transmisién atmosférica, 1y Ja
transmision del sistema Sptico, que desde luego depende de la calidad del telescopio, ¢t tipo
de filtros, etc., y por dltimo la respuesta del detector, r. El flujo que se observa entonces
en un observatorio terrestre es:

- ™ = e LLT.Tyr (8)

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

Mg LT
J"\:ag I‘T,’I‘.T/rd,\) (9)

m - M) = -25lo (_X_—-‘_'_"
( ) N\ P e LTI,y dy

Con esta ecuacién definimos un sistema fotométrico como un conjunto de fillros,
detectores y telescopios, ubicados en algin lugar geogrdfico con cierlas caracleristicas at-
mosféricas medias, los cudles tienen en promedio cierla respuesta a diferentes longitudes
de onda:

5(0) = T TN r(x) (10)

el cual debe ser, en principio, estable en el tiempo. Es por esto que ain cuando podamos
definir en términos generales la magnitud de una estrella, debemos siempre hacer referencia
al sistema [olométrico que se utiliza, En el presente trabajo nos referiremos al sistema fo-
tométrico infrarrojo del Observatorio Astrondmico Nacional de San Pedro Martir, definido
por Carrasco et al. (1991); unque existen otros sitemas fotométricos infrarrojos, por ejem-
plo, los definidos por Ruelas y Mayorga (1993}, o bien, Roth et al. (1984). Una vez que
hemos sido capaces de determinar la magnitud de una estrella para un cierto filtro, es
importante definir el indice de color:

Ca = (my —my) = 4.5@(?) (1)

»
donde F,, es el flujo de energia de un cierlo objeto con un cierto filtto a , y F.y, es el flujo
del mismo objeto con otro filtro b . El indice de color (11) es precisamente la cantidad que

nos permite hablar de una distribucidn espectral de energia (DEE).
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Sistema Fotomélrico 18

De acuerdo con la ecuacién (3), m; o m; pueden tener un valor arbitrario, por lo
que es necesario definit 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, H,
K de San Pedro Mértir definido por Carrasco et al. (1991) se tiene para Vega I = H = K
= 0.0m9,y légicamente (J — K) = (H ~ K) = 0.0™%%, Las longitudes de onda efectivas
para cada banda son (Carrasco, et al, 1991): para Joan, Aoy = 1.198um, para Hoan,
Aesy = LG8 pum; y para Koy con Agyy = 2.2Lum.

Asimismo, de la ecuacién (8), es claro que necesitamos caracterizar ]a transparen-
cia atmosférica (Mihalas y Binney, 1981): Sabemos que la transmisidn de ondas electro-
magnéticas a través de la atmésfera tiene un comportamiento exponencial, es decir, es de
la forma T ~ €=, donde a s la masa de aire, es decir, la cantidad de atmdsfera que se
interpone entre la estrella y el observador. Suponiendo la atmésfera plano-paralela (esto
funciona muy bien como una primera aproximacién), tendremos que la magnitud de una
estrella depende del dngulo zenital 2, de acuerdo con 1a ecuacién (ver Fig. 1)

my(2) = ma(0) + &k, sec (12)
Z

Figura 3.1 Masa de aire para un obeervatorio

donde k, es una constante, denominada coeficiente de extincién, y m,(0), la masa de aire
a éngulo zenital igual a cero (ver Fig 9.1).

Es evidente que estos valores cambian entre diferentes filtroa y lugares geogréficos,
por lo que deben definirse para cada sistema fotométrico. En particular, para San Pedro
Mirtir se tienen los siguientes coeficientes de extincidn (Carrasco el al. 1991):
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3.2, Cdmara IR UMASS 17

<E>= 0.0918 & 0.0048 —rd {13)
masa aire

<Ey>= 00315:!:00045 L (14)
masa aire

< By > = 0.0499 & 0.0045 L . (15)
masa gire

Estos valores se tomardn en cuenta mas adelante, cuando sean transformadas las
magnitudes instrumentales a magnitudes reales.

8.2, Descripcion de la cdmara infrarroja.-

La cAmara infrarroja fue construida en la Universidad de Massashusetts (UMass)
utilizando un arreglo de 64 x 64 pixeles de HgCdTe, cuyo detector es de calidad de in-
genierfa y fue prestado a UMass por la Universidad de Wyoming. El desarrollo del ins-
trumento (electronica, dptica y software) fue realizado por M. Skrutskie. En la Figura
3.2 se presenta una fotografia del cridstato que aloja 2l detector, el cual estd acoplado a
una electrénica de amplificacién y adquisicidn de datos. La adquisicion de datos se lleva a
cabo en una PC mediante un programa que realiza Jas siguientes funciones: inicializacién,
integracitn, movimiento de motor de filtros, ajustes a electronica, estadistica, despliegue
de imagen y operaciones entre imagenes. La adquisicion se realiza mediante un memi de
exposicién que despliega la imagen, una grafica que representa un corte en cierta posicién
de la imagen (Figura .9) y pardmetros de interés como tiempo de integracion, filtro, nivel
de fondo, valor medio de la imagen, modo de exposicién, etc. En la Figura 3.{ se presenta
una fotograffa del monitor de la PC en modo de adquisicién.

El sisterna 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 bandas fotométricas
como filtros de interferencia angostos. Los filtros son:

J(1.25 pm)
H (1.65 pm)
~17-



. 1.8, Cdmara TRt UMASS 18
K (22 prn)
Brvy (2.166 zm, hidrégeno ionizado)
Keom (2,26 pum)

El fillro Ko s utilizado para eliminar la contribucién del continne dejando dnfenmente
Bry.

Fig. 3.2. [magen del ctidatato de |a chmara Infrarm]a.

Dentro de las caracteristicas principales de esta cimara, llamada también Camarita
o “Night Thrill IR Camera”, se tienen las siguicntes:

i) ruido de lectura (READNOISE) = 2,000 e~}
ii) corriente oscura (DARK CURRENT) < 5~ /s
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it} magnitudes limite de deteccién: 15.5, 15.2 y 14.7 mag para J, H y K, rospectiva.
mente en | min de integracion en el lelescopio de 2.1 m de San Pedro Martir,

Fig. 3.3. Programa de adquisicién do datos,

Para la obtencién de las imdgencs se utilizé el espajo secundario {/13.5 infrarrojo
con una éptica reductora de 21 después del espejo secundario, obteniendo:

iv) escala de placa = 0.8"/pizel. La dptica permite que la escala de placa pueda ser
modificada de 0.6 ~ 1.0 "/pizel

v) campo de imigenes: ~ 50" x 30",
El sistema con un arreglo modesto de 64 x 64 elementos ha mostrado ser eslable

y reproduce la fotometria con errores menores que un 10%. Ademds, ha sido probade
en imagen directa con diversos objetos astrondmicos que incluyen objetos de muy bajo
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brillo superficial, fucntes extendidas, estrellas estandar, galaxias, nubes oscuras y fuentes
IRAS en regiones de formacién estelar. Ha mostrado ser muy ditil en algunas aplicaciones
y actualmente se trabaja cn datos obtenidos de cimulos enterrados de estrellas jovenes
(Skrutskie ef al. 1993), nebulosas infrarrojas y galaxias activas,

Fig. 3.4. Gréfica de un corte de una imagen obtenida con la cdmara infrarrofa.

3.2.1 Adquisicién de Datos.-

A continuacion describirenios hrevementeel procedimiento tipico de observacion. Al

inicio de cada noche, la cdmara [ué ajustada para permitir que la imagen del espejo secun-

dario pasara limpiamente a través de la camara fria, maximizando el flujo obtenido de una

estrella brillante. Este hecho minimiza el fondo térmico y evita problemas de vifieteo. El
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campo de cada imagen se encuentra invertido, de manera tal que en las imdgenes originales
arriba-abajo e izquierda-derecha corresponden a Sur-Norte y Este-Oeste, respectivamente,
con una desviacién a lo mas de 1 grado. Para determinar las direcciones se monitorearon
estrellas dobles con orientaciones conocidas, a la par de que el telescopio era movido en
direccidn perpendicular al movimiento aparente del cielo. Para cada noche la escala de
placa se midié usando estrellas dobles de separacién conocida y el cimulo del Trapecio,
determinando una escala de placa de 0”.8 piz™!, con el telescopio de 2.1m del Observatotio
Astronémico Nacional de San Pedro Martir, utilizando el secundario {/13.5.

Al inicio de cada noche de observacién, se determinaron los mejores focos de cada
filtro usando una estrella estindar no doble y conocida. Sin embargo, el valor del foco del
telescopio de 2.1 m se desplazé durante la noche por lo que hubo necesidad de reenfocar,
Se determinaron los offsels entre los diferentes filtros y se enconttd que estos eran estables,

A fin de verificar el rendimiento de la cAmara, sc obtuvieron varios tipos de imdgenes:
bias, offsets, flats , y desde luego observaciones de las estrellas estindares. Los bias son
“iméagenes” con un tiempo de integracién de cero scgundos; los offsets a su vez, son imigenes
del cielo donde no hay estrellas, y nos dan una medida del nivel de ruido intrinseco del
cielo para un filtro. Estos offsets fueron hechos para posiciones de las fuentes cercanas a
las estrellas del Observatorio Astronémico Smithsoniano (SAQ); y por dltimo, loa flats .
Estas imdgenes nos dan una idea medida de la respuesta del detector y son utilizadas para
linealizar las imag, El procedimiento de linealizacion se describe méds adelante,

Es importante mencionar que la adquisicién de datos fue ejecutada con 1a ayuda de
una cAmara de guiado fuera de eje, y que los errores de centrado fueron localizados dentro
de la regidn que cubre el arreglo.

Durante la temporada de Septiembre de 1991, las imégenes de las galaxias se ob-
tuvieron de tres maneras diferentes: single , Idiff y qued. Las primeras son imégenes
obtenidas de manera directa, es la imagen en bruto. Los [diff son la resta de as imégenes
obtenidas del objeto menos la imagen sin el objeto: frame on-source - frame off-source,
Por dltimo, las imagenes tipo quad, que consisten en dos veces las imagenes tipo Idiff
en el siguiente orden: on-source off-source, off-source on-source, resultando una imagen
promedio de las dos Idiff . Este proceso on-source off-source 8o llevé a cabo haclendo que
el telescopio apuntara 1' al Sur de la fuente a fin de obtener las imdgenes off-source, La
intencidn de restar estas imagenes off cs eliminar tanto la emisién del cielo (o fondo) como
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la emisién térmica del telescopio en la banda K. El modo mas comiin de observacién fue

el guad, el cual es similar a la técnica de observacion con monodetectores en el infrarrojo.

En algunos casos, los sky frames contienen fuentes emisoras, las cuales al hacer
la resta de on-source menos off-source, aparecen como cstrellas “negativas” en imagenes
resultantes. No obstante, algunos intentos fueron realizados a fin de reducir el efecto que
este procedimiento tiene sobre la fotometria de “fuentes problema”, cambiando la direccién
en la que apunta el telescopio al tomar cuadros del cielo (nod-offset), y volviendo a tomar
estas imédgenes off-source.

3.2.2. Reduccién de datos.-

Las imégenes fueron procesadas con el paquete IRAF (Image Reduction and Analysis
Facility) de NOAO, versién 2.9.1. Los programas usados incluyen las rutinas de aritmética
y estadistica en imagas y la rutina de interpolacion en noao, asi como el paquete ctio,
desarrollado en e} Observatorio Internacional de Cerro Tololo (Chile). El algoritmo de
reduccidn fué desarrollado por Michael Skrutskie y Michael Meyer, con ayuda de Stephen
Faitfield, todos de Ia Universidad de Massachussetts.

El procedimiento gener’al fue el siguiente:

1) Para cada dia se construyé un bias promedio a partir de todos los bias, el cual fue
testado de cada single frame. Como se menciond anteriormente, la corriente oscura
es < 5e~ /s por lo que resulta despreciable.

2) Apartir deestos single frames (restados por bias), los valores del fondo (background)
fueron determinados para cada Jongitud de onda y cada tiempo de integracién. Para
tiempos mayores de 10 — 20 seg estos valores pueden llegar a ser importantes con

puesta del

detector. Una vez que estos valores son determinados, podemos entonces sumarlos

a cada guad apropiadamente normalizado.

el objeto de corregir apropiadamente por las no-linealidades ¢n la r

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: oy = 1.0014; a; = 0.6789; y a3 = 1.01;
donde o es el coeficiente i-ésimo de la funcién cuadrética.

~22 -



2.9. Cdmara [R UMASS 22

la emision térmica del telescopio en la banda K. El medo mds comiin de observacidn fue
el quad, el cual es similar a la técnica de observacion con monodetectores en el tnfrarrojo.

En algunos casos, los sky frames contienen fuentes emisoras, las cuales al hacer
la resta de on-source menos off-source, aparecen como estrellas “negativas” en imdgenes
resultantes. No obstante, algunos intentos fueron realizados a fin de reducir el efecto que
este procedimiento tiene sobre la fotometria de “fuentes problema”, cambiando la direccidn
en la que apunta el telescopio al tomar cuadros del cielo {nod-offse!), y volviendo a tomar
estas imdgenes off-source.

3.2,2. Reduccidn de datos.-

Las imagenes fueron procesadas con el paquete IRAF (Image Reduction and Analysis
Facility) de NOAO, versién 2.9.1. Los programas usados incluyen las rutinas de aritmética
y estadfstica en images y la rutina de interpolacién en noao, asi como el paquete ctio,
desarrollado en el Observatorio Internacional de Cerro Tololo (Chile). El algoritmo de
reduccién fué desarrollado por Michael Skrutskie y Michael Meyer, con ayuda de Stephen
Fairfield, todos de la Universidad de Massachussetts,

El procedimiento gener‘al fue el siguiente:

1) Para cada dia se construyd un bias promedio a partir de todos los bias, el cual {ue
restado de cada single frame. Como se mencioné anteriormente, la corriente oscura
es < 5e~ /s por lo que resulta despreciable.

2) A partir deestos single frames (restados por bias), los valores del fondo (background)
fueron determinados para cada longitud de onda y cada tiempo de integracion. Para
tiempos mayores de 10 — 20 seg estos valores pucden llegar a ser importaates 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: ay = 1.0014; a; = 0.678%; y a3 = 1.01;
donde a; es el coeficiente i-ésimo de la funcidn cuadritica.
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Q@ =a + a3 Yerig + a:l'llgn', (16)
donde
Q= yline.al (17
Yorig

La funcién cuadratica encontrada después de dicha rutina fue:
Q = 10014 + 2072107 oy + 9.40- 1071093 (18)

Aqui, Yiinear €9 €l valor de cada pixel linealizado,y yeri; 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 1074 x 10° 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 & un valor
de pixel linealizado de 27,937 para un single frame. Los valotes 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 cuadros linealizados.

4) Los cuadros single menos bias, son linealizados y posteriormente, normalizados al
valor de la mediana .

5) Similarmente, s construyeron los flats de manera independiente para cada filtro.
Durante esta temporada de Septiembre fueron usados 4 filtros ( J, K, Hy Br ,).
Los flats fucron comparados por consistencia interna y se eligieron aquellos que
estuvieran dentro del 3% respecto a los flats en otros dias, Usualmente, los cuadros
de cielo escogidos fueron aquellos que tuvieron entre 3,000 y 7,000 cuentas en las
imagenes “en bruto” (rew images). Esto nos permite asegurar una buena sefial a
ruido ( el cual va como /n, donde n es el nimero de cuentas de cada pixet), a la
vez que minimiza los errores inherentes al proceso de linealizacién.

6) En algunos casos, aquellas imdgenes con el mismo tiempo de integracién pero dife-
rente brillo del cielo fueron obtenidas y restadas a fin de determinar la contribucién
térmica que el telescopio pudiera hacer en la banda K. Esta contribucién no parece
tener un efecto notable,
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7) En casos donde los campos planes a una longitud de onda dada no eran disponibles
para un cierto dia, se utilizaron los de! dia mds préximo.

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 integracion. Es importante notar que los
pixeles matos no fueron interpolados en las imagenes reducidas con el objeto de
que para cada cuadro reducido pudieran ser inspeccionadas las regiones de pixeles
males, puesto que sdlo los pixeles ubicados en la parte central (= g) del arreglo son
completamente funcionales.

10} Un andlisis preliminar de los datos sugieren que la fotometria obtenida con este
detector debe coincidir con los valores dados en la literatura dentro de un £10% (1
o ). La fotometria detallada serd descrita mas adelante.

3.3, Observaciones

Durante el mes de Septiembre de 1991 se realizaron observaciones de ocho galaxias
activas y tres estrellas estdndares. Las primeras fueron observadas inicamente con el filtro
K, mientras que las estrellas estandares {ueron observadas con los filtros J, H, y K. En la
Tabla §. 1 se muestran las caracteristicas de las observaciones: en la columna ! se indica la
fecha de observacién {correspondiente a 1991); en la columna 2, el nombre de los objetos
observados; en la columna 3, el nimero de observaciones correspondientes a dicho objeto;
en la columna 4, las estrellas estandares utilizadas para hacer la calibracién (las cuales
son: hd201 = HD 201941, hd203 = HD 203865 y hd206 = HD 22686); en la columna 5,
el mimero de observaciones correspondientes a dichas cstrellas estindares en ¢l filtro K; y

por 1ltimo, e! sceing promedio y la desviacién estandar correspondiente, en la col 6.

Es importante sefialar que el seeing promedio calculado corresponde al f.w.h.m de
las estrellas estindares en el filtro K. Sin embargo, el promedio no cambia para los filtros
Hy J. La razén de incluir exclusivamente el valor que obtuvimos para ¢l filtco K es que
precisamente es éste el filtro con el que fueron observadas las galaxias.
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A partir de las observaciones realizadas de las estrellas esténdar se determind la
relacién entre la magnitud instrumental y la magnitud corregida, De acuerdo al chleulo
de residuos, la magnitud de un objeto se reproduce con una desviscidn esténdar de o' m
0.07™¢ (ver Grdfica 3.1).

En la Tabla 3.2 mostramos las caracterfstias principales de los objetos observados:
en la columna 1, el nombre del objeto; en las columnas 2 y 3, 1a ascencién recta (A.R) y
declinacién (DEC) respectivamente, referidas a 1950; en laa columnas 4 y 5, el tipo mor-
folégico de acuerdo a la clasificacién de Hubble y el tipo de galaxia activa respectivamente;
en la columna 6, la velocidad respecto del LSR, en km 271 ; y por dltimo, en la columna 7,
la distancia a la cual se tta de nosotros (suponiendo Ho = 78 km 4= Mpe! ), La
mayorfa de estos datos fueron obtenidos de 1a base de dadoa NED ( National Extragulactic
DataBase) mediante un telnet:

tolnet ned (134.4.10,118)

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

Tabla 3.1.

Temporada de observaciones de Septiembre de 1991 en el Observatorio
Astrondmico Nacional de San Pedro Martiz, Baja California.

Fecha Obj obs # obs Estr Std. # Obs Seeing prom.
Sept14  NGC 7469 2 hd203 3 207 0.4
hd226 1
Septls  NGC 6764 3 hd203 2 .24 £ 0.35
NGC 7592 § hd226 2
NGC 1674 4
NGC 1714 3
Sept16  ARP102 4 hd203 1 14033
Sept 19  NGC 7217 2 hd 201 3 1.76 3= 0.08
Sept2l  NGC6BI4 6 hd226 2 213 2038
Tabla 3.2,

de San P

Caracteristicas generales de las galaxias observadas duzante la tempo-
radade S:gliem re de 1091, en el Qbservalorio Astrondmico Nacional
ro Mértir, Baja California. (1) Ho = 75 km/s/Mpc.

Nombre AR Dec.  TipoMol.  TipoNAG Vel Dist{t)
{1950) {1950) km foeg, {Mpe)
NGC618( 19:07:00.22  +50:51:08.05 SB (s) be Sy12 2,418 3.2
NGCen4d  19:39:55.79  -10:26:33.35 SAB (rs) be Sy1 1,563 208
NGCTUT  32:05:37.6 +31:06:53.0 (R) SA (r) ab LINER 96 12.6
NGC 469  23.00:44.27  408:36:162 (R')SAB (ms)a Syi 4,916 65.3
NGC 7592  23:15:46.4 -04:41:20 Paz int. Sy2 7,318 9.8
NGC 7674  23:25:2443  $08:30:19.91 SA (1) be pec Sy2 8,698 us
NGC 1714 23:30:4059  401:52:42.33 SB(s) b pec Starburst 2,799 73
Arp 102 17:18:00 +49:08 Eliptica Syt 1,248 98.6

-2 -

26



8.4 Fotometria con IRAF 37
3.4, Fotometria con IRAF.- '

Con el propdsita de encontrar los valores de jas magnitudes de los objetos ohaerva
dos, se utilizaron las rutinas phot y daofind, dentro det paquete nono.digiphet. apphot;
asi como fitparsms, invertfit, mkcatalog, mkeonfig, mkimsets, sknobafile, y
mkobs?ile, dentro del paquete noso.digiphot,photcal; rutinas que pertenecen al pro-
grama IRAF(Imaging Reduction and Analysis Facility), Asimismo, de mancra auxiliar,
fueron utilizadas las rutinas estdndar de despliegue y axamen de imégencs, de dibujo de
contornos, etc., pero en el presente trabajo sdlo se hard mencién del uso de las rutinas
sefialadas, las cuales permiten In obtencidn de las magnitudes a partic de imdgenea bidi-
mensionales.

Para obtener las magnitudes de los diferentes objetos a partic de los flujos medidos
(en cuentas), fue necesario realizar observaciones tanto de los objetos programa como de
las estrellas esténdar, es decir, de estrellas que, dado su tipo espectral, uno espera quo
no vatfen, de manera tal quo todo ohservador pueda medir el flujo de cualquier ghjeto y
comparario con estas estrellas estindar. Las estrelina y galaxiaa observadas se eniistan en
las Tablas 5.1y 8.2 de la seccién anterior,

Loa pasos realizados para la obtencidn de la magnitud calibrada pueden ser divididos
en dos grupos: obtencién de 1a magnitud fnstrumental de los objetos y estrellan esténd
y calibracién de la magnitud instrumental. Para csto e utilizd el paquete apphot, ol cull
permite realizar la fotometrfa para diferentes aperturas con imégenes o frames que cons
tienen pocas estrellas, Los archivos de entrada fueron las imégenes tomadas con ¢ sistema
fotométrico J, H, K de San Pedro Mértir { Carrasco ef al. 1991), 1as cuales fueron previa.
mente corregidas por lincalidad, flateo, pixeles malos, otc., por M. Meyer y M, Skrutakie,

de Ia Universidad de Massachusetts, como se describld previamente.

3.4.1. Obtencidn de la magnitud instrumental..

El primer paso en la obtencidn de la magnitud instrumental fue la preparacién de
los encabezados. Esto consistié en indicarle al programa cudles fucron los pardmetros da
cada imagen que serfan utilizados para el cdlculo de Jas magnitudes; en JRAP, cada imagen
tiene asociado un encabezado, dende se indica cudles son las caracteristicas princlpales
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de s exposicién, tales como: ascencidn recta (RA), declinacidn (DEC), época a la cual
estdn referidas las coordenadas (EPOCH), tiempo de exposicidn (EXPTIME), filtro usado en
dicha exposicién (FILTERS}, tiempo sideral y tiempo universal de la obsesvacién (ST y
UT respectivamente}, fecha de la observacidn (DATE-0BS); asi como del detector: ganacia
del detector (GAIN), y ruido de lectura (READOUT}. Un ejemplo de los encabezados puede
apreciarse en el siguiente listado.

<l> imhead n7469.038.k.ql.tn.imk 1+
n7469.038.k.q1.tn.imh{64,64] {reall:

No bad pixels, no histogram, min=unknown, max=anknovn

Line storage mode, physdin [64,64], length of user area 1135 s.u.
Created Wed 18:37:51 07-Jul-93, Last modified Wed 18:37:51 O7-Jul-93
Pixel file //local/irafimag/javier/n7469.038.k.ql.tnab.pix’ [ok}
'HPNO-IRAP’ /

124-06-92' /

New copy of n7469.038.k.qi.tn.izh

New copy of n7468.038.k.qi.tn.in.inh

IRAF-MAX= 1.817669E2 / DATA MAX

IRAF-MIN~ -4,3556123EL / DATA MIN

IRAF-B/P= 32 / DATA BITS/PIXEL

IRAFTYPE= 'FLOATING' /

HISTORY 'KPNO-IRAF' /

HISTORY '26-09~91* /

HISTORY New copy of n7469.038.k.q1.f1.imh

FILTERS = ’K *

READOUT = 2000

GAIR = 700

700 = 1950

EXPTIME = §

DATE-0BS= *16/09/81'

IMAGETYP= ’QBIECT '

1TLE = *NGCT463 K?

EPOCH = 1950

ST = 0.03333334

UT = 7.033333

RA = 23,01234

DEC = 8.604446
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AIRMASS = 1.113643
UTHMIDDLE= '7:02:00.5°

Fig 3.5. Lista de encabezados para la imagen n7469.038 k .ql.tn.imh,

Una vez que {ueron indicados los encabezados, se especificaron los conjuntos de
parametros relacionados con las rutinas: dentro de apphot, la rutina phot es la que
hace propiamente {otometria de multiapertura. Para poder correrla, fue necesario editar
al menos 4 conjuntos de pardmetros, a saber, centerpars, datapars, fitskypars, y
photpars. El primero (centerpars), conticne pardmetros utilizados para encontrar los
centros de las fuentes de emisién. Datapars, por su parle, contiene datos de las imdgenes
en si, tales como el ancho completo a altura media {fwhm) de la funcidn de dispersién
de punto (psf). Fitskypaxs, por su parte, solicila los datus necesarios para restar a la
magnitud de la imagen, la contribucién del ciclo; y por iltimo, photpars, el cual contiene
los datos de la fofometria misma, como son las) apertura(s).

Dentro de los pardmetros mds importantes de conterparas se encuentran calgeri,
que permite especificar cual serd el algoritmo para centrar las imigenes, y cbox, el tamaiio
de la caja de centrado, en unidades de escala, Para calgori se utilizé un algoritmo de
centrado denominado centroid, recomendado por Massey y Davis {1992} en el caso en
que las fuentes son aproximadamente circulates. El tamaiio de la caja de centrado fue de
4.8 segundos de arco (6 pixeles).

Dentro de datapars, los parametros mids importantes son: scale, que permite
indicar el tamasio de la escala de placa, en unidades de segundo de arco por pixel. Aqui,
como ya se indics, ¢! tamaito de la escala de placa fue de 0.8 segundos de arco po
pixel (ver inciso 3.2). FWHM, que permite especificar ¢l ancho a altura media de la psf.
Este dato se corrigié de noche en noche de acuerdo al valor obtenido para el seeing (ver
Tabla 3.1 de la seccidn 3.3). Para datamin y datemax, las cuales permiten indicar e}
intervalo de cuentas cn el cual el detector es lincal, se dieron valores entre ¢l mayor y
menor aumero de cuentas dentru del frame, Como se especifico anteriormente, en algunos
casos donde el fondo restado contenia catrellas, algunos sectores del detector aparccen
como fuentes “negativas”. Sin embargn, fucron pocos los casos donde esto sucedic y la
magnitud obtenida no diferia mucho de] valor del frame equivalente que o contenia dichas
fuentes. Por su parte, el parimetro threshold permite identificar fuentes de emision a

partir de un cierto nivel sobre el fondo; noisa, donde es especificado et modelo det ruido
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que se tiene (en nuestro caso se utilizd un modelo de Poisson); y pardmetros que hacen
mencién a los encabezados, como son gain, readnoise, epadu, exposure, airmass,
ete. Estos iltimos fueron indicados haciendo relerencia al encabezado correspondiente de
cada imagen.

En fitskypars los pardmetros mas imporlantes son el algoritino 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 anitlo que se tomarad como
cielo y que serd restado de la imagen.

Por dltimo, phetpars, que como ya se indicé contiene cl(los) tamario(s} de la(s)
apertura(s): phot puede ser cjecutado utilizando diferentes tamasios de aperturas, con lo
cual puede hacerse fatometria de multiapertura. Dentro de este conjunto de parametros
se indicS cudl es el nombre del archivo que conticne la lista de las diferentes aperturas,
asi como el valor de un nivel cero (completamente arbitrario) a ajustarse, s iinportante
comentar que, de acuerdo con Massey y Davis (1992, y referencias ahi), puede encontrarse
emisién de una fuente puntual inclusive a varios segundos de arco de la fuente. Esto
no indica que Ja fuente sea extendida, sino que puede ser tanto la dispersién por polvo
como las irregularidades en la superficie del espejo las que producen esta contribucién,
excediendo incluso el perfil de difraccién de la fuente. En el presente trabajo, los tiempos
de exposicién cortos, junto con el sceing, propiciaron que no fuera posible observar esta

emision extendida. Esto se mencionard en el siguicnte capitulo.

Con estos pardmetros fue posible correr phot, obteniendo un archivo de salida
el cual contenia las magnitudes instrumentales de los objetos. fue necesario calibrar estas
magnitudes utilizando estrellas estandar, Fi procedimeinto general se describe en Ja seceién

siguiente.

3.4.2. Calibracién de las magnitudes.

Una vez obtenidas las magnitudes instrumentales de cada objcto y de cada estrella
estandar, ¢l problema fue céino traducir a magnitudes reales o calibradas. Las magnitudes
instrumentales dependen de varias cosas: En primer lugar, dependen de la emisién del
objeto, es decir, de su magnitud absoluta. Asimismo, dependen de la masa de aire. Se

vi6 ya (ver ec. 12) que la magnitud depende de qué tan cercano esti el objeto del zenit.
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" Por tltimo, sabemos también que al observar objetos celestes, nuestra medicién sera la
convolucion de cuatro elementos: la respuesta del detector, del filtro, del telescopio y
de la distribucién espectral de encrgia del objeto observado. En principio, determinar
exactamente la respuesta de nuestro sistema (ec. 10) no es algo fécil, pero dado que
nuestra observacion depende directamente de la distribucén espectral de energia del objeto,
podemos entonces incluir el indice de color (ec. 11) como una representacion a primer
orden de esta distribucién. Tomando todo esto en cuenta esto, puede entonces plantearse
un polinomio de grado dos para la magnitud medida por el detector (Henden y Kaitchuck,
1982):

m=M+a+axMA +axIC +axMA x IC {19)

donde M.A. s la masa de aire, I.C. es el indice de color ¥ a; con i = 1.4 son lag
constantes de proporcionalidad. Esta ecuacidn, en términos de los filtros usados, pueden
escribirse explicitamente como:

F=l =K+ K]+ i+ i x MA+ jax(J = K} + jox MAx (J = K) (20)
K=K 4k +hxMAS kyx (H = K) + kex MAx (= K)  (21)
h=[(H~K)+K1+h+hyx MA+ hax (H = B) + hex MAx (I - K) (22)

En eslas ccuaciones, en lugar del filtro A (con A = J. Il ) se introdujo el término
{4~ K)+ K debido a que en general, los catdlogos en Jugar de indicar magnitudes J y I de
objetos, indican colores J — K y Il ~ K. De esta manera, mas adelaute cvando ajustemos
los coeficientes de proporcionalidad «, de las ecuaciones (20)-122), haremaos teferencia al

cataloge de Elias et al. (1982}, ¢l cual mancja precisamente Jos indices de color J - Ay
H =K.

El problema fue entonces determinar las constantes o,. P’ara resolver esto, se uti-
lizaron las magnitudes de las estrellas de catdlogo (tomadas de Elias «f ol 1982), las
magnitudes instrumentales obtenidas para éstas v las ecuariones (20)-(22). Los roofi.
cientes de extincion a; fucron determinados utilizando ¢l paquete photcal, dentro de
noao.digiphot. Este paquele presenta varias subrutinas que permiten plantear las ccna-
ciones de transformacion. definir un catilogo v utilizar los valores de las estrellas estandar
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3.4 Fotometria con [RAF 32

de ahi, ajustar los valores de los pardinetros de las ecuaciones (20) - (22), invertir las ecua-
ciones de tranformacién y, finalmente, encontrar las magnitudes calibradas de los objetos.
Sin embargo, photcal fue utilizado inicamente para resolver las ccuaciones de transfor-
macién, encontrandose los valores de los coeficientes a;. Para calibrar las magnitudes de
las galaxias se prefirié utilizar programas creados en cl lenguaje de programacicn fortran,
debido a que las rutinas del paquete photcal no permiten realizar fotometria para mas de
una apertura, por lo que se volvia necesario o bien correr todas las rutinas photcal para
cada apertura, o bien crear programas sencillos que leyeran como pardmetros de entrada
los coeficientes de las ecuaciones (20)-(22) y encontraran finalimente la magnitud calibrada
de cada frame, asi como el promedio y la desviacién estindar para las magnitudes de cada
objeto,

Otro punto que debemos senalar es el hecho de que las magnitudes obtenidas para
las galaxias tnicamenle fueron determinadas para el filiro K debido a que este filtro se
utilizd durante la temporada de Septiembre de 1991 para las galaxias, Para las estrellas,
en cambio, s se obtuvieron imigenes en los tres filtros. Sin embargo, es claro que las
ecuaciones (20)-(22) no pucden ser utilizadas con el término de indice de color. Fl proceso
descrito para llevar a cabo la calibracidn es el proceso ideal, en caso de tener imagenes en
todos los filtros. Para nuestro caso, el proceso de ajuste fue levado a cabo utilizando solo
una ecuacién de transformacion:

k=K+k +k x MA (23)

donde k es la magnitud instrumental obtenida mediante el programa phot, K es la mag-
nitud calibrada, que descamos obtener, k&, es el punto cero, y en nuestro caso, cl tinico
pardmetro a determinar; y k;, que es el coeficiente de extincion, en unidades de magnitud
por masa de aire. Aliguai que en las ecuaciones anteriores, A.A. es la masa de aite para
la imagen en cuestidn. Este proceso de tomar tinicamente una ecuacion de transformacion
propicia que el ajuste sea menos exacto: la desviacion estdndar es mayor. Sin embargo,
los valores obtenidos como se verd mads adelante, concuerdan con la literatura dentro del

10% .

Fn el presente trabajo se obtienen entonces las magnitudes de cada objeto para 20
aperturas diferentes, desde uno hasta 20 pixeles de radio, es decir, desde 1.6™ hasta 32" en
didmetros de apertura.
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de ahi, ajustar los valores de los pardmetros de las ecuaciones {20} - (22), invertir las ecua-
ciones de tranformacion y, finalmente, encontrar las magnitudes calibradas de los objetos.
Sin embargo, photcal fue utilizado inicamente para resolver las ccuaciones de transfor-
macibn, encontrandose los valores de los coeficientes ;. Para calibrar las magnitudes de
las galaxias se prefirié utilizar programas creados en ef lenguaje de programacidn foréran,
debido a que las rutinas del paquete photcal no permiten realizar fotometria para mds de
una apertura, por lo que se volvia necesario o bien correr todas las rutinas photcal para
cada apertura, o bien crear programas sencillos que leyeran como pardmetros de entrada
fos coeficientes de las ecuaciones (20)-(22) y encontraran finalmente Ja magnitud calibrada
de cada frame, asi como el promedio y la desviaciou estandar para las magnitudes de cada
objeto.

Otro punto que debemos sefialar cs el hecho de que las magnitudes obtenidas para
las galaxias unicamente fueron determinadas para el filtro K debido a que este filtro sc
utilizé durante Ja temporada de Septiembre de 1991 para las galaxias, Para las estrellas,
en cambio, si se obtuvieron imdgencs en los tres filtros. Sin embargo, es claro que las
ecuaciones (20)-{22) no pueden ser utilizadas con el término de indice de color. El proceso
descrito para llevar a cabo li; calibracién es ¢l proceso ideal, en casc de tener imagenes en
todos los filtros. Para nuestro caso, ¢l proceso de ajuste fue llevado a cabo utilizando solo

una ccuacion de transformacion:

k= K 4k +hy % MA (23)

donde £ es la magnitud instrumental obtenida mediante el programa phot, K es la mag-
nitud calibrada, que deseamos obtener, k; es el punto cero, y en nuestro caso, ¢l dnico
pardmetro a determinar; y 2, que es el cocficiente de extincidn, en unidades de smagnitud
por masa de aire. Aligual que en las ecuaciones antetiores, MLA. es la wasa de aire para
laimagen en cuestion. Este proceso de tomar dnicamente una ecuacicn de transformacidn
propicia que el ajuste sea menos exacto: la desviacidn estandar es mavor. Sin embargo,
los valores obtenidos como se verd mds adelante, concuerdan con la literatura dentro del

10% .

En cf presente trabajo se obticnen entonces las magnitudes de cada objeto para 20
aperturas diferentes, desde uno hasta 20 pixeles de radio, es decir, desde 1,6™ hasta 327 en

didmetros de apertura.
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3.5 Extincién y corrimiento al rojo.-

Las cotrecciones de magnitud para estos objetos por extincién de nuesira galaxla y
corrimiento al rojo son en general ligeramente mayores que los valores correspondientes a
la incertidumbre en la fotometria. Todos los datos presentados adelanta incluyen ya dichas
correcciones. En el capftulo siguiente se calculan los valores de estas correcclones para
cada objeto que se obtienen utilizando el método de la curva de enrojecimiento, Paca estos
objetos se utilizd la curva de Savage y Mathis (1979), donde Ay =3.1, Ez-v) =1y por
ende Ap; = 4.1. Los datos de extincién para el filtro B son tomados de NED (National
Fztragalactic Dalabase), obteniendo entonces para cada objcto la correccion necesaria,

Agi X As o
Ak P {24)

donde Ax es la extincién que deseamnos encontrar, Axy es la extincién dada por la curva
de Savage y Mathis (1979) (y estd normalizada de manera tal que E(B - V) = 1); Ap
es la extincién dada por NED y Asy = 4.1 es la extincién en el filtro B dada por
la curva de Savage y Mathis (1979) normalizada. Para determinar Ax, basta recordar
que Ey.g = Av — Ay, y dado que Ay = 3.1, el valor para Agy eatd dado por
Ar1 = Av ~ Ev.g.Los valores de Av y Ev.x son 3.1 y 2.72 respectivamente, por lo
que Ax = 0.38. Asi, la ecuacin (24) queda expresada como

0.3
Ax =22 (25)

El valor exacto pata cada objeto se calcula mes adelante, Respecto a las correcciones
por corrimiento al rojo, de acuerdo con Perason ef 4l, {1979):

Koo =332 (28)

doude K., es la correccién a la magnitud K, y z es el corrimiento al rojo, que para casos
no relativistas estd dada por

»
i
oflc

(a1)

-3~



4. Resullados 34

Capitulo 4. Resultados de las Observaciones.-

Iy

En el presente capitulo se hace una revisién bibliogrifica sencilla de cada una de
las galaxias observadas durante la temporada de Septicmbre de 1991, y mostramos los
datos observacionales encontrados en la literatura y observados por nosotros, haciendo una
comparacién de nuestros valores y los publicados anteriormente, Asimismo, se incluyen
para cada objeto tablas de magnitudes y de flujos de energia correspondientes a veinte
aperturas diferentes, desde uno hasta 20 pixeles de radio (es decir, aperturas desde 1.6”
hasta 32"), junto con sus desviaciones estdndar. Igualmente, presentamos distribuciones
espectrales de energia (F, 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 lzqulerdo y en donde

el campo es de 51.2 segundos de arco.

4.1. NGC 6764.-

De acuerdo con el catdlogo NGC, este objeto es una galaxia espiral barrada con
nicleo estelar y cortina de polvo a lo largo de la barra. Una imagen en el dptico puede
verse en la Fig §.1.1, publicada por Rubin et al. (1975), y sus caracteristicas generales se
presentan en la Tabla 4.1.1:

Tabla 4.1.1,
Datos generales de NGC 6784, tomados de NED.

Ascencién Recta (1950) 19%07™01.217°
Declinacién (1950) +50°5108.05"
Extincién Galactica (B) 0.24me2
Didmetros (minutos de arco) 23x13
Tipo Morfolégico $B(s)bc

Tipo Seyfert Seyfert 2

Velocidad de recesién (km ™'} 2416
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4.1 NGC 6164 88
Originalmente NGC 6764 fue catalogada como galaxia Seyfert £, Sin embargo, como
veremos adelante, esta galaxia ha recorrido todo el espectro de clasificaciones inventaclas:

de galaxia Seyfert 2 a galaxia H II, a liner y a starbursl, pasando incluso por galaxia
Wolf-Rayet.

Fig. 4.1,1. Tomada de Rubin, et al, (1978).

Al respecto, un comentario sensato s el realizado por Lawrence et al. (1985), en el
sentido de que la clasificacién de una galaxia es frecuentemente ambigua y por supueato,
mas de un tipo de actividad puede existir en el mismo objeto. En particular, las galaxias
Seyfert 2, afirman Lawrence et al. (1985), no son una clase de galaxias cuyos mecanismos
de emisién eslén bien definidos.

Uno de los primeros trabajos completos sobre este objeto es ¢l realizado por Rubin
el al. (1975), donde se hace un estudio de la morfologfa y el campo de velocidades de NGC
6764. En dicho artfculo, Rubin et al. (1975) indican que es una galaxia con forma de S
{"S-shaped"), con una fuerte barra y brazos exterlores débiles, con una extensa cortina
de polvo a lo largo de la barra y con un espectro que tiene lineas de emisién de H, (N 11],
S 1}, [0 1}, {O 11}, [O 111}, y He muy anchas, asi como l{neas de absorcidn do Na 1y Cal.
En ese mismo articulo se indican los anchos de 1as iineas de H y [N 11} del orden de 730
km 571,
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{.1. NGC 676§ 36

Es interesante notar cémo la evolucién de las ideas acerca de estos objetos determina
las tendencias de clasificacion de los mismos, pues en el citado articulo (Rubin ¢! al. 1975),
se indica de manera categérica que NGC 6764 es una galaxia que “claramente cae en la
categorfa de Seyfert 2™ mostrando nicleo semi-estelar y lineas anchas entre los 500 y 1,000
km st

Seis afios mds tarde, Baldwin, Phillips y Terlevich (1981}, en un trabajo de clasi-
ficacién de los espectros de lineas de emisidn, encuentran que NGC 6764, en base a los
cocientes de sus lineas ( A3727 / A5007 ) cae en la zona donde sc ubican Jas regiones H
11 Sin embargo, hacen notar que sus espectros no pueden ser ajustados mediante un solo
mecanismo de excitacidn, sino que estin en la regién entre objetos calentados mediante
choques, y regiones H I calentadas principalmente por estrellas jévenes tipos O y B.

Unos meses después, Shuder y Osterbrock (1982), definen a las galaxias Seyfert 2
como aquellas que cumplen dos condiciones: i) que sus cocientes de lineas de {O I} A 5007
{ H# sean mayores que 3; y ii) que sus anchos de lineas a intensidad media sean mayores
de 300 km 57!, concluyen que NGC 6764 no es Seyfert 2, y poco después, Osterbrock
y Cohen (1982) la catalogan como galaxia con espectro determinado por la caracteristica
banda de emision Wolf-Rayet en su nicleo {ver Fig 4.1.2). De acuerdo con estos autores,
la cacacteristica Woll-Raget es el conjunto de tres lineas M) 4640, 4650 y 4686 A que se ve
en su espectro, Dichas lineas son identificadas con N T, C 1V, y He respectivamente. La
primera, de acuerdo a estos autores, €s una mezcla del multiplete AA634, 4640, 4642 el
cual es muy intenso en estreflas Woll-Rayet de la secuencia WN. Por su parte, la emisién
C 1V es fuerte en ¢l espectro de las estrellas Wolf-Rayet de la secuencia WC; y la emision
de He es intensa en general en todo tipo de Wolf-Rayet.

to T T T T T

oz I : NGG 6764 7

1 L 1 i} L
4300 2000 8500

l-'ig‘. 4.1.3. Espectro de alts dispersién en el ndcleo de NGC 6764, Tomada de
Osterbrock y Cohen {1982).

co
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4.1 NGC 6764 37

En el mismo articulo, Osterbrock y Cohen (1982) indican que los picos parecen
tener anchos similares de otras i{neas de emisidn en Ia galaxia, aunque el ruido no permile
hacer ¢l calculo de manera correcta. Estimaciones de los anchos de estas lineas para NGC
6764 son del orden de 6,000 &m s=1 ,

Asi, Osterbrock y Cohen (1982) concluyen que NGC 6764 contiene una gran canti-
dad de estrellas Wolf-Rayet en su nicleo. Esta caracteristica no es esperada en principlo
en el bulbo de una galaxia, pues es precisamente en el micleo donde uno imagina que 1a
poblacién sea predominantemente vieja, con objetos muy evolucionados, los cuales tienen
masas de entre 20-30 Mg. Asimismo concluyen que los cocientes de nimero de estrellas
Wolf-Rayet a mimero de estrellas O son inusualmente grandes respecto a las tipicas re-
giones H I1 o asociaciones OB en nuestra galaxia, y por lo tanto debe existit una reciente
formacién estelar masiva. Finalmente, Ostetbrock y Cohien (1982) indican que otra posi-
ble explicacidn de estas Jineas se puede atribuir a objetos superluminicos y masivos en ¢l
nicleo.

Tabla 4.1.2.

Flujos de ener, iagus NGC 6764, tomados de Eckart et a1.(1991 ). Las
aperturas de f a 3.8 mictas, incluids nuestes medicién, coreeaponden
a aperturas de §"

Filtro Flujo (mJy) Referencia

J 132 Eckast ef ol (1091)
H 173 Eckart et al. (1991)
K 16.6 Eckart et al. (1991)
K 17.9 Nosotros

3.6 um 110 Eckart et al. (1991)

10.6 pm 150 Eckart ef al. (1991}

12 pm 380 IRAS

25 prm 130 IRAS

60 ym 6410 IRAS

160 gm 11470 IRAS

En un artfculo publicado en 1985 por Lawrence et al. , se teconoce a NGC 6764 como
micleo con intensos hrotes de formacién estelar mostrando una completa distribucidn de
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4.1 NGC 676 38

flujos en el cercano y medians infrarrojo. De la distribucion espectral de energia observada,
concluyen que esta galaxia es una mezcla de nicleo Starburst, emisién estelar, radigcidn
de recombinacién y polvo caliente, con un espectro infrarrojo que indican como fipico de

una galazia starburst.

Para 1988, Dorashensko publica un trabajo sobre este abjeto con fatometria UBV,
en el cual indica que en base a mediciones hechas durante varios afios, no se determina
variabilidad en intervalos de pocos dias, pero que si existe una variabilidad sistemdtica en
el brillo en intervalos de tiempo de aios y es del orden de AV = 0.2™% | superpuesto a
variacionies aleatorins del mismo orden y sin observar correlacin entre las variaciones del

hritlo y el color,

50

relative DEC.
-

50 - o3 1

» NGC 8764 K-band

n a .
0" o 50"
relative LA,

Fig. 4.1.3, tomada de Edast et a), (1991).

Eckart ef al. (1891) hacen un estudio en Ias baudas infrarrojas J, H, y K, asf como
en las lineas del CO(2-1} y CO(1-0); mostrando flujos desde el cercano infrarrojo (J) hasta
el lejano (100 pm), los cuales se muestran en la Tabla {.1.2, y sc grafican en las Grafs.
{.L.1'y 4.1.8. Asimismo, muestran imigenes en K, obtenidas con un arreglo similar al
nuestro, de 58 x 62 pixeles de InSb, pero con menor resolucién que el utilizado en el
presente trabajo: la escala de placa es de 245" piz='; y con tiempos de integracién 25%
mis largos que los de presente Lrabajo: 120 seg. Los mapas obtenidos por estos autores,
muestran emisidn extendida de CO en un dngulo de 70-80 grados al norte. Asimismo, en
ta banda K se muestra una barra, un bulbo nuclear elongado y una componente ceniral,
El brillo de los brazos es del 1-2 % del brillo en e} pica. Por titimo, Eckart ef al. (1991)
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concluyen que la gran parte de luminosidad en K estd concentrade en el pixel central (con

un ancho de ~ 27.45), dalo que es acorde a nuestras mediciones.

Magnitudes de NGC 6764, ohtenidas con IRAF

Tabla 4.1.3.

Apertuna Magnitad K Desv estandar
(arcsec) (K) 7 (en mag)
1.6 13.13 +0.015
3.2 12.09 +0.011
4.8 1172 +0.012
6.4 11.51 +0.013
8.0 1137 +0.015
9.6 11.26 +0.016
11.2 1117 +0.018
128 11.09 +0.019
144 11.01 +0.021
16.0 1195 + 0,022
17.6 10.90 +0.024
19.2 10.85 4 0.026
208 10.82 +0.028
22.4 10.80 +0.031
240 10.78 +0.034
25.6 10,76 £ 0.037
272 10.75 + 0.040
288 10.74 + 0.043
304 10.73 + 0,047
320 10,73 +0.051

En las imagenes tomadas por nosotros (ver Fig 4.1.4) pucde notarse que en efectola
mayor parte de la emisidn estd concentrada en la regidn central, correspondiente al micleo,
Comparando la Fig 4.1.9, obtenida por Eckart et al. (1991), y la Fig 4.1.4, obtenida por
nosotros, podemos ver que en ambas la emisién principal correspende a los 16 segundos de

arco centrales. La Fig {.1.4 corresponde apenas a la parie central del bulbo de la galaxis,
donde, de acuerdo con Osterbrock y Cohen {1982), se lleva a cabo I formacidn estolar
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4.1 NGC 6764 40

intensa y donde se han formando recientemente estrellas. Desgraciadamente, no puede
decirse mds de la estructura de la galaxia debido a que los tiempos de exposicidn fueron
cortos (como se ha mencionado ya, de unos ~ 90 seg), lo cual impidié que se detectara la
emision extendida débil. Recordemos que en la Fig {.1.4 tenemos unos 5! segundos de arco
por lado, que comparando con la Fig 4.1.f o bien con la Fig {.1.3, tencinos precisamente
la parte central de la emisién. Si ademds tenemos en cuenta que la resolucion obtenida
para este objeto es de 2.24 segundos de arco, y ¢l ancho a altura media es de 2.79 segundos
de arco, entonces la gran cantidad de energia cae dentro de los 2.79 segundos de arco, dato
que cstd de acuerdo con las imagenes obtenidas por Eckart ef al. (1991).

Tabla 4.1.4.
Flujos de energia para NGC 8764, obtenidos con IRAF

Apertura Flujo K Errot Porcentual
{arcaec) (mly) %
1.6 4.5 15
3.2 9.2 &1l
4.8 129 12
6.4 16,7 +13
8.0 17.9 +1.5
9.6 19.7 +1.6
11.2 215 +1.8
128 23.2 +19
144 249 +21
16.0 26.3 o t22
176 2.7 +24
19.2 28.9 + 26
20.8 29.7 £ 28
224 30.1 +3.1
24.0 30.9 +34
25.6 3.3 +37
27.2 na +£40
28.8 320 £43
304 322 £4.7
320 322 +35.1
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Figura 4.14. Imagen en K del ndcleo de NGC 6764,

En la Tabla {.1.9 s¢ muestra la fotometria de multiapertura: en la calumna 1 se
indica el tamafio, en scgundos de arco, de la aperiura; en la columna 2, la magnitud
promedio; y en la columna 3, Ia incertidumbre obtenida con IRAF. Asimismo, en a Tabla
4.1.4 sc presentan los flujos, en miliJanskys, junto con los errores porcentuales, Estos datos
han sido ya corregidos por extincion de Ia Galaxia y corrimiento al rojo, de acuerdo can las
ecuaciones (24) y (25) del capitulo anterior y con los valores de extincién dados por NED.
LLos valores correspondientes a estas correcciones fueron para este objeto fos siguientes:

Para la correccidn por extincidn de la Galaxia:

_ Art X Ap

™

donde Axy = 0.38 y Agi = 4.1 estdn dados por Ia curva de Savage y Mathis (1979); y
Ag = 0.24, (tomado de NED.) Asi, la extincién para nuestra magnitud K corresponde a

Ax

_ 0.38x 02

= {.02m
1 0.022

Ak
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Para la correccién por corrimiento al rojo, la correccion fue de:

Keorr = 332

donde z estd dado por:

-1
2= 2= ﬂ&"_"‘:"_=3,05 x 1072

Asi,
Keore = 3.3x 8.05 x 107% =0.0265m
En las Grdficas 4.1.1 y {.1.2 se presentan las distribuciones espectrales de energla
para una apertura de 8" de arco: en la Grdficas 4.1.1 se geafica F, vs v; mientras que en la

Grdficas 4.1.2 se grafica vF,. vs v. Asimismo, incluimos tres valores diferentcs obtenidos
por nosotros para tres difercntes aperturas: 4.87, 8" y 16",
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Tujos para NGC 8784
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4.2. NGC 6814.-

Esta galaxia fuc incluida en 1a lista original de Seyfert, pero durante mucho tlempo
se dudé de su clasificacion como galaxia Seyfert, hasta que en 1971 ae le vieron finalmento
lincas anchas permitidas y lineas angostas prohibidas (Doroshensko, 1088), Clasificada
como una galaxia Seyfert 1 (Weedman 1977), NGC 6814 tiene como caracterfsticas prin.
cipales las mostradas en la Tabla 4.2.1.

La descripcidn morfolégica encontrada en Sandage (1961) indica que NGC 6814
es una galaxia vista de frente, con mdltiples brazos estrechos, muy delgados, loa cunles
muestran un brillo superficial homogéneo {ver Fig 4.2.1.)
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‘Tabla 4.2.1.
Datos generales de NGC 6814, tomados de NED.

Ascencién Recta (1950) 19539™55.791°

Declinacién (1950) ~-10°26'33.35"

Didmetros (minutos de arco) 30x28

Tipo Morfoldgico SAB(rs)be

Exlincidn de 1a Galaxia (B mag)  0.60

Tipo Seyfert Seyfert | .
Velocidad de recesién (km s™! ) 1563

Otros Nombres MCG -02-50-001

Fig 4.2.1. Fotografia de NGC 6314 en ] visual (tomada de Sandage 1961).

Pese a ser un nicleo activo, NGC 6814 es una galaxia Seyfert de baja luminosidad
(Turner et al. 1992), con Ly =~ 10%-* ¢rgs/seg. Fue descubierta por presentar rapida
variabilidad en rayos-X con perfodos caracteristcos de =~ 100 seg. Asimismo, muestra
rafagas en R-X con periodos de aproximadamente = 12,000 seg, en forma de variaciones
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rapidas y cadticas de mds de un factor 5 entre 1.5 y 37 keV, y tiene un indice espectral
plano (o = 0.4) (Done et al. (1992); Turner ef al. 1992).

De manera independiente, Doroshensko (1988} encuentra variabilidad cn el visible

para cste objeto. En un estudio realizado a lo largo de varios aiios en las bandas UBV,
encuentra que NGC 6814 tiene variabilidad de entre un dia y varios afios, siendo Ia amplitud
de la variacion mayor conforme el periodo es mayor, al mismo tiempo que el nicles se
vuelve mds brillante en el azul. Las conclusiones bisicas de este autor son las siguientes:
i) en el nicleo de NGC 6814 se detecta variabilidad del brillo; 1) junto con las variaciones
aleatorias de brillo, exislen variaciones sistematicas de mes en mes coun incrementos de
aproximadamente AV = 0.2™9; iii} las variaciones del indice de color correlacionan en
promedio sobre un intervalo de tiempo largo con el brillo, volviéndose mds azules los
brilles, y iv) las regiones nucleares tienen colores caracterfsticos més rojos que las regiones
exteriores. Por su parte, McAlary y Rieke (1988) subrayan que NGC 6814 muestra un
micleo enrojecido mas que ¢l enrojecimicato tipico de una galaxia con poblacién estelar
pormal. Existe ademds un fuerte enrojecimiento alrededor de su niicleo. Estos hechos
pueden tomarse como una sugerencia para la observacién de NGC 6814 en las bandas del
cercano infrartojo, mds ain si tomamos en cuenta (Doroshensko, 1988} que existen muy
pocas observaciones en radio ¢ IR para concluir algun tipo de variabilidad.

En términos del modelo candnico de agujero negro, Turner et al. (1992), encucatran
que el espectro de NGC 6814 en R-X puede explicarse con dos distribuciones bdsicas de
materia alrededor del nicleo: por un lado, una distribucién esférica uniforme, y por otro
fado, un disco de acrecién. En ambos casos, indican los autores, se necesita postular
material a ser lonizado, en el cual la linea es producida en nubes épticamente delgadas que
se encuentran distribuidas en una region toroidal ancha alrededor del hoyo.

En un trabajo interesante, Pogge (1989) muestra imagenes de NGC 6814 en el
visible, restando 1a imagen tomada en Ha + [N 1} del continuo. El resultado de este
proceso, seiala Pogge (1989), permite determinar un nicleo de apariencia estelar y muchas
regianes H 11 a lo largo de los brazos espirales de la galaxia huésped. Las regiones cutre
el micleo y los brazos no tienen emision. En la imagen {0 1H) A5007 aparece dnicamente
ef niicleo solo y débilmente las regiones 1 If exteriores. Los perfiles de emisién nuclear en
ambas imdgenes son aproximadarnente indistinguibles (ver Fig. §.2.2.)
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NGG 6814

0

Ho + [N} [O 1T} 25007

Fig 4.2.3. &) Imagen obtenida mediante la sustraceidn de continne =~ H 4 + {N 51}
b;ﬁgud que’ a} ;esw pnuc O 171 } Imdgenes tomsday de Pogge, 1988, at Nl
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En la Tabla 4.2.2 mostramos los flujos desde el visible hasta el lejano infrnrroj6
para cste objeto, y la distribucidn espectral es graficada en la Grdfica §.2.1 (F, vs v) y en
la Grdfica 4.2.2 (vF, vs v). En estas Grdficas notamos cleramente cdmo la distribucién
espectral de energia aumenta conforme nos vamos moviendo hacia el lejano infrarrojo, En
el cercano infrarrojo puede distinguirse una distribucion de energia que se asemeja a un
cuerpo negro con ¢l maximo cerca de A ~ 1.6um, es decir, una emisién de cuerpo negro
a temperaturas de aproximadamente 2,000° K. Esta emisién puede deberse a emisién de
estrellas viejas del ndcleo de NGC 6814, para las cuales estas temperaturas son tipicas.

Tabla 4.2.2,
Flujos de energia para NGC 6814, tomadas de McAlacy et al, (1983).

Filtro Flujo (mJy) Referencia

U 0.63 McAlary et al. (1983)
B 2.23 McAlary et al. (1983)
v 5.45 MeAlary et al. (1983)
R 8.91 McAlary el al. (1983)
1 14.91 McAlary et al. (1983)
J 34.3 McAlary et al, (1983)
H 444 McAlary et al. (1983)
K 36.5 McAlary et al. (1983)
K 37.2 Nosotros
L 329 MecAlary et al. (1983)
M 46.3 McAlary cf al. (1983)

12 pm 370 IRAS

25 pm 590 IRAS

60 pm 5590 IRAS

100 gm 17670 IRAS

En dichas Grdficas se incluyen tres valores para diferentes aporturas obtenidos por
nosotros. Es evidente que si bien este objeto es altamente variable, el valor de nuestra
magnitud es pricticamente 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 seguimicnto mds detallado v
consistente de la emisién tanto en el cercano infrarrojo como de rayos-X durante periodos
prolongadas de tiempo pudiera hacerse a fin de determinar si existe variabilidad, y en caso

de existir, determinar alguna correlacion con la variabilidad en rayos-X.
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En la Tabla 4.2.9 se presentan las magnitudes junto con sus desviaciones estdndar,
obtenidos por nosoiros para la fotometria de multiapertura en K, tnicniras que en la Tabla

{.2.4 se presentan los flujos correspondientes.

En la Fig. {.2.3 se presenta la imagen del micleo con los isocontornos para la
regidn central de NGC 6814. La emision extendida de NGC 6814 (brazos vistos en la Fig.
4.2.1) no fue detectada en nuestras imdgesies en el filtro K por tres razones principales:
primere, que la emisién extendida de esta galaxia es comparativamente mds débil que ¢l
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nicleo; segundo, que los tiempos de exposicién fueron cortos a fin de evitar la saturacidn
del detector en la regién del micleo ( = 90 segundos); y por dltimo, que el secing Juega un
papel importante en la dispersion de la emisidn sobre el detector { % 2 segundon de areo ),
Otra caracteristica interesante es que pese a que no puede rerolverse eatructura extendida,
si puede resolverse un nicleo ligeramente clongado en direccidn NNF-8SW, tal come lu
muestran las imdgenes dpticas (ver Fig. {.2.1y §)

Tabin 4.3,3,
Magnitudes para NGC 6814, obtenidas con IRAF a difarentos apuriuaa,

Apertura Mag Error

(arcasc) (X) (mag)

1.6 12,70 + 0.007
32 11.86 + 0.008
48 11.07 + 0.004
6.4 10.78 + 0.004
8.0 10.58 + 0.005
9.6 10.42 + 0.008
11.2 10.29 + 0,008
12.8 10.19 + 0.008
144 10.10 4+ 0.008
16.0 10,02 + 0.008
17.6 9.96 + 0.008
19.2 9.91 % 0.007
2038 9.88 & 0,007
224 9.84 + 0.008
24.0 9.82 + 0.008
25.6 9.80 + 0,009
27.2 9.78 + 0010
288 9.76 % 0.010
304 9.74 + 0011
320 9.73 3 0012
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Tabla 4.2.4.
Flujos de energia para NGC 6814, obtenidas con IRAF a difetentes aperturas.

Apertara Flujo K Error Porcentual
(arcsec) (mly) %
1.6 5.2 + 0.7
3.2 15.0 £ 05
4.8 23.5 + 04
6.4 10.7 + 04
8.0 37.2 +05
9.6 43.0 + 05
11.2 48.4 + 05
12.8 53.3 + 0.8
144 57.9 4 0.6
16.0 61.9 + 06
17.6 65.4 + 06
19.2 68.4 £ 07
20.8 70.8 + 07
22.4 3.0 + 0.8
24.0 w7 + 08
25.6 76.2 + 0.9
271.2 71.5 + 1.0
28.8 79.0 + 1.0
30.4 80.2 + 11
320 810 + 1.2

En todos estos datos, las correcciones de los valores de magnitud y de flujo debidas
tanto a corrimiento al rojo como a extincidn han sido realizadas, Para el corrimiento al
rojo, la correccién {ue de {ver ec. 27T}

-
z=E—M=5.2lx10'J
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de donde

Kepe = 33 % 2 m 172 % 10“'"

La correccién por extincidn estd dada por {ver ec 28):

_ 038 x Aa

Ax Am

¥ tomando el valor de la extincién cn el filtro B (vor Tabla 4.0.1) we obtione:

AI\' = wﬁ'ﬂ = 0,080

Figura 4,23, linagen ea K del ndcleo de NGO 6014,
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4.3. NCC 7217 Pegasus.-

a = RMTI, § = 309572 (1917) A = 5E°, 4= -20°

Placa No. 216, Septiembre 2 de 1913, 330™

Esta nebulosa es una eapival fina visie de frente. Mide 3’ x 2.5, p=80°. En
su primer capa alrededor del ndcleo la nebulosidad cs muy brillante; luego baja en
intensidad sobre un espacio de 75" X 60" donde se deavanece, para incrementar de
nuevo en brillo tal como ai Juese a formar un anillo en la periferia de 20" x 30™,
al menos luv; briflante como cl sequndo estadio. En lugar de dos brazos separa-
dos, parece tener pequetios brazos de finus, nudoses y filamentosas nebulosidades
que prrecen ser paralelos. Fatd sitvado cn una regidn viea en eatrellas. Hugging

encuentra que el espectro es conlinuo.

Fig 4.3.1. Imagen de NGC 7217, tomada de Sandage (1961).
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Esta es la descripcidn, hecha por Pease en 1917, quicn incluye en dicho articulo
una fotografia de esta galaxia. Uno de los principales problemas con que nos enfrentamos
con este objeto fue el hecho de que, por ser una galaxia “normal”, pocos son los estudios
que sc han realizado vnica y exclusivamente para esta galaxia. NGC 7217 es una de las
galaxias tipicas de campo, la cual muchos autores incluyen en sus catdlogos y/o analisis

estadisticos como miembro de la muestra de galaxias control.

Lag caracteristicas para esta galaxia se presentan en la Tabla .9.1; y una fotografia
tomada del catilogo de galaxias de Sandage sc presenta en la Fig 4.9.1.

Tabla 4.3.1.
Datos generales de NGC 7217, tomados de NED.

Ascencién Recta (1950) 22%05"37.60°

Declinacion (1950) +31°06'53.0"

Didmetros (minutos de arco) 3.9 x 3.2

Extincién Galactica (B mag) 0.41mas

Tipo Morfologico (R)SA(r)ab

Tipo NAG LINER

Distancia (Mpc) 18.2

Velocidad de recesidn (km s™') 946

QOtros Nombres MCG+05-52-001, UGC 11914

En 1981, Elmcgreen, hace un trabajo interesante al crear un atlas de galaxias cer-
canas en cl cercano infrarrojo (Aey; = 8250A), mostrando que en csta longitud de onda,
en términos generales, la imagen es més suave que la correspendiente cn cl dptico. Este
hecho ha sido corroborado por muchos autores en general para objetos extragalicticos,
donde el polvo se encarga de hacer mas suave y difusa la estructura de muchas galaxias
(ver trabajos presentados en Astrophysics With Infrared Arrays, 1991, Ed. por R. Elston).

Para 1983, Kcel analiza los espectros de emisién del nicleo de un grupo de galaxias
espirales normales con emisidn de baja ionizacion, entre los que se encuentra NGC 7217,
pero son Lawrence et ol. (1985) quienes hablan de NGC 7217 como galaxia LINER (Low
lonization Narrow Emission Region) o galaxia de emisidn de lineas angostas de baja ioni-
zacién, En dicho estudio, Lawrence et al. (1985) muestran una Tabla de flujos entre las
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bandas J y L para 8 segundos de arco de apertura, Segin estos autores, el espectro da los

LINERs es méds o menos plano, y en términos generales pata todo LINER, Ia pendiente

del exceso entre 10 y 20 pm., es parecida a las galaxins Seylert 1 (Lawrence el al. 198%),
- Sin_embargo, como veremos més adelante, el espectro en particular de NGC 7217 no ¢a

tan plano; isastrando claramente emision tipo cuerpo negro alrededor de 2,000° K y un

minimoen 3.5 ;Am Eisie hesho como se ha discutido ya, puede ser proviniente de poblacién

estelar vieja en el nicleo de NGC 7217,

Tabla 4.3.2.
Flujos de energla para NGC 7217,

Filtro Flujo (mJy} Referencia

J 60.0 Lawrence et al, (1985)
H 718 Lawrence ct al. (1983)
K 62,6 Lawrence et al. (1985)
K 33.6 Nosotros
L 34.6 Lawrence et al. (1985)
12 um. 470 IRAS
95 pm. 250 IRAS
60 pm, 4780 IRAS

100 pm. 18220 IRAS

En dicho articulo, los autores indican que los colores J, H, K, 1! de la mayorin
de los LINERs son consistentes con un bulbo normal de poblacidn estelar, Falo no es
sorprendente pues los espectros de lineas de emisién dpticos cn eate tipo de objetos son
en general més débiles que los espectros para starburst o micleos de alta excitacién. Este
comentario es reforzado implicitamente por mitchos autores al inctuir, en efecto, a NGC
7217 como una galaxia de campo normal. Sin embargo, adn cuando las fuminosidades son
mucho menores, existen parecidos entre algunos LINERs y galaxias Seyfert {: Emisién de
R-X, lincas Her con alas anchas, variabilidad, ctc. Esto pudiera indicar, segin aquellos que
intentan relacionar a los NAGs entre 8f, que los LINERs son galaxias Seyfert { débiles, cop
emision infrarroja de polvo calentada por una fuente central (Lawrence cf al, 1985), Tas
uminosidades en 10 jxm. de los LINERs estin en el rango 1-100 veces sus lumninosidades de
R-X suaves, Iste cociente es consistente con el tamafio de los R-X suaves siendo absorbidos
y reirtadiados en el infrarrojo. La luminosidad de los LINERa parece cstar dominada por
la luminosidad de una poblacién estelar tipica entre 1y § um., pero con excesos entre 10
¥ 20 pm. (Lawrence el al. 1985).
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En la Tnbla 4.3.2presentamos los flujos obtenidos pot Lawrence ¢f nl,-( 1985y enn una
apettura de 8 segundos de arco. Nuestro valor para esta apertura también es incluido, asi
como los flujos IRAS. Asimismo, et la Tabla §.5.3 presentamos los flujos de multiapertura
obtenidos para esta galaxia. Encontramos que en la banda K tenemos aproximadamente

un factor de = % menos de flujo que el valor obtenido por Lawrence et al. (1985).

Tabla 4.3.3.
Magnitudes para NGC 7217, obtenidas con IRAF a difi apertyrag,
Apertura Mag Error
{aresec) (K} (tmag)

1.6 13.13 % 0.010
3.2 11.92 + 0.006
4.8 11.34 & 0.005
6.4 10.96 +0.005
8.0 10.69 + 0,005
9.6 1047 +0.005
1.2 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
224 9.55 +0.006
24.0 9.49 + 0.006
25.6 .44 + 0.066
27.2 9.39 + 0.007
288 9.35 + 0.007
304 9.32 + 0.007
32.0 9.29 4 0.008

Los valotes de la Tabla 4.3.2 estan graficados en las Grificas .9.1y £, El valor
del flujo obtenido por nosotros para el filtro K y tres aperturas difercutes, sc muestran en
dichas Figuras.
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B Tabla 4.3.4.
‘Flujes de energla para NGC 7217, obtenidsa con IRAF a diferentes apertutes,

Apertuna Flujo X Ettor Porceniual
(arcsec) (mly} %
1.6 3.6 £ 1.0
e 32 10.8 £06
V48 184 £0.5
6.4 26,0 %05
8.0 33.6 +03
9.6 q1.1 £0.5
11.2 48.6 +0.5
12.8 55.9 +0.5
144 63.2 +05
16.0 704 +0.5
176 7.2 + 05
19.2 83.8 +0.5
20.8 89.9 +0.6
224 95.8 +0.6
24.0 101.3 +0.6
25.6 106.3 +06
27.2 110.9 +0.7
288 114.7 £0.7
304 118.2 +0.7
32,0 121.2 +08

El valor calculado para la extincién, de acuerdo con la ecuacidn (26) y (24) del
capitulo anterior, y de acuerdo con los valores dados por NED sont

_ A x A8

T Am

donde Ay es la extincidn buscada, Axy, como se menciond anteriormente, et la extincidn
de la curva de Savage y Mathis (1979) para el fliro K; y Ap ea la extincién dada por NED,
que en el caso de NGC 7217 vale 0.41%7, v Ap, es la extincidn dada por la curva de Savage
y Mathis (1979) para el azul, por lo que vale 4.1, Sustituyendo entonces estos valores:

Ax
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0.38 x 0.41 :
= == = 0038 .-

Asimismo, la correccién por corrimiento al rojo esta dada por (ec. 26):

Ag

Keore = 332
y dado que el corrimiento al rojo en este caso vale (ec. 27)
v 946 km seg—1

¢ 300,000 km seg™*
entonces

Keorr = 0.0104

Las tablas mostradas anteriormente tienen ya esta correccidn.
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Figura 4.3.2. Imagen en K del niclea de NGC 7217,
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4.4 Ngc 7469

Esta galaxia, catalogada como Seyfert /. es uno de los objetos cstudiados por Carl
Seyfert en 1943, quien comenta que es una galaxia espiral con un nicleo brillante, semi-
estelar, cuyo espectro presenta handas de emisién anchas. Sus caracteristicas principales
se muestran en la Tabla J.4.1, y la imagen dptica puede verse en la Fig 4.4.1, tomada de
Arp (1966).

Tabla 4.4.1.
Datos generales de NGC 7469, tomados de NED.

Ascencién Recta (1950) 23400™ 44,427

Otros Nombres

Declinacién (1950) +08°3616.12"
) Didmetros (minutos de arco) 1.5 x 11

Tipo Morfoldgico (R")SAB(rs)a

Extincion Galdctica (B mag) 0.12

Tipo Seyfert Seyfert |

Velocidad de recesién (krn 7' ) 4916

UGC 12332, ARP 298
MRK 1514, CGCG 405-026

30¢

Fig. 4.4.1. Tomada de Arp (1968).
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En 1981, Ulvestad et al. observan NGC 7469 en radio y muestran mapas de radlo,

encontrando un nicleo coincidente con el dptico, mas un halo de 10" de extensidn, Estos

autores argumentan que dado que el halo en radio y la regién do lineas angosatas donde

se genera la emisién en Ha tienen igual extensién, puede haber cierta asociacién entre las

electrones emitiendo radiacion de sincrotrdn y el gas térmico a 104 ° K regponsable de lns
lineas delgadas.

Cutri et al. (1984) encuentran que de la luminosidad total, la cual es do unas
4.7 x 107 Ly en 3.3 um., aproximadamente el 80 % , es decir, unan 3.7 x 107 Ly
provienen de una regién enular entre 2" y 8" en didmetro alrededor del nicleo, en Ia cual
debe existir polvo a unos ~ 300° K fuera del kiloparsec central, en rogiones colncldentes con
la NLR de los micleos Seyfert, y dado que la fuente central es incapaz de calentar polvo a
temperaturas tan altas necesarias a estas distancias, deba existir otro tipo do mecanismos,
que calienten el polvo “in situ®, Desde luego, indican Cutrl ¢! al. (1884), Ia radiacidn
de {fneas de una BLR es insignificante, y las nubes de Ia NLR no pueden intercoptar la
radiacién de la fuente central para calentar el polvo atrapando fotones Ly a , anta lo cual,
lo més factible es que existan regiones H II circumnucleares, McAlary y Ricko (1988)
sealan que NGC 7469 tiene un exceso en la cinisién extendida para las bandas K y L.

Por su parte, Wilson et al. (1986) muestran en un artfculo dedicado a esto objeto,
que la regién de emisidn extendida eapacialmente ( ~ 10" o 3 kpe) de NGC 7469 ostd
compuesta de dos elementos: i) regiones de alta excitacién con velocidades corridns prefo-
rencialmente al azul respecto a la velocidad sistémica, con perfiles de lineas con asimetrias
inclinadas al azul y dominado cineméticamento por los movimientos ractiales; y Ii) una com.
ponente que comprende probablemente regiones 11 Il fotelonizadas por estrellas calientes,
que es de baja excitacidn, emile lineas delgadas y sigue el movimicnto rotacional “nor-
mal” en el plano de la galaxia o paralelo a dste. E! sentido del movimiento radial deol gas
debe ser hacia afuera. Los campos de velocidades de las liness de emislén estudiadas son
completamente consistentes con lo esperado para las meaclas de estas dos componentos,

Ademds, indican que el polvo calentndo por brotes de formacidn eatelat cireumnu-
clear en NGC 7469 debe contribuir en una [raccién importante, o en tado, a la luminesidad
en el mediano y lejano infrarrojo (1.6 x 10'! Lg entro 12 y 60 um, ) de [a galaxia, El radlo-
halo difuso no térmico a escala de = 10", aseguran, parcce estar mia asoclado con los
brotes de formacién estclar (starburst), que con ¢l micleo misme,
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Por su parte, Wilson et al. (1991) sefialan que existe evidencia de la existencia de
muchas estrellas calientes alrededor del micleo de NGC 7469, Estos autores encueptran
que un 80% de la emisividad de 3.3um. provenicnte de entre uno y tres seguados de arco -
alrededor del centro, ademéds de que el niicleo presenta las caracteristicas de absorcién
por polvo en 8y 13 pmi., las cuales no estan bien identificadas, pero que son comunes en
galaxias starburst y raras en galaxias Seyfer!. Esta observacién 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

las galaxias starburst.

Wilson et al. (1991) reportan mapas en radio (6 cm.), haciendo destacar que existe
una intensa fuente compacta coincidente con el nicleo Seyfert. una imagen obtenida por
estos autores se muestra en la Figura 4.4.2. Por 1ltimo, Wilson ef al. (1991) agregan que
existe evidencia de emision dptica y lineas de emision provenientes de un anillo circumnu-
clear. Asimismo, indican que con una tasa de supernovas estimada en aproximadamente |
por afio, se pueden predecir las luminosidades observadas de Lpjp =~ 2.6 x 10" Lg.

lo o T T T R T T T

083820 . o o

19 4

- 18 q

S b
E

_z‘f 16 T

§ 15, 1

] A

14
13

12

U '{“’B VLI S =
2300447 446 445 444 43 442 441
RIGHT ASCENSION

Fig. 4.4.2. Mapa en Radio, tomsdo de Wilson et a1.(1991).

En 1992, Kotilainen ef al. comentan que dado que este objeto ha sido reportado
con grandes variaciones en su brillo (entre €l 30 % y 200 %) por otros autores, ninguna ley
de potencias puede ser ajustada para su espectro.
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44 NGC 7465 682

En relacién con 1a morfologia del nicleo de esta galaxia, en la Fig 4.4.9 mostramos

la imagen en el fltro K. En esta figura podemos notar €} gran parecido con la imagen

Sptica: un nicleo elongado en direccion ENE-WSW. Esta imagen fue obtenida con un

tiempo de integracién de 5 segundos. Es interesante notar que la emisién circumnuclear

extendida de la que hablan Wilson et al, (1986) correspondiente a los 10" de arco (3 kpc)

centrales se nota claramente en nuestra imagen K ( Fig 4.4.9) y se observa completamente
quemada en la imagen 6ptica (Fig 4.4.1) de Arp (1966).

0N

Figura 4.4.3. Imagen en K del ndcleo de NGC 7469,

Los valores de la fotometria en el cercano infrarrojo dados por Carico et al. {1988)
para una apertura de 5" de arco son presentados en la Tabla {.4.8 donde la columna 1
indica el filtro con el cual se observd, la columna 2 indica cl flujo obtenido en mly, y
1a columna 3 indica la referencia de donde fue tomado el valor en cuestién. Se incluyen
ademds dos valores obtenidos por nosotros para las aperturas més cercanas a los 3" de arco
con que observaron Carico et al. (1988), Estos valores fueron obtenidos medlante el uso
del paquete apphot .phot de IRAF. Ademds, se incluyen los valores dados por el satélite
TRAS en las bandas 12, 25, 60 y 100 um. Estos valores son graficados en las Grafs. 4.4.!
vy {4.2( F, vs v y vF, vs v respectivamente).
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Tabla 4.4.2,

1.4 NGC 1469

Flujos de energia obtenidos con una apertura de 5" pata NGG 7460,
tomadas de Catico et al. (1983). Notas: (1) Ap=4.8". (2) Ap =04

Filtro F, (mJy) Referencia
J 52.25  Carico et al. (1988)
H 81.18  Caricu et al. (1988)
K 109.2  Carico et al. (1988)
K 71.43)  Nosotros
K 87.24  Nosotros
3.7 ym 156.92  Carico et al. {1988)
10 pm. 787.41  Carico et al. {1988)
12 pm. 1410 IRAS
25 um. 540 IRAS
60 um. 27200 IRAS
100 pm 37500  IRAS
Flujos pars NGC 7480
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44 NGC 1469 64

Flujos para NGC 7460
T O
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En la Tabla 4.4.8 mostramos las magnitudes que encontramos para 20 aperturas
diferentes a partir de las imagenes obtenidas durante Septiembre 14 de 1991, La columna 1

indica la apertura, en la columna 2 se indican las magnitudes, y ¢n la columna 3 se indican
las incertidumbres.

En cuanto = las correcciones por extincidn de nuestra galaxia, de acuerde con la
ecuacién {25) y con la Tabla 4.4.1, estd dada por:

0.38 x 0.12
Ay === = ool

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

Koy =332
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por lo que

Keorr = 0.054

1.4 NGC 1465 65

En las Tablas 4.4.3y 4.4.4. se presentan los resultados corregidos ya por extincién

y corrimiento al rojo.

Tabla 4.4.3,

Tabla 4.4.3. Magnitudes para NGC 7409, obtenidas con IRAF a diferentes aperturas.

Aperiura Magnitud K Frror
(arcsec) (K) (mag)
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 + 0.008
128 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
224 9.10 + 0.011
24.0 9.09 + 0.012
25.6 9.07 + 0.013
272 9.08 £ 0.014
288 9.06 + 0.015
- 304 9.05 + 0.016
/ 320 9.05 + 0.018
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Tabla ¢.4.4.
Flujos de energia para NGC 7469, obtenidng con IRAF a diferentes apettures,

Apartun Flyjo K Error Potcentuat
(arcsec) (mly) %
1.8 16.8 + 0.6
32 48.7 + 04
4.8 4 & 04
6.4 81.2 & 04
8.0 99.5 + 05
9.6 108.0 & 0.8
1.2 118.9 + 0.6
12.8 129 + 0.6
144 128.1 * 0.7
16.0 132.5 + 0.8
17.6 138.4 + 08
19.2 134.6 + 0.8
20.8 418 & 1.0
224 144.3 * Ll
24,0 148.7 & 1.2
25.6 148, £ 18
27.2 149.7 & 14
28.8 150.8 + L8
30.4 1515 £ 1.8
320 18L8 + 1.8

4.8, NGC 7592.-

El sistema NGC 7502 es un par interactuante. Las notas encontradas en NED, I
cuales pertenecen al catélogo Morfoldgico de Galaxins (MCQ), indican quo of sistema o6
un par en contacto por medio de dos <olay anchay, y que ¢! brillo do ambas componentes
8 aproximadamente ¢l mismo. Las posiciones respectivay del sistema sont
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4.9 NGC 7592 87

Tabla 4.5.1, .
Datos Generales parn NGC 7692, Tomados de NED,

Nombre dela fuente  Ascencién Recta (1950) Declinacion {1950)

1.- NGC 7592 W 23415™ 46.4° —04°41'20"
2- NGC 7392 15 23 15™46.9¢ —04°41'33"

Fig. 4.5.1. Imagen del sistema NGC 7592, tomada de Rafanelli y Marziaui {1992).

Fste sistema es miembro de la Muestra de Galaxias Brillantes detectadas por ¢l
satélite IRAS. Tanto Bushouse (1990} como Rafanclli y Marziani (1992) presentan andlisis
morfoldgicos completos, basados en imagenes en el cercano infrarrojo {Bushouse, 1990), y
en el éptico: filtros R y V (Rafancli y Marziani, 1992). La discusién siguiente se basa en
los comentarios que Bushouse hace sobre Ta morfologia de la imagen en K, argumentando
que estas imégenes son similares a las imdgenes en R. Por su parte, Rafanelli y Marziani

(1992) discuten la morfologia en R, argumentando que es similar a la morfologia en V.,

En términos generales puede decirse del sistema que presenta dos grandes compo-
nentes, una al Oeste y otra al Este, ambas del misimo brillo aparente. Asimismo, existe

una tercera componente, al Sur, la cual es mds débil y pareciera tener caracleristicas mds
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4.5 NGC 7592 68

relacionadas con una gran regién H Il que con una galaxia. En ambos articulos ( Busliouse,
(1990) y Rafanelli y Marziani, (1992) se indica que este par presenta dos colas largas que
se extienden sobre varios minutos de arco, las cuales emanan del lado Norte de la galaxia
Qeste y del lado Suroeste de la galaxia Este.

NGC 7592: Ha NGC 7392: R
F
NGC 7592: K
-
|_._._§2:_..._.._...| % A :

Fig 4.5.2. Imagenes de NGC 7592, tomadas de Bushouse (1990).

A partir de un analisis de las isofotas de las imégenes tanto en K comoen R (ver Fig
4.6.£), Bushouse concluye que para la componente Qeste (NGC 7592 W) la forina de éstas
es aproximadamente circular, mientras que para la componente Este (NGC 7592 E) las
isofotas son elipticas, concluyendo quela galaxia Qeste esta siendo vista de frente, mientras
que la galaxia Este es vista con un angulo de inclinacidn de ~ 53°. Asimismo, encuentra

que algunas pequefias diferencias en las caracteristicas de las componentes vistas en las
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imdgenes K y R sugicren que hay una mayor presencia de polvo en |a componente Este
que en la componente Oeste, lo cual estaria confirmando que sc trala de un objeto visto
aproximadamente de canto. Estas diferencias consisten basicamenteen la existenciadeuna
mayor estructura a pequeiia escala, para la imagen R que para la correspondionte imagen
K, observadas en la galaxie Este. Asimismo, un complejo H 11 muy brillaute lacalizado
en la parte final de la cola que se extiende hacia el Surceste de la galaxia Eate es apenas
visible en la imagen K, y tiene colores R ~ K ~ 1™% mdsa azules que sus alrededares. Por
su parte, Rafanelli y Marziani (1992} afirman que un poaible encuentro prograde entre las
componentes Este y Oeste pudiera ser el responsable de 1as caracterimicas morfoldgicas del
sistema.

Rafanelli y Marziani (1992) encuentran evidencia de actividad tipo atarburst, in
cual ocurre simultineamente con 1a actividad tipo Seyfert, Se sabe que eate no es el dnico
caso en el que una galaxia presente actividad de mds de un tipo: NGC 7469, por ¢jemplo,
también presents actividad starburst y Seyfert simultdneamente, mientras que NGC 6764
presenta actividad tipo Seyfert y Wolf-Rayei, etc, {ver incisos dedicados a estos abjetos).

Tabla 4,5.3.

C {sticas da las P tos del sist NGC 7802,

Sistema Interactuante Ngc 7592

NGC 75892 W

Velocidad de recesién (km s=' } 7320

Tipo Seyfert Seyfert 2
NGC 1592 E

Velocidad de recesién (km s=' ) 7320

Tipo Morfoldgico Regidn H 1!
Extincidn Galactica {B mag) 0.10

Una caracteristica interesante que encuentran Raffanelli y Marziant (1002) sobre
NGC 7592 es que la luminosidad de las lineas de emisién debidas a in actividad starburst
en la componente Ocste (NGC 7592 W) es aparentemente mayor quo In luminosidad de -
las l{ncas de emisién debidas a actividad tipo Seyfert, Asimismo, recalcan que el gaa de

-9 -



4.5 NGC 1502 70

alta ionizacién responsable del caricter Seyfert del espectro de lineas muestra anchos de
lineas comparables con las de las regiones H II de baja ionizacién, lo cual sugierg que
la actividad Seyfert puede provenir de las mismas condiciones de las cuales proviene el
fenémeno starburst,

Los flujos de este objeto en las bandas del cercano infrarrojo y el lejano infrarrojo se
presentan en las Tablas {.5.9 y {.5.4 para NGC 7592 A y B, y fueron tomados de Carico
et al. (1988). Se incluyen ademads nuestros flujos en K para una apertura de 5 segundos de
arco, y las gréficas correspondientes a estas Tablas se presentan en las Grafs 4.5.1y 4.5.2
para NGC 7592A y en las Grafs 4.5.9y 4.5.4 para NGC 7592B (en cada caso, la primera
corresponde a F,, vs v y la segunda a vF, vs v).

Tabla 4.5.3,
Flujos de energfa para NGC 7592 A

Filtro Flujo (mJy) Referencia

J 6.34 Carico ¢t al. (1088)
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 m 8.39 Carico et al. (1988)
10 pm 54.98 Carico et al. (1988)
12 pm 360 IRAS
25 pm 150  IRAS
60 um 5470 IRAS

100 pm 8190 IRAS

La razén 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 regioncs, de manera
que los flujos a cstas longitudes de onda deben tomarse como provenientes de la regién que
contiene a ambos niicleos,
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Tabla 4,54,
Flujos do energla para NGO 7502 B,

Filtro

Flujo (mJy) Refercncia

6.11
842
8.06
A
94
8.08

74.51

Carico et ol. (1988)
Carlco et al, (1988)
Carico ot al. (1088)
48" (Nosotroy)

6.4" (Nosotros)

Carico et al. (1988)
Carico el al, (1988)

LSNGC TR M

En las Tablas 4.5.5, 6, 7y § mostramon las magnltudes y llujos, Junto con sus
desviaciones estdndar, para ambas componentes del sistema, En estas Tublas reproducimon
los valores obtenidos para aperturas desde 1.6" hasta 12.8". En osto caso parileular, no
tenfa sentido reproducir aperturas mayores pues, cotno puede apreclarse en laa Figs §.8.1,
2y $para aperturas muy grandes se tendrfn la contribucldn debida & [a galaxia compafiora,

Tabla 4.3.5,

:Jhsultudu paza NGC 7809 A, obtenldas con IRAF a diferentes aper
ured

Apertura Mig Eraot

(srceac) {K) mag

1.8 13.72 * 0.027
3.2 12,72 % 0,020
43 1238 & 0022
64 12.13 + 0.0
8.0 1 + 0028
9.6 11.84 * 0.020
112 1174 + 0,031
128 11.64 + 0,033
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4.5 NGC 1592 72

Es interesante notar que en estas imagenes, de acuerdo con e} catdlogo MGC (Mor-
phological Catalog of Galaxies, de Vorontosov-Beliaminov), se aprecia claramente cémo
ambas componentes tienen aproximadamente el mismo brillo. Asimismo, Bushouse (1990)
encuentra muy débil 1a regién H Il alsur del sistema, mientras que nosotros detectamos lig-
eramente un halo extendido que envuelve ambos nicleos A y B, y la region correspondiente
al Sur, donde existe esta tercera componente. Un analisis interesante pudiera derivarse de
imégenes en estos filtros para mayores tiempos de integracién,

Tabla 4.5.0,

Magnitudes para NGC 7592 B, obtenidas con IRAF a dife-
rentes aperturas

Apertura Mag Error
{arcsec) (K) (mag)
1.6 14,19 0.041
3.2 12.94 0.026
4.8 12.38 0.023
6.4 12,07 0.023
8.0 11.88 0.025
9.6 1175 0.027
11.2 11.67 0.030
128 11.60 0.033
Tabla 4.5.7.

Flujoe de energia para NGC 7592 A, obtenidas con IRAF a
diferentes aperturas

Apertura Flujo K Erear Porcentoal
(arcsec) (mly) %

1.6 a1 + 27

3.2 5.1 + 21

4.8 72 + 22

6.4 8.9 + 24

8.0 103 + 26

9.6 11.6 + 29

11.2 12.7 £ 31

12.8 35.2 + 3.3
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4.5 NGC 1598

Tabla 4.5.8,

Flujos de energla para NGC 7582 B, obtenidas con IRAF a diferentes
aperturas

Apertura Flnjo K Ereor Porcentual
(areaec) [th] %

16 13 k4l

3.2 4.2 & 2.6

4.8 I8 * 23

6.4 9.4 23

8.0 1.2 + 25

96 126 + 27

11.2 13.3 + 3.0

41238 365 + 33

-va bk s G U

it u b

im..

}‘l& !’I

Figura 4.8.0. Imagen en K del nicleo de NGC 7492
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4.5 NGC 1592 T4

El cdleulo de las correcciones de magnitud por extincién de la galaxia, de acuerdo
con la ecuacién (25), para el valor de extincién dado por la Tabla §.5.2, es:

Ag = 0.009

Para el corrimiento al rojo tenemos, de acuerdo con las ecuaciones (26) y (27),

7,320km seg~!
= 300,000km seg=l 00
de donde
Kowe = 332 = 0.08
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4.6. NGC 7674.-

Esta galaxia ha sido catalogada por Markaryan y Lipovetskii (1973), como niicleo
de galaxia comparativamente brillante, tipo SBe, cuyo nicleo, de acuerdo con su espectro,
debe tener baja luminosidad con emisién en Ha. Sus principales caracterfsticas pueden
verse en 1a Tabla §.6.1.

NGC 7674 es encontrada por varios autores como prototipo de galaxia Seyfert 2,
después de NGC 1068. En un intento de distinguir entre actividad de tipo estelar y
actividad de tipo Seyfert, Feldman el al. (1982) examinaron una muestra de galaxias
activas cuyas lineas provienen del micleo. Los autores encuentran que NGC 7674 es una
galaxia Seyfert 2 la cual tiene perfiles de lineas anchos y con estructura. Asimismo, afaden
que aparentemente tiene flujos de lineas mds brillantes que cualquier Seyfert 2, excepto

que NGC 1068.
16 -
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Desde 1966, Arp catalogd a esta galaxia como una galaxia peculiar, De acuerdo con
Arp(1966) (ver Fig {.6.1) y estudios posteriores (p. ¢j. Hickson et al. 1892), NGC 7674,
junto con otros tres objetos, forman un grupo compacto, siendo éata la galaxia mis grande
y brillante. La segunda que le sigue, (H96/b o bien NGC 7678) es ura galaxia lenticular
ubicada a 2.4" (Laurikainen y Moles, 1988) y las dos reatantes parecen ser galaxias enanas,

Tabla 4.6.1,

Datos generales de NGC 7674, tomados de NED, excepto (a) Hickson
(82), y (b) Laurikainen y Moles (1988).

Ascencién Recta (1950) 23425/24.430"
Declinacién (1950) +08¢30'12.91"
Didmetros (minutos de arco) 1L1x10
Tipo Morfolégico SA(r)be pec
Tipo Seyfert Seyfert 2
Extincién Galdctica (B mag) 0.10
Velocidad de recesién (km s ) 8861 % 45
Corrimiento a! rojo (2) 0.0289
Otros nombres ARP 162, MRK §33,
UGC 12608
Membresfa 2 algdn grupo H 96t
Vel. promedio del grupo (km 2= ) 88501

Vel. de dispersién del grupo (km s™t) 1134

Por su parte, Mirabel (1982) reporta a NGC 7674 con un espectro H I que muestza
“claramente dos caracteristicas de absorcién separables, corridas al asul respocto al perfil
de emisién”. Esta galaxia se ve de frente, (ver Fig 4,6.1) por lo que la caracteriatica de
absorsidn corrida al agul puede indicar la presencia de nubes moviéndose hacia afuera del
ndeleo. De acuerdo con resultados de observaciones en 21 ¢m hechos pot Mirabel (1982),
estas nubes estarfan acercdndose con una velocidad de 40 km s~ ,

En 1988, Unger et al, (1988) cncuentran para el nicleo do NGC 6764 observaciones
de alta resolucién en radio, utilizando arreglos interferométricos de base ancha como el
VLBI y el VLA en el radio, as{ como observaci troacdplcas en el visible, Es.

{4

tos autores intentan determinar alguna correlacién entre el perfil de las lineas dpticas
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{6 NGC 7674 78
asimétricas respecto al azul y a la emisién en radio, con el propdsito de confirmar si Jas
lincas de emisién épticas son producidas en nubes que, de acuerdo con ¢l espectro, estarian
siendo eyectadas por radio-jets. En principio, se puede esperar que un lobulo compacto.
el cual puede ser detectado en radio, produzca una onda de choque en el medio ambiente

comprimiendo y acelerando al gas y entonces puedan ser detectadas las lineas en el dptico.

Figura 4.6.1, Folograffa temada de Arp (1966).

NGC 7674 presenta emisién extendida hasta unos 9 kpe. De acuerdo al andlisis
espectral de Laurikainen y Moles (1988), la emisidn extendida de esta galaxia se parece a
la de una regién I II de baja excitacidn, pero es una de |as galaxias mds brillantes en el
lejano infrarrojo, 2 veces mds que NGC 1068, por lo que es incluida en las muestras de
galaxias JRAS superluminicas (Carico ef o, 1988). Asimisio, Condon (19%0) la cataloga
como una galaxia de fuerte emisién en radio.

Por su parte, Carico ef al. (1988) cncuentran flujos enire 1 y 10 um. En la siguiente
Tabla presentamos estos flujos, junto con los flujos IRAS y nuestro valor en K para la
apertura correspondiente,

Los valores dados en ta Tabla {.6.2 corresponden a valores de flujo en miliJanskys, y
dado que las aperturas con las que observan estos autores son de 5" de arco, nuestro valor
mdés cercano en apertura, 4.8, es cl tabulado aqui. La distribucién espectral de energia
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correspondiente se muestra en las Figs 4.6.2 y 5. En estas Figuras, es evidente gne hay
un crecimiento constante de la energfa irradiada a longjtudes de onda grandes. Entre 1.25
pm y 25 pm pucde decirse que hay una sola pendicnte, de aproximadamente = 1.5, valor
que concuerda con lo esperado para galaxias tipo Seyfert 2.

Tabla 4.6.2.

Flujos de energia para NGC 7674

Filtro Flujo (mJy) Referencia
J 9.96 Carico et al. (1988)
H 16.5 Catico et al. (1988)
K 24.79 Carico et al. (1988)
K 18.4 Nosotros
3.7 um 59.11 Carico et al. (1988)
10 pm 394.64 Carico et al. (1988)
12 pm 720 IRAS
25 pm 1930 IRAS
60 um 5470 IRAS
100 pm 8190 IRAS
Tiujes pars NGC 7674
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En la Tabla {.6.9 presentamos los valores obtenides para la fotometria de multia-
pertura,

Tabla 4.6.3,
Magnitudes para NGC 7469, obtenides con IRAF a diferentes aperturas.

" Apertura Mag Ecgror
(arcuec) K (mag)
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 1101 + 0,012
11.2 10.94 + 0.013
128 10.87 + 0.014
144 10.82 + 0.016
16.0 10.75 + 0.017
17.6 10.70 + 0.018
19.2 10.66 4 0.020
208 1.63 + 0.021
224 10.59 + 0.023
240 10.56 + 0025
25.6 10.55 + 0.027
21.2 10.53 4 0.029
28.8 10.51 + 0.031
30,4 10,50 & 0.034
32.0 10.50 + 0.036

En las Fig 4.6.2 mostramos un mapa de isocontornos para este objeto, En cuanto
a la estructura no puede decirse mucho. El nicleo es ligeramente elongado en direccién
Este-Oeste. La escala de placa se muestra en dicha Figura, y puede compararse con la Fig
4.6.1, notando que la regidn emisora corresponde a la regién central unicamente.
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4.6 NGC 7674 81

Tabla 4.6.4.
Flujos de energia para NGC 7674, obtenidas con IRAF a diferentes aperturas,

Apertura Flujo K Error Porcentual
(aresec) (mly) %
16 6.0 + 6.57
3.2 14.2 + 6.53
4.8 184 + 6.55
6.4 21.0 + 6.58
8.0 23.1 + 6.62
9.6 249 + 6.67
11.2 26.6 + 6.73
12.8 28.3 4 6.79
14.4 29.8 + 6.86
16.0 31.6 + 6.95
17.6 33.1 4 7.04
19.2 34.4 + 713
20.8 35.5 + 7.28
224 36.7 + 742
24.0 3.7 + 7.59
25.6 38.2 + 7.83
21.2 39.0 + 8.07
28.8 396 + 8.38
304 39.8  8.74
32.0 39.9 + 9.25

Las magnitudes presentadas en las Tablas 4.6.2 y {.6.9 estdn corregidas por ex-
tincién de polve en nuestra galaxia y por corrimiento al rojo. Para la extincién por polvo,
de la ecuacién (25) tenemos:

038x A
Ax = —‘H—E 0]

En la Tabla {.6.1 tenemos la extincion Ag = 0.1, por lo que, sustituyendo:
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Figura 4.6.2. Inagen en K del niicleo de NGC 7674,
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Ag = 93 x 107°

Las con;ecciones por corrimiento al rojo se hace mediante la ecuacidn (26), donde
z estd dado por la ecuacién (27):

v _ 8,86l kmaseg™t
T W00 km st - 0%

Keorr =332 = 0.0974

4.7 NGC 7714

Eate objeto ha sido sometido a numerosas observaciones y cuenta con una amplia
gama de referencias en la literatura. En 1966, Arp Ia incluye en au catdlogo como un par
interactuante (Arp 284) junto con NGC 7715. En la Fig. {.7.1 puede verse dicho par.
De acuerdo con Weedman et al. (1981}, NGC 7714 es el prototipo de un ndcleo starburat
con una tasa de 1 supernova al afio (debe haber aproximadamente ~ 10 remanentes de
supernova dentro de un radio de unoa ~ 280 parseca).

A gran escala, esta galaxia posee las siguientes caracterfsticas motfoldgicas (ver Fig
4.7.1): una galaxia de disco distorsionada, con un semianillo del lado este (1), y tres colas:
dos al surceste (una dentro de otra) (2) y (3) y otro mia al noroeste (4). Asimisme, puede
verse un puente entre NGC 7714 y su compaiiera, NGC 7715 (5), ¥ una cola mds al este
de NGC 7715 (6). Las caracteristicas generales se presentan en Ia Tubla 4.7.1.

NGC 7714 tiene intensas lineas de emisién, peto sin el enaanchamiento caractorfstico
de las galaxias Seyfert, asi como un nicleo azulado, y flujos en el lejano infrarrojo como
evidencia de una inusual actividad en el micleo. Las l{neas delgadas y el azul intenso
pudiera ser el efecto de una gran cantidad de eatrellas calientes (Weedman et al,, 1981).

Por su parte, Condon {1980) encuentra un espectro en radio caracterfatico de remaneates
de supernova,
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Fig 4.7.1. Ngc 7714 {Oeste) y NGC 7718 (Este}. Fotogeaffa tomada de Arp (1866,

Las luminosidades en r-X encontradas para NGO 7714, de scucrdo con Weedman
ef al. (1981), son del orden de L, = 6 X 10%%rg seg™! , que comparados con los
10 ¢rg seg™! tipicos de las galaxias Seyfert (ver Table 1.J), quedan todavia muy por
abajo de lo que es una galaxia activa propiamente hablando.

En los mapas de radio de 6 cm realizados en e} VLA por Weedman et af (1981)
se resuelve claramente el nicleo, mostrando 2 componentes débiles en el centro (ver Fig
4.7.2}.

De acuerdo con eslos autores, un indicador caracteristico para Ia actividad de tipo
starburs! son Jas lineas de cmision fuertes, las cuales son explicables si pensamos que las
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estrellas calientes son las fuentes de ionizacidn. Asimismo, hay evidencia indirecta de
estrellas calientes altamente masivas por medio del espectro ultravioleta: la absorcidn de
las lineas de Si y de C IV estd asociada con el flujo de masa hacia afucra de las estrcllas
de tipo O, corridtas al azul por 500 km s~ para ¢l C IV y 1,000 km s para el Si, valores
esperados de velocidades de materia fluyendo hacia el observador de las superficies de
estrellas calientes.

Tabla 4.7.1.
Datos generales de NGC 7714, tomados de NED,

Ascencién Recta (1950) 23431 40.588°
Declinacion {1950) +01°52'42.33"
Didmetros (minutos de arco) 19 x 1.4

Tipo Morfolégico SB(s}b: pec

Tipo Seylert Seyfert 2

Extincidn Galictica (B mag) 0.15

Velocidad de recesién (km s7') 2799

Otros nombres ARP 284, VV 051a

MRK 538, UGC 12699

Al parecer los datos obtenidos para rayos-X, éptico, ultravioleta y radio, son con-
sistentes con la interpretacién de la luminosidad en el nicleo como consecuencia de una
formacién intensa de estrellas (Weedman et al. 1981); y como veremos mas adelante, los
modelos de interaccion entre NGC 7714 y NGC 7715, apoyan esta idca. Weedman el al.
(1981) proponen a NGC 7714 como el prototipo de una galaxia starburst debido a dos
razones: la primera porque es visible en todas las longitudes de onda; la segunda porque
de los nicleos starburst convcidos, el de NGC 7714 es el épticamente mis brillante y su
luminosidad pucde ser completamente explicada por modelos de intensa formacién estelar.

Por otra parte, en un estudio de galaxias activas de 1 a 20 ym realizado por Lawrence
et al. (1985), las medidas para NGC 7714 en el cercano infratrojo tienen la forma tipica del
infrarrojo de una galaxia starburst: en los filtros J, i, K y L aproximadamente planos; y
aunque para NGC 7714 no estdn determinados, los flujos en las bandas N y Q de galaxias
Starburst presentan un aumento en el flujo de energia. Lawrence et al (1985) indican
que probablemente este espectro sea el resultado de fa combinacién de emisién estelar y
emision térmica debida al polvo calentado por las estrellas, Los flujos en las bandas J, I,
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K y L, para una apertura de 8", determinados por estes autores se presentan en la siguiente
Tabla, incluimos en ellas los flujos para las bandas del lejano infrarrojo observados con el
satélite IRAS y nuestro valor para 8" en la banda K.

. T oo aJ
W g . 4
[y o [«]
L o ..
44"-g 4 -~
oo
Q
40" b" 0 2
[ ] ) 0 0 @
o824 (- , 2
36" o ’ .
]
- .
ur I
32 e ¢ 0 ¢ 4
e .0 .
2 ) ] al
al'o n4°"° a0’z
23" 33" +

Fig. 4.7.2. Mapa ea Radio para NGC 1714, tomado de Wesdman etal (5081).

Tebla 4.7.2.
Flujos de energls para NGC 7714,

Filtro Flujo (milily} Referencia
J 248 Lawrence et al. (1985)
H 29.9 Lawrence ¢t al. (1983)
K 26.1 Lawrence ¢t al. (1985)
K 24.21 Nosotros
L 244 Lawsence et al, (1985)

12 pm 500 IRAS

25 pm 2810 IRAS

60 ym 11070 IRAS

100 gm 10920 IRAS
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Un estudio muy 1itil para nosotros es el realizado por Bushouse y Werner (1990),

pues obtienen imagenes en J, If, K, R y Ha de varias galmiiim iuleractuantes, entre otras,

NGC 7714; y con un sistema folométrico similar al nuestro: un telescopio de 2.1 metros, con

una camara infrarroja de 58 X 62 elementos de In Sb, una distancia focal de /15, imdgenes

de 477 x 44", escala de placa de 076" pir~' y un secing de entre 1.2 ¥ 1.8. Comparando

las caracteristicas del sistema fotométrico de Bushouse y \Werner (1990) con las de nuestro

sistema fotométrico (ver capitulo 3), cs cvidente que la verificacion de nuestros resultados
serd muy valiosa,

UEC 12699: J UGC 12699: R UGC 12699+ Ha
T =T T \aan —r-

- T

Fig 4.7.3. fmigenes de NGC 7714 tomadas de Bushouse y Werner (1990).
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Taubla 4.7.3.

Maognitudes para NGC 77 14. obtenidas con [RAF a diferentes aperturas.

Apertura Mag Frror
(arcsce) (K} {mag)
1.6 12,73 £ 0.012
3.2 1L.73 + 0.009
4.8 11.36 + 0.010
_ 64 11.17 + 0.011
8.0 11.04 + 0.012
9.6 10.94 + 0.013
11.2 10.87 + 0.015
12.8 10.81 + 0.016
144 10.76 + 0.018
16.0 10.73 + (.020
176 10.70 + 0.022
192 1067 £ 0.024
208 10.65 + 0027
22,4 10.63 + 0.029
240 10.61 + 0.032
25.6 10.60 + 0.034
27.2 10.59 + 0.037
28.8 10,59 £ 0.041
304 10.60 + 0.045
32.0 10.61 + 0.049

En la Fig 4.7.5-a presentamos la imagen de NGC 7714 en tres bandas: J, Ry H o
obtenidas por Bushouse y Werner (1990). La contraparte de las imagenes de estas galaxias
en isocontornos pucde verse en la Fig 4,.7.9b. Es ficil notar como para la imagen en J fa
estructura es suave y difusa. Esta es una caracteristica tipica de las imigenes de galaxias
en el cercano infrarrojo. Asimismo, en el filiro Ha pueden notarse las regiones H 11 al
surceste v noroeste de la galaxia. La primera, siendo un complejo muy luminoso, alcanza
a detectarse inclusive en el filtro J. De acuerdo con estos autores, una de las caraclerislicas
mds importantes de las imdgenes en el cercano infrarrojo, es la existencia del semi-anilio
largo localizado al este de la galaxia, el cual tienc indices de color similares a los del disco
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dela galaxia. Una conclusién bésica respecto a esto es el hecho de que este anillo no tiene
poblacién joven distinguible en el infrarrojo. Més adelante regresarsmos a este punto.

Tabla 4.7.4,
Flujos de energla para NGC 7460, obtenidas con IRAF u difetentes apertucas,

Apertura Flojo K Error Porcentual
(arcaec) (1) %
1.6 5.1 + 1.2
3.2 129 + 09
4.8 18,1 & 1.0
6.4 214 * 11
8.0 242 1.2
9.6 26.6 + 13
11.2 284 + 18
12.8 30.0 4+ 1.8
144 31.3 + 1.8
16.0 324 + 20
17.6 333 & 22
19.2 34.1 + 24
- 208 348 + 2.7
224 35.3 + 29
240 36.0 + 3.2
25.6 36.5 + 34
272 36.8 + 3.7
288 36.7 + 4.1
30.4 36.3 + 4.5
32,0 36.2 + 4.9

Recientemente se ha comenzado a hablar de galaxias con caracterfatica de emlaldn
Wolf-Rayet. En 1991, Conti incluye a NGC 7714 como galaxia da oste tipo, pues presenta
la débil caracteristica de emisién He 11 14686, Dado el hacho de ta que Ia NGC 7714 ea ol
prototipo de galazia starburst, la confirmacién de existencia de estrellas tlpo Wolf-Rayst
en esta galaxia es de suma importancia.
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En un modelo de evolucidn propuesto por Smith y Wallin (1992) sobre el sistema Arp
284, se predice en buena aproximacicn la morfologia del mismo y el campo de velocidades
del gas. Lo sorprendente en este caso es la gran simplificacion: un modelo de tres cuerpos,
con dos masas puntuales rodeadas de particulas 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 morfologia y la cinemadtica del sistema - suponiendo que la velocidad
de las estrellas es similar a la velocidad medida en 21 cm para el hidrogeno neulro -
proponiendo una colisién retrdgrada entre dos masas diferentes.

Un dato importante que comentan cstos autores es el hecho de que el encuentro se
produce cerca de la orilta del disco ( rmin = 085 & 0.2}, y las compresiones radiales
formadas pueden no ser suficientemente intensas como para producir formacién estelar en
el anillo (1} (ver Fig 4.7.1), hecho que cs confirmado por las observaciones en el cercano
infrarrojo hechas por Bushouse (1990).

Por su parte, Yoshiaki et al. {1993) sefialan que la interaccion entre estas galaxias
forma un potencial gravitacionai ovalado - o barrado - el cual produce una barra en la
regién interior de la galaxia. Es debido a esta barra que una onda de choque se produce en
el gas interestelar de esta galaxia, convirtiéndose en una rdpida acrecién hacia el centro, e
induciendo formacién de estrellas masivas.

Asimismo, en base a observaciones de CO(1-0) sobre una muestra de galaxias in-
teractuantes entre las que se encuentran NGC 7714 y NGC 7715, Yoshiaki ef al. {1993)
concluyen que la cantidad de gas molecular en ¢l centro no esta afectado significativa-
mente por la interaccidn, pero que tanto la tasa de formacién estelar como la eficiencia de

la misma si se encuentran significativamente afectadas por el grado de interaccién entre
los objetos.

Las imégenes obtenidas durante Septiembre de 189! en San Pedro Martir, (ver
Fig 4.7.4) pueden compararse con las imégenes de Bushouse y Werner (1990} {Fig 4.7.5).
Notamos que nosotros, una vez mis, no detectamos emisién extendida a causa de los
tiempos de exposicién cortos. Sin embargo, podemos notar una ligera clongacién del niicleo
en direccién SSE-NNO tanto en las imdgenes J ¥ R de Bushouse y Werner (1990) como en
nuestras imégenes. Las escalas de ptaca son similares, y se muestran en ambas Figuras.
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Figura 4.74. Imagen en K del ndcleo de NGC 7714,

Los datos de la fotometrfa de multiapertura realizada en el presente trabajo se
muestran en la Tabla 4.7.9 y  De nuevo, podemos notar que 1a mayor parte de la emisién
proviene del nicleo. No existen grandes variaciones de flujo para méds de 8 segundos de
arco. Asimismo, la distribucion espectral de energia para este objeto se grafica en las Grafs
§.7.1y £.7.8, Puede notarse en dichas Figuras que de nuevo hay emisién similar a ia de
cuerpo negro, con un maximo local cerca de J.

Por iltimo, calculamos la extincién por corrimiento al rojo y por el polvo de nuestra
galaxia, Para el primero, de las ecuaciones (26) y (27) tenemos:

v 2,799
z = -E = m = 0.009

por lo que
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Kere = 3.3 2=0.031

Para las correcciones por polvo de nuestra galaxia, de acuerdo con la ecuacidn (24)
tenemos:

038x 4
AK = -—Il——ﬂ (2)

y, de acuerdo con los datos dados en la Tabla 4.7.1,

Ax = 0013

Eatos valores se han tomado en cuenta en las Tablas {.7.9y {.
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4.8. ARP 102.-

Mientras que para los siete objetos presentados anterlormente ae encontrd una can-
tidad de referencias considerable, para este objeto vinicamente fueron localinadas en NED

tres referencias. ARP 102 cs un par interactuanie, cuyas poslclones sa prosentan en la
sigulente Tabla: '

Tabls 4.8.1,
Pasiclones para ol alstema Arp 103, tomadas de NED.

Nombre de la fueate  Ascencldn Recta (1030) Doclinacldn (1950)

———

1 ARP 102 A 1717563 +48°01'50%
2 ARP 102 B 17418™06.0¢ +40°09'30¢
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En su atlas de galaxias interactuantes, Arp (1966) comenta que o sistema presenta
caracteristicas morfologicas débiles, las cuales estan distorsionadas y fragmentadas, La
galaxia ARP 102 A es una galaxia eliptica, mientras que ARP 102 B es una espiral. Una
fotografia del sistema se presenta en la Figura 4.8.1y sus caracteristicas principales en la
siguiente tabla, obtenida de NED.

Las referencias encontradas no nos permiten decicr mucho mas en relacién a la galaxia
ARP 102 A, la componente cliptica. Respecto a la componente espiral, ARP 102 B,
cncontramos algunas cosas interesantes: en un articulo reciente, Cassidi y Raine (1993)
clasifican los perfiles de lineas de emisién de este objeto. Al parecer, esta galaxia presenta
un doble pico en sus lineas de emisidn. Dichos perfiles son atribuides generalmente a discos
de emision, cuyas lineas se separan debido al efecto de rotacién cuando son vistos de canto,
y la separacién entre los picos rojo y azul es atribuida a la velocidad de rotacién del disco

en la region mds externa de emision.

Tabla 4.8.2,
Caracterfsticas de Arp 102a, tomados de NED.

ARP 102 A

Didmetros {arc sec) 09 % 0.7
Tipo morfolégico E0

Tipo de Actividad Seyfert |
Velocidad de recesion (km 57!} ~ 7250
Extincion Galactica (B mag) 0.06

ARP 102 B

Didmetros (arc sec) 0.8 x 0.5
Tipo morfolégico SABb pec
Velocidad de recesién (km s™' )  ~ 7182
Tipo de Actividad LINER-BLRG

Un perfil de este tipo no presenta gran problema de interprelacién. La cuestién
fundamental en este caso se debe a que este prefil es temporal: sc ha detectado que el
pico azul llega a desaparccer por completo a bajos flujos de continuo. El interpretar la
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dependencia temporal de estos perfiles es un problema abierto lioy en dia, y de aenerdo con
Cassidi ¥ Raine, quicnes deteriminan las propiedades del hipotdético disco, esta dependencia

temporal debe Lener origen fuma del disco mismo.

Fig. 1.8.1. Imagen de ART 102, tomada de Arp (1966).

Las observaciones de este objeto realizadas durante la temporada de Septiembre de
1991 corresponden a ARP 102 A, cs decir, a la galaxia eliptica, la cual presenta actividad de
tipo Seyfert. La galaxia espiral (ARP 102B) es considerablemente mds débil, (~ 15™¢) lo
cual estd por debajo del Wmite de deteccidn de la cdmara infrarraja {ver Capitulo 3}, Para
cste objeto, las magnitudes y flujos se presentan a continuacion Tublas 4.6.3y 4. Como
<« menciond anteriormente, para este objeto se encontraron finicamente tres referencias,
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en las cuales no se encontraron magnitudes ni flujos, Es por eata razdn que en el presante
trabajo no se presentan comparaciones de estas, ni distribuclones espectrales de energia,

Enla Tabla {.8.8y 4.8.4 presentamos los flujos de energfa para eatn objeio obtenidos
para la banda K a 20 aperturas diferentes,

Tabla 4.8,3,
Magnitudes para Arp 102, obtenidas con IRAF a diferentes aperturm,

Apertura Mag Ereor
(nrsec) (K) *

1.6 13.90 + 0.018
3.2 12,79 + 0.013
4.8 12.36 + 0.013
6.4 12.12 + 0.014
8.0 11.96 & 0,018
9.6 11.86 + 0016
11.2 1.7 & 0.018
128 11.70 + 0,020
144 11.66 + 0.022
16.0 11.63 + 0.024
176 11.60 + 0.027
19.2 11.57 + 0.029
20.8 11,56 + 0,032
224 11.55 + 0.036
240 11.55 % 0,039
25.6 11.59 * 0.045
27.2 11.61 + 0.0%0
28.8 . 1164 £ 0056
304 11.66 + 0,062
320 11.68 + 0.068

En un artfculo publicado en 1983 sobre ARP 102 B, Stauffer, Schild y Keel indican
que el espectro de }neas de emisidn se parece al de una BLRG (road Line Radio Galaxy),
aunque difiere de estas porque la contribucidn de una fuente do loy de potencias & su
continuo dptico es menor & lo usual, Igualmente, las lineas do amision de baja ionlzaclén
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son mas fuertes que lo acostumbrado para las NLRG (Narrow Line Radio Galazy), De
acuerdo con cstos autores, esta galaxia pudiera estar en un estado transitorio entre una
galaxia tipo LINER y una tipo BLRG,

Figura 4.8.2, Imagen en K del nicleo de ARP 102,

Para este objete, las correcciones de magnitud por extincidn de la galaxia fueron,
de acuerdo con la ec (24) y con los datos dados en ta Tabla 4.7.5,

Ag = 0.006

Asimismo, la correccidn por cotrimiento al tojo, de acuerdo con las ecuaciones (26)
y (27) es:
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v T8
2= 7 = oo T 00RO

de donde

Keprr = 3.3 2=0.0197

Tabla 4.8.4.
Flujos de energia para Arp 102, obtenides con IRAF a diferentes apertutas.

—

Apettura Flujo K Error Porcentual
(atrcsec) (milily) %
1.6 L7 £ 1.8
3.2 49 + 1.3
438 1.2 + 13
6.4 9.0 + 14
8.0 10.4 £ 1.5
9.6 114 + 1.6
11.2 124 + 18
4128 132 + 2.0
14.4 13.7 + 22
16.0 14.2 + 24
17.6 14.5 + 27
19.2 14.9 + 29
208 15.1 + 32
22.4 15.1 + 36
24.0 161 + 3.9
25.6 14.6 + 45
272 143 + 50
28.8 14.0 + 5.6
30.4 13.7 + 6.2
32,0 13.5 + 6.8

En la Figura {.8.3 presentamos ¢l mapa de este objeto en el filtro K, mientras que
las magnitudes y flujos de energfa en el filtro K para 20 aperturas diferentes se presentan
en las Tablas {.8.1y 4.8.2.
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Conclusiones,-

Si bien la muestra de galaxias presentada en este trabajo es pequeiia, algunos puntos
importantes pueden sefialarse:

De las 8 galaxias estudiadas, en cuatro casos encontramos estructura del nicleo
similar a la estructura de su contraparte dptica, o a la estructura en el cercane infrarrojo
publicada por otros autores. Sin embargo, en ningin caso fue posible encontrar emisién
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 /1 en el ruido. Por esta razén se sumaron las imagenes con la intencién
de encontrar emnisidn extendida, pero no fue posible detectarla debido primordialmente a
que la emisién extendida es considerablemente mas débil, lo cual dificulta su deteccién en
intervalos de integracidn cortos y a! hecho de que esta estructura se vuelve mis difusa ain

debido al efecto del seeing atmosférico.

En el caso de NGC 6814 (ver Figs 4.2.1y 4,) <l micleo presenta la misma elongacién
en direccién NNE-S8SW que la contraparte 6ptica. Nuestra imagen en K presenta ademas
otras dos catacteristicas similares: por un lado, las regiones mis brillantes que se encuen-
tran justo al Norte del micleo y que pertenecen al brazo espiral que emana de esta regién
parecen detectarse en nuestra imagen, aunque esto en realidad esta justo por encima del
nivel del ruido. Una caracteristica detectada de manera mas confiable es lo que pudiera
ser una region H I que parece formar parte del mismo brazo espiral y que se encuentra
unos 30" de arco al QOeste del micleo (ver Figs).

En el caso de NGC 7469 {ver Figs {.4.1y 3), encontramos igualmente una elongacién
del niicleo; en este caso en direccion ENE-WSW. Claramente la mayor emisién en K se
concentra en la region central de este nucleo (ver Fig {.2.{). En este caso vale la pena
sefialar que contamos tan solo con 2 imagenes, una de | seg y otra de 5 seg de tiempo de
integracién. En la primera, el nicleo no parece estar tan elongado como en la segunda, y
desde luego, el ndmero de cuentas fue considerablemente mas bajo. La imagen presentada
aqui fue la de 5 segundos, Fig {.4.3.
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Para NGC 7217 (Figs 4.5.1 y 8), encontramos gran similitud entre las imégones
éptica einfrarroja, aunque desde luego no fueron detectados los tenues brazos filamentotos.

El caso mds interesante morfoldgicamente hablando lo presenta NGC 7592, que
mostrd gran similitud entre las partes infrarrojas presentadas aquf y las presentadas por
Bushouse (1990 y 1991) (ver Figs 4.5.2y §). Haciendo un andlisis comparativo entre estas
imégenes, es claro que existe una envolvente que cubre laa dos componentes y se extiends
al Sur, hacia donde se encuentra la regidn que Rafanelli y Marziani (1892) definen como
regidn H I1, Sin embargo, la emisién de esta regién no alcanza a ser detectada pot nosotros,
quedando justo por encima del nivel del ruido. La contraparte en K de Bushouse (1050
y 1991), segin este autor, sf presenta dicha regién H IL. Debemos notar que el delector
usado por estos autores parece un poco més sensible que cl nuestro, permitiendo detoctar
la emisién que se extiende al Norte de la componente Oeste do la envolvents do Ia que
hablamos. Igualmente, al parecer con nuestro equipo pudimos dotectar hasta el tercer
isocontorno (en orden ascendente, i, e. del mas débil al méa intenso) reapecto al datector
de Bushouse (1990 y 1991), lo cual es bastante aceptable si recardamos que nuestro dotector
es de calidad de ingenicr{a y las imégenes de Bushouse (1990 y 1991) fueron realizadas con
un excelente seeing atmosférico.

En los cuatro casos restantes na puede hablarse de estructura del niicieo, y desde
luego, tampoco de la emisidn extendida.

En cuanto & los resultados numéricos, nuestra precisién fotométrica, como 1o men-
ciond en el capitulo 3, es del ~ 93%. Sin embargo, de los ocho casos eatudiados nuestros
flujos coinciden con los publicados por los autores referidos en solo 4 casos dentro do esta
precision: para NGC 6814, dentro del 98%; para NGC 6764 y NGC 7714, dontro del 03%;
y para NGC 7592 B, dentro del 91%. Para los casos restantes tenemos desviactones ma-
yores del 10%: NGC 7592 A, con un 87%, todevia no tan lejos; NGC 7674, 78%; NGC
7469, 67%; ¥ €] crso més grave, NGC 7217, donde nuestro flujo catd por debajo del flujo
detectado por otros autores cerca del 54%.

A este respecto deben sefialarse varias cosss:

i) Los resultados fueron publicados por diferentes autores y diferentes aperturas, lo
cual puede ser fuente de error y diferentes tipos de detectores (p. ¢j. monodetec-
tores).
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i) Los resultados de estos autores no inclufan los valores de laa incertidumbrea,

iii} Nuestros valores tienen correccién por corrimiento al rojo y extincldn de la galaxia,
mientras que los resultados de otros autores fueron tomados ain estas correcclones,
aunque estas correcciones en realidad fueron pequeiias,

iv) De loa casos analizados, NGC 7592 A no pareca ser un caso demaslado alejado y no
debe preocupar mucho. En el caso de NGC 7674 cuyas imagones {ueron adquirldas
la misma noche que NGC 75692, NGC 7714 y NGC 6764 (vor Tublua 8.7y 8): y cuyos
datos por o tanto fueron procesados de manera simultdnea, no es claro cudl es la
fuente de error. En el caso de NGC 7469 se obtuvieron inicamenta dos Imdgenes en
una noche, una de éstas presentaba caracterfaticas ligeratnente diferontes a la atra:
como se menciond anteriormente, el nicleo no estaba claramente elongado, En ese
sentido, dicha imagen tenfa un tiempo de integracidn & vecos menor, por lo cual
una posible explicacién es que en esta linagen no ve hayan detectado caracteristicas
del micleo que contribuyan significativainento a la emisividad del mlamo, aunque on
principio los valotes atrojades estdn normalizados en el tlempo a 1 segundo y por
lo tanto el flujo obtenido con un frame de § segundoa de exposicidn deba ser igual
al abterido con un segundo de exposicién, Otra posible explicacion es la exlatancia
de variabilidad: Dultzin, Ruelas y Costero (1993) han detectada variabllidad en
infrarrojo (banda H} en escalus cortas de tiempo para NGC 7460, Por ditimo, el
caso de NGC 7217 parece ser un problema sorio, puet esta galaxia es en principlo
la galaxia més normal, y presenta sin embargo la mayor deaviacldn,

Debemos concluir quizd que un estudio mds completo de loa flujos medidos por
muchos otros autores se debe realizar, pata determinar ai Ia discropancia es slmplemente
por la comparacion con un solo autor en cada caso, a si realmente s dehe 4 problemas da
nuestro detector {actualmente hay publicadas mayores cantidades de dates en catdlogos
infrarrojos como el editado por Gezari ¢! ol. 1993),

Es importante recordar que estos reaullados encontrados se abtuvieron con un de.
tector de nueva tecnologfa, con calidad de ingenieria y cuyos pardmetros, coma sop su
respuesta, os intervalos de linealidad, etc.; hubo que ca-racterizar. En la focha en I que
fueron obtenidas las imigenca {1991) este tipo de detectores comenzaba a dar los primeros
resultados, Actualmente se trabaja ya con detectores de 236 x 256 y comlenzan a aparccer
detectores mayores. La astronomf{a bidimenalonal en el carcano infrarrojo comlenza aponas
a caracterizarse y a arrojar sus primeros [rutos, y se espera que mayores logros provengan
de las futuras generaciones de detectores.
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