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RESUMEN

Las galaxias HII (GHII) son galaxias poco evolucionadas, de baja masa y baja me-
talicidad. En general su morfologia es de tipo irregular o compacta. Se caracterizan por
presentar formacién estelar intensa que involuera a la mayor parte del objeto. Las estre-
llas jovenes y calientes recién formadas jonizan el gas circundante y la galaxia muestra un
espectro caracteristico de gas jonizado de baja densidad, Su estudio proporciona infor-
macion sobre la etapa temprana de formacién de galaxias, la formacién masiva de estrellas
en condiciones de baja metalicidad y la evolucién quimica de las galaxias,

En este trabajo se presenta una muestra de 36 GHII constitu{da por objetos del
Survey de Calan-Tololo y del Survey de la Universidad de Michigan.

Se tomaron imdgenes de cada una de las GHII de la muestra con diferentes filtros (B,
V, R, 1). A partir de las imagenes obtenidas, se midi6 el tamafio angular de cada ina de
las GHII de la muestra, determindndose el didmetro fisico en cadn caso y ¢lasificandolas
seg(n la morfologfa y el tamafio presentados. Se encontrd que el 86 % de las GHII aqui
estudiadas son galaxias irregulares o compactas de didmetros muy pequefios (~ 2 kpc).

A partir de datos espectroscopicos, se midieron y corrigieron por extincion los co-
cientes de las intensidades de las lineas maés brillantes con respecto  le linea Hf (de la
serie de Balmer para el hidrdgeno). Con la ayuda de los cocientes de las lineas de los
iones O(IIT] y S{II} y de modelos de ionizacién, se determiné la temperatura y densidad
electrénicas en cada una de las GHII para las que se contaba con datos espectroscépicos
confiables. También se determinaron abundancias iénicas y, en los casos en que era posible,
las abundancias totales de los elementos presentes en la nebulosa. El total de las GHII,
para quienes pudo hacerse este tratamiento en esta muestra, fue 13,

Se investigd la existencia de posibles correlaciones entre pardmetros fisicos de la regién
ionizada, como temperatura electrénica, densidad electrénica, abundancias quimicas y la
morfologia del objeto.

No se encontré una relacién evidente entre ningino de los pardmetros y la morfologfa.
Se observaron algunas tendencias, pero ninguna era lo suficientemente clara; ademds la
muestra es demasiado pequefia como para sacar una conclusién definitiva a este respecto,



Sin embargo, s{ se encontraron algunas relaciones significativas, tales como una
relacidn muy estrecha entre las abundancias del ién O* y del idn ST, asi como una relacién
no tan estrecha como la anterior, pero lo suficientemente clara, entre la abundancia del ién
§* y la temperatura electrénica. También se encontrd una clara relacién entre la abun-
dancia del oxigeno y la abundancia del neén, dentro de la nebulosa, lo cual ya habia sido
reportado previamente en la literatura,

Esta muestra es demasiado pequefia como para sacar conclusiones definitivas en el
sentido de que no existe una relacién evidente y/o estrecha entre las condiciones fisicas y
la morfologia de las GHII. Es necesario aumentar el niimero de los objetos de estudio y
obtener mejores datos espectrofotométricos para disminuir el rango de error y obtener asi
resultados més confiables.



1. INTRODUCCION

Las Galaxias HII (GHII) se caracterizan por ser de baje luminosidad, presentan
exceso en el continuo ultravioleta UV con relacién a la emisién en el visible y tienen
caracteristicas espectrales similares a las de las regiones HIT (RHII) gigantes que delinean
los brazos de las galaxias espirales. Es decir, sus espectros muestran un continuo débil casi
plano y numerosas lineas en emisién, a diferencia de las galaxias normales que presentan
espectros continuos de tipo estelar.

El estudio de estos objetos se inici6 con los surveys fotométricos orientados a detectar
objetos que presentaran grandes excesos en el UV (Haro 1956, Zwicky 1967).

Posteriormente algunas GHII fueron detectadas en surveys espectroscépicos con
prisma objetivo orientados & seleccionar aquellos objetos que presentaran excesos del flujo
del continuo UV o bien espectros con lineas en emisién. Algunos de los mas amplios han
sido: el Sxrvey del Observatorio de Byurakan (Markarian 1967, Markarian 1981), el Sur.
vey de Tololo hecho por Smith, Aguirre, Zemelman (1976); el Survey de la Universidad de
Michigan, elaborado por MacAlpine y Williams (1981), el Survey de Calan-Tololo realizado
por Maza et al. (1989), el survey espectrofotométrico de GHII realizado por Terlevich et al.
(1991) (en adelante llamado CEGHII) y el Segunde Survey del Observatorio de Byurakan
realizado por Markarian et al, (1989),

Searle y Sargent (1970) notaron que algunos objetos extragalacticos de baja luminosi-
dad y baja masa presentaban espectros similares & los de las RHII galacticas y, como
eran de forma irregular o compacta (cuasi-estelar), les denominaron Regiones HII Extra-
galdcticas aisladas; la explicacién que Searle y Sargent le dieron a la similitud entre lag
caracteristicas espectrales de estas galaxias y las RHII galdcticas es que la zona emisora
corresponde a una zona de gas jonizado por numerosas estrellas de tipo temprano (asocia-
ciones OB}, lo cual explica el aumento del continuo hacia las regiones azules del espectro
¥y la cantidad de fotones capaces de ionizar al gas circundante,

A medida que fueron aumentando los estudios sobre este tipo de galaxias, se noté que
se trataba de galaxias de baja luminosidad y que las caracteristicas espectrales provenian
de zonas donde se estaba llevando a cabo una etapa de formacidn estelar intensa (Kunth
et al. 1985), por lo que, posteriormente, Campbell, Terlevich y Melnick (1986) sugirieron
Hamarlas Galaxias HII.



Uns de las peculiaridades de las GHII es el brote tan violento de formacién estelar
que presentan. Se ha demostrado que una galaxia cuya masa sea tan pequefa, no puede
mantener una formacién estelar tan violenta durante toda su vida, suponiende que el
tiempo de vida promedio es de 7 ~ 10° afios.

Debido a esto, se ha sugerido que, o bien se trata de “brotes” de formacién estelar que
se presentan eventualmente en alguna regién de le Galaxia, o bien que se trata de galaxias
jovenes formando su primera generacién de estrellas.

Las lineas en emision més intensas en este tipo de objetos son lineas de recombi-
nacidn de H y He y las producidas por excitacion colisional de los electrones en los niveles
atdmicos, las cuales son llamadas lineas “prohibidas” debido & que son emitidas mediante
transiciones electrénicas de muy baja probabilidad. Estas son muy frecuentes en el medio
interestelar ionizado, ya que las densidades son muy bajas y permiten el decaimiento ra-
diativo produciendo una emisién de un “fotén prohibido” antes de que ocurra una colision
que desexcite al dtomo. Es mediante estas lineas y las de recombinacién que es posible
hacer una estimacion de abundancias iénicas, composicién quimica y condiciones fisicas
(tales como la temperatura y densidad electrénicas T, y N,) de la nebulosa.

Las sbundancias de elementos pesados determinadas a través de estes lineas han
revelado que las GHII son objetos de baja metalicidad en comparacién con las abundancias
tipicas en la vecindad solar. La proporcién va de 1/3 a 1/30 veces la metalicidad solar y,
en el caso de la galaxia IZwl18, esta proporcién es 1/50 del valor solar (Dufour, Garnett,
Shields 1988).

En lo referente a la morfologia, las GHII muestran apariencias irregulares y cuasi-
estclares. En general son de dimensiones pequefias (tipicamente entre 2 y 4 kpc) y, a veces,
presentan varias regiones de emision distribuidas por toda la galaxia, siendo la més grande
de donde proviene la mayor parte de la luz detectada.

Salzer, MacAlpine y Boroson (1989) (en adelante SMB) clasificaron las galaxias con
lineas en emisi6n en varios tipos segiin su morfologia y basindose también en resultados
fotométricos que realizaron en cse trabajo. Por su parte, Campos-Aguilar y Moles (1991),
también hicieron una clasificacién morfolégica para las GHII,



En este trabajo se estudian Jas caracter{sticas morfolégicas y espectroscopicas de un
conjunto de 36 GHII del Survey Calan-Tololo (Maza et al. 1991), utilizando la clasificacién
hecha por SMB ¥, sélo con fines de comparacién, la de Campos-Aguilar y Moles (1991).
Para fines de completez, se agregaron 14 objetos de la lista dada por SMB.

El capitulo 2 presenta la descripeidn de los procesos fisicos de las RHIT extendiéndose
a las GHIL En el capitulo 3 se presentan las caracteristicas morfoldgicas de lag GHEX estu-
diadas en este trabajo utilizando imédgenes directas con filtros de banda ancha, obtenidos
por nosotros en el Observatorio Astronémico Nacional (OAN). Los objetos se clasifican
de acuerdo & SMB y Campos-Aguilar y Moles (1991), El trabajo realizado sobre datos
espectrofotométricos nuevos, asi como la determinacion de las condiciones fisicas, abun-
dancias iénicas y totales de las GHII de este trabajo, se presenta en el capitulo 4, En el
capitulo § se presentan las relaciones obtenidas entre los resultados espectrosedpicos y las
clasificaciones morfoldgicas. Las conclusiones se presentan en el capitulo 6.



2. LAS GALAXIAS HIIL

2.1 Las Regiones HII (RHII).
2.1.1 Condiciones del medio interestelar.

El medio interestelar (MI) est4 compuesto de gas y polvo que puede encontrarse en
conglomerados de diferentes condiciones fisicas. El gas y polvo en la galaxia se encuentran
localizado preferentemente en el disco galdctico. Algunas de estas condiciones fisicas son:

a) Medio difuso; Se detecta por medio de la emision de H? en 21 c¢m; la densidad
tipica es ~ 0.1 particules por cm® y las temperaturas de 10>-10°K. Esta con-
stituido principalmente por H y He que constituyen el 99 % de la masa y algunas
trazas de elementos pesados como O, C, Si, N, §, Ne, Fe y Cl. Esta composicién
quimica se mantiene préicticamente invariable (excepto algunas pequeiias varia-

ciones en los elementos pesados) en todo el universo observable.

b) Nubes moleculares: Esta formado por gas molecular (Hz, CO, H;0, NH;) y polvo
con densidades ~ 103-10° particulas por em® y temperaturas del orden ~ 10-30 K,
Estas nubes son conglomerados con tamafios caracteristicos de unos cuantos kpe
y se encuentran en el disco galéctico con una escala de altura de aproximadamente
200 pe.

¢) Nebulosas brillantes: Hay de dos tipes, de reflexién y de emisidn, En el primero
¢| gas, que se encuentra neutro y mezclado con polvo interestelar, refleja la luz
de una estrella vecina brillante. El segundo tipo es una nebulosa constituida de
gas ionizado rodeando una estrella caliente (> 30 000 K). Estas nebulosas son
comunes en torno a estrellas O y B. Contienen principalmente Ht, e~, Estas
nebulosas de emisién se llaman Regiones HII (RHII) y se localizan en el disco
de la galaxia delineando los brazos espirales.

d) Nebulosas planctarias: Qtro tipo de nebulosas ionizadas es la formada por materia
eyectada por una gigante roja y que luego es ionizada por el niicleo estelar que
tiene gran temperatura superficial. En general ticnen forma esferoidal y son mds
homogéneas que las anteriores.



¢) Remanentes de supernova: También es gas ionizado, La cxplosién de la supernova
hace que el gas de la atmdésfera estelar salga eyectado 2 grandes velocidades,
produciendo un frente de choque muy fuerte. El gas del Ml es barride y ionizado
debido & estas ondas de choque.

2.1.2 Regiones ionizadas.

Aqui se describirdn las caracteristicas fisicas mas importantes que presenta el gas
ionizado de lus RHII en general.

i) Temperatura cinética.
Supongamos un gas monoatémico de densidad n (cm™*), a una temperatura T.

Mediante algunos procesos de calentamiento y enfriamiento, el gas del medio intereste-
lar (MI) sufre cambios de temperatura, lo cual resulta en un cambio de la energia interna
del gas. SiT (ergs cm™? seg™!) es la tasa de energia interna ganada por el gas y A (ergs
em ™% seg™!) es la tasa de energia interna perdida por el gas, el cambio de energfa interna
por unidad de volumen estd dado por:

dEIn! -

nd
dt

dt

dn

Et—=P—A.

3
2 kT — kT

Como la RHII es estable, es necesario que exista un equilibrio entre los mecanismas
de calentamiento y enfriamiento, por lo que, en condiciones de equilibrio (n, T ctes.):

T=A,

por lo que este equilibrio determina una temperatura T con la que permanece el gas en lo
subsecuente, mientras se mantenga el equilibrio.

El mecanismo de enfriamiento en las nebulosas es por radiacion, siendo el proceso
de excitacién colisional, seguido de la desexcitacién radiativa, €l mecanismo de en-
friamicnto mds importante. Otro proceso de enfriamiento por radiacién es la emisién
libre-libre o bremsstrahlung. La recombinacion es otro mecanismo que tiene un lugar
muy importante en el enfriamiento del gas.



i) Equilibrio de ionizacién,

En las RHII, el gas se mantiene ionizado por !a presencia de fotones UV provenientes
de la estrella. La zona de gas ionizado estd muy bien delimitada y, en caso homogéneo
e isotrdpico queda contenido en una esfera llamada esfera de Stromgren, en honor &
B. Strémgren, astrénomo sueco, quien estudi6 la estructura de estas zonas encontrando
que, dentro de estas regiones, el material précticamente se encuentra totalmente jonizado
(Strémgren 1939) . También encontrd que las regiones estédn rodeadas de gas neutro y la
zona de transicién es muy angosta, por lo que se puede definir un radio para la regién
de gas ionizado llamado radie de Siromgren (Rg). Dentro de este radio se llevan a cabo
ionizaciones y recombinaciones alcanzando un equilibrio de ionizacion.

Consideremos un gas constituido solamente por dtomos de H en e! estado base. La.,
fotoionizacién ocurre cuando los fotones UV, de energfa hv, emitidos por la estrella ionizan '
los tomos neutros del gas al transmitir energia a los dtomos de manera que éstos pierden
un electrén de sus capas mas externas:

H +hy o HY e,

La recombinacién es el proceso inverso:

Ht4e (v)= H + v,

y el electrén puede quedar ligado en cualquier nivel excitado n del H°. Conviene hacer
notar que las recombinaciones a nivel base tienen energfa suficiente como para jonizar otros
Atomos neutros (i.e. hv 2 13.6eV).

En un elemento de volumen dado, la tasa de recombinacién (el nimero total de re-
combinaciones por unidad de volumen por unidad de tiempo), se puede expresar como:
R =4 n(e) n(H*),

donde n(e) es la densidad de electrones en el gas, n{H*) es la densidad de protones enel

gas y B es el coeficiente de recombinacion a todos los niveles que depende de Ia temperatura
como (Osterbrock 1989):

A(T)=2x10"1 7= om®seg™! .
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El coeficiente § es la sume de los coeficientes de recombinacién a todos los niveles
posibles de manera que, si , es el coeficiente de recombinacidn al nivel n, entonces:

}6 = Zﬁm

n=l

Si N, es la tasa de fotones ionizantes emitidos por la estrella, el flujo de fotones
ionizantes emitidos por la estrella se escribird:

N.

e

donde R es la distancia entre la estrella ionizante y el elemento de volumen considerado,

8i en un elemento de volumen dado, J es el flujo total de fotones ionizantes, entonces
corresponde a la suma del flujo de los fotones ionizantes emitidos por la estrella J, y el
flujo de la radiacion difusa debida a recombinaciones Jp:

J=J+Jp.

Si a es la seccién eficaz de fotoionizacién de H y ny es la densidad de dtomos de
hidrégeno neutro del gaa neutro, entonces el nimero de fotoionizaciones por unidad de
volumen por unidad de tiempo ea:

anygJ.

Suponiendo que se trata de un gas constitufdo dnicamente de H el cual se encuen-
tra totalmente ionizado (i.e. n(e) = n(H+) = n), en equilibrio de ionizacién se debe
" cumplir que, en una unidad de volumen, la tasa de recombinacion sea igual a la tasa de
fotoionizacion:

ang J=8n? f2.1)

o0
= angltJ=p n7+nzzﬂn.

=2



Para los fotones con energias hv > 13.6eV, que corresponden al continuo de Lyman

del H, Ia nebulosa resulta opace mientras que los fotones con energies hy < 13.6eV se
escapan, por lo que la nebulosa resulta transparente para ellos.

De manera que si:

=]
ang (Jo+Jp)=Bin* +n? Y fa,

n=2

¥, 8 se hace la suposicién de que todos los fotones ionizantes producidos por Ia radiacién
difuse se absorben en el mismo lugar donde son producidos (aproximacién on the spot,
entonces se tiene que:

any Jp=p n?,

por lo que:

angli=n*f, B=) b 22]

n=2

La integracién de la ecuacién (2.2] pare todo el volumen definido por el Rg conduce a

{Osterbrock 1989):
N, = —1r RY By n?,
de donde se deriva:
v, |}
R ()

De donde se ve que el tamafio de una regién fotoionizada en un medio homogéneo
depende de Ja fuente central por medio de N, y de la densidad n.

Las RHII reales no tienen simetria esférica ni tampoco son perfectamente ho-
mogéneas, sin embargo los modelos homogéneos y simétricos dan una buena descripeién
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y permiten comprender muchas de las caracteristicas observadas en las RHII. Debido a
esto, por lo general se utiliza un modelo de nebulosa usando solamente un medio uniforme
“con densidad y factor de llenado o filling factor independientes del radio para representar
1a fisica de una RHII galéctica {(McCall, Rybsky, Shields 1985).

El factor de Henado o filling factor representa la proporcion de espacios llenos de gas
a espacio total dentro de la nebulosa, es decir, f = %%!,"‘:I’:, proporciona una idea de qué
tan homogéneamente esta distribuido el gas jonizado dentro de la esfera de Stromgren.

Los modelos mas sencillos consideran a las RHIIL, entonces, con simetria esférica y al
gas homogéneamente distribufdo dentro de la esfera de Stromgren.

2.1.3 Estructura de ionizacién.

Para que una estrella produzes una RHII significativa necesita tener una temperatura:

Teys 2 30000K,

es decir, se trata de estrellas con tipo espectral mds temprano que B0,

A estas temperaturas, la estrella emite una alta proporcién de fotones energéticos
capaces de ionizar H y algunos elementos pesados, cuyos potenciales de ionizacién sean del
orden del potencial de jonizacién del H (I = 13.6eV), como son: C, N, O, Ne, $, ete.

Cuando la estrella tiene una temperatura:

T 2 40000K,

la energia de los fotones emitidos seré tal que podran producirse elementos de mayor grado
de jonizacién tales como: O, N2+, C2* y habrd gran cantidad de fotones con energia
suficiente como para que exista Het. El radio de Stromgren (Rg) de estas regiones sers
mayor que ¢l del caso anterior cuando las condiciones de densidad del gas sean las mismas,
ya que el nlimero de fotones ionizantes N, crece substancialmente con la temperatura de
la estrella T,.

Los iones no se encuentran distribuidos al azar dentro de la regién, sino que se estra-
tifican, lo cual quiere decir que los elementos de més alto grado de ionizacién se encuentran
en una region mis cercana a la estrella, mientras que los de menor grado de ionizacidn se

11



encontrarin en las capas més externas de la regién (Fig. 2.1). La temperatura del gas serd
mis alta en las zonas més internas y sera menos caliente en las capas més alejadas de la
estrella onizante.

Estrellas con temperaturas de:

T. > 60000K,

jonizaran RHII donde la zona més cercana a la estrella contiene iones como Het?, C3,
CH, NH, N*H, 04, ete.

2.1.4 Expansién de RHII.

En esta subseccion se incluye por completez algo de la dindmica de las RHII, aunque
no seré utilizado mas adelante en este trabajo.

Sabemos que el radio de Siromgren Rg de una RHII de H puro ests dado por:

1
_{ 3N, \?

Rs= (41I' [ ﬂ’) ’

donde n es la densidad del matetial ionizado dentro de la regién y f; es el coeficiente de

recombinacion a todos los niveles con niimero cuantico principal n > 2.

El flujo de fotones ionizantes emitidos por la estrella ioniza primeramente al gas in-
mediatamente circundante a la estrella, Una vez que la region se encuentra ionizada,
algunos iones se recombinan y son fotoionizados por nuevos fotones de la estrella. Este
proceso continiia hasta que se alcanza un equilibrio de fotoionizacion en esa zona.

Como la estrella continia emitiendo fotones y como la region antes ionizada se en-
cuentra en equilibrio, los fotones de alta energia atraviesan dicha regién y llegan hasta el
gas neutro que envuelve al gas jonizado, ionizdndose a su vez, alcanzando €] equilibrio tal
como se explicd anteriormente.
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De csta manera, se van formando capas sucesivas de gas ionizado a medida que los
fotones emitidos por la estrella van atravesando las regiones ionizadas en equilibrio.

Al llevarse a cabo este proceso, la regién total de gas ionizado circundante a la estrella
va aumentando su tamafo de manera que, si J, es el flujo de fotones ionizantes a una
distancia R de la estrella, entonces:

Jo dt = n dR,

por lo que el frente de ionizacién se propaga a una velocidad:

an _J
dt  n’
pero como:
A
by i R

donde :—"RN 23, es el flujo de fotones necesarios para mantener ionizada la esfera, entonces:

dR N, 1

es la velocidad a la que aumenta el radio de la regién jonizada (velocidad a la que se
propaga el frente de ionizacién de la RHII).

A medida que el radio de la regién ionizada se acerca a Rg, la velocidad de propagacién
del frente de ionizacién disminuye asintéticamente a cero, por lo que el radio de la regién
ionizada tiende asintéticamente al valor Rg. Sin embargo, al generarse esta regién ionizada
de alta temperatura y alta presién, ésta empezaré a expandirse sobre el medio circundante
mas frio, tal como se explica a continuacién,
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Fig. 2.1 Estructura de ionizacién para diferentes temperaturas efectivas T, f f,
donde se muestra la estratificacion de los iones dentro de 1a RHII.
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Si se supone que ¢l MI neutro externo tiene une temperatura tipica Ty ~ 100 K y
densidad ng, se tendré que 1z velocidad del sonido en el MI es:

i
a = (_k_T_) ~1km seg"‘ .
My

y:la presidn a la que se encuentra el MI seré:
Po =Ny k Ta .

La regidn ionizada recién formada, en cambio, tiene una temperaturs tipica de Ty ~
10000 K y densidad ny ~ 2ng, por lo que la veloridad det sonido dentro de la regidn sera:

a; ~ 10 km seg™!,

y la presién que se ejerce sobre el medio externo serd:

P; = an k T) .
Por lo tanto, se tiene que:

P _,0

P = 2Tu 200,

por lo que el gas ionizado se expande generando una onda de choque y continuard ex-
pandiéndose hasta aleanzar el equilibrio de presién con el medio ¢ircundante.

A medids que la regidn ionizada se expande, su densidad disminuye, de manera que
se necesitan menos fotones para mantener ionizado su interior (Ec. [2.2]). Esto hace que
sobren fotones ionizantes que ionizarin material neuntro circundante a medida que la regién
se expande en el ML Esto hace que la regidn ionizada contintie creciendo en volumen e
incorporando masa y continuard expandiéndose hasta que la estrella muers, lo que en
general ocurre antes de que se alcance el equilibrio de presiones.
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2.2 Determinacién de las condiciones fisicas de las RHIL
2.2.1 Temperatura y densidad electrdnicas.

Como ya se dijo en la seccién 2.1.2, la temperatura de los electrones en una nebulosa
en equilibrio térmico est4 determinada por el equilibrio entre los procesos de calentamiento
(bésicamente por fotoionizacién) y los de enfriamiento (por recombinacién, excitacién co-
lisional y emisién libre-libre).

Cuando un fotén de energia hv es absorbido e -induce una ionizacién de hidrégeno
desde el estado base, el fotoelectron liberado tiene una energia inicial:

%mu“ =hy -ly.

En equilibrio de ionizacién estas fotoionizaciones estan balanceadas por un nimero
igual de recombinaciones,

En condiciones de equilibrio, todos los procesos de ganancia de energia estdn balancea-
dos por todos los pocesos de pérdida de energia por radiacion. La radiacion es debida a la -
excitacién colisional de electrones de niveles ligados de los jones abundantes, a la recombi-
nacién posterior y a la emisién libre-libre, produciendo una emisién de fotones que pueden
escapar de la nebulosa.

Si pudieran observarse todas las lineas en toda la regidn espectral desde el extremo
UV hasta el lejano IR y radio, podria medirse directamente la tasa de enfrinmiento en cada
punto que se observe de la nebulosa.

El proceso de enfriamiento mis eficiente es la emisidon debida a excitacion colisional.
Este tipo de lineas de excitacién colisional son llamadas “prohibidas” y provienen de niveles
con algunos eV de diferencia con el estado base y que pueden excitarse por colisiones con
electrones térmicos. Se llaman “prohibidas” porque provienen de transiciones electrénicas
entre subniveles del mismo estado base. Tales transiciones son prohibidas por la regla de

seleccion de conservacion de paridad.

Muchas de las lineas més importantes emitidas por este proceso sc encuentran en el
visible, por ejemplo [OII|AX 3726,3729 y [OIII)AX 4959,5007.
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La determinacién de la temperatura electrénica del gas T. puede hacerse comparando
las intensidades de dos lineas de un mismo ién provenientes de niveles de muy diferentes
energias de excitacion, En este caso se usaron las lineas emitidas por el i6n O[IH] A 4363,
5007 para hacer una estimacién de la temperatura electronica del gas T,.. En la Fig. 2.2 se
muestra la configuracién electrénica del ion [OI11] y las transiciones a las que corresponden
las lineas mencionadas.

El cociente 5007/4363 sc relaciona con la T, mediante una expresién del tipo {Oster-
brock 1989):

j(5007) _ 7.73 exp(3.29 x 104/T)
j(4363) T 1+4.5x 104(N,/TY) '

asociando una T, para diferentes valores de densidad,

En este trabajo se utilizaron los célculos realizados por Torres-Peimbert y Pefia ( 1990)
para estimar la T, a partir del cociente 5007/4363 (Fig. 2.3.a).
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Fig. 2.3 Configuracién electrénica, del ién (o).
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Fig. 2.3: a) Diagndatico de temperatura para las lineas de [OIII}AX 4363, 5007,
para diferentes valores de x;

b) Diagnéatico de densidades de las lineas de [SII|AA6731, 6717,
En ambos casos x= ]0"’1\',/2‘}.
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La densidad electrénica N. promedio en una nebulosa puede medirse observando los
efectos de densidad en la excitacién y en la desexcitacidn colisional. Esto se hace com-
parando las intensidades de dos lineas provenientes del mismo ién emitidas por diferentes
niveles con casi la misma energfa de excitacién, de modo que el cociente de intensidades
relativas a dos niveles dependen solamente de las tasas de excitacién colisional que, a su
vez, son muy dependientes de N..

‘Para determinar la densidad electrénica N, se usaron las lineas A\ 6717 y 6731 del
ién St. Estas lineas provienen de niveles con energias de excitacién similares, por lo que
el cociente results insensible a la T; y muy dependiente de la N,.

En este caso, se resuelven las ecuaciones de equilibrio estadistico y se utilizan los
cocientes de intensidades de las lineas del ién S+ de manera anéloga que los cocientes de
las lineas del i6n 0?2 utilizadas para la determinacién de la 7.

También para calcular la N, se utilizaron los cdleulos realizados por Torres-Peimbert
y Peiia (1990).(Fig. 2.3.b).

2,2.2 Abundancias iénicas,

Como las lineas en emisién de los espectros en las regiones HII extragalicticas
(RHIIE) son en general épticamente delgadas, puede considerarse que las intensidades
medidas de las lineas ofrecen informacién suficiente para determinar la abundancia del ién
que produce dichas lineas.

La intensidad de la radiacién emitida por un ién X*™ en una longitud de onda A
depende de la abundancia del ién N(X+™), de la densidad electrénica IV, y del coeficiente
de emisividad de la linea ¢, el cual depende de los pardmetros de los niveles atémicos
involucrados en la transicion y de la temperatura electrénica T;, de manera que:

I(AX¥™) = / NX+™) N, A, Te) ds
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En el caso de lineas de recombinacién se tiene que:

ex T Ix1,

por lo que las abundancias de H y He calculadas usando sus lineas de recombinacién no
son muy dependientes de la temperatura.

En el caso de los elementos pesados, cuyas lineas més intensas en el visible son de
excitacion colisional, el coeficiente de emisividad € depende fuertemente de la temperatura,
lo cual introduce un factor de error importante en la determinacién de la abundancia idnica
debido a la imprecisidn con la que se haya determinado 7, o de la existencia de fluctuaciones
en la temperatura dentro de la region.

La expresién de la abundancia de un ién X+™ relativa a H+ puede expresarse como:

NX¥™) o tm
N(H"') "I‘(X l’\yszNe)

1))
I(HB)’

donde K{X*™ M\ T,, N.) ea el cociente de emisividad de la linea relativa a la emisividad
de HB:

«(HB, e, N.)

+m = qXm AT N
K(X*™, AT, Ne) = ox+m AT, N,) ©

Por lo anterior, X es una funcién que depende de los pardmetros atémicos del ion tales
como los coeficientes de excitacién colisional, las probabilidades de emisién esponténea e
inducida y de las condiciones fisicas de la zona.

hv(HP) aey(HB)
KXt AT, N)= —"2 200
( =R o
donde a,s( ) es el coeficiente de recombinacién efectivo para HB y g()) es el coeficiente
de excitacion colisional de la linea (Torres-Peimbert y Peiia 1990).

Para estimar e] valor de K para los iones de interés en este trabajo, se utilizaron las
funciones calculadas por Torres-Peimbert y Peiia (1990), las cuales asignan un valor para
K dependiendo del ién de que se trate, de la temperatura electrénica T, y de la densidad
electrénica N, que se hayan calculado para la region en euestion.

Las funciones K dependen muy fuertemente de las condiciones fisicas de la regién
como la N, y, mayormente, de T,.
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Teniendo que:

N(Xtm)
N(HT)

= I(3)

=log K + log T(HB) °

ge calcularon las abundancias idnicas O+, 0%+, S*, Ne?*, N+, Het (cap. 4.3.1) para los
36 objetos estudiados en este trabajo.

log

2.3 Las Galaxias HII (GHII).

Las GHII son en general galaxias de baja luminosidad (~22 < Mp < -13) y baja

masa {~ 10° My) con tamaiios de unos cuantos kpc.

Presentan espectros caracteristicos de RHII extragalacticas gigantes. La emision
recibida proviene de una o mas RHII, las cuales dominan la emisién de la galaxia.

Presentan bajas metalicidades y una alta fraccién de masa de gas 2 masa total.
Tipicamente:

DH 5 01,

mr
donde my es la masa de HI detectado por la emisién en 21 cm y mr es ln masa total de
la galaxia (Osterbrock 1989).

Se ha demostrado que una galaxia de tan baja masa no puede sostener una tasa
de formacion estelar tan grande como la que presentan las GHII durante toda su vida,
suponiendo que tienen el tiempo de vida tipico de las galaxias r ~ 10? afios, por lo que se
piensa que pueden tratarse de “brotes” de formacién estelar que se presentan eventualmente
¥ que se alternan con perfodos de nula formacién estelar.

Otra teoria sugiere que se tratan de galaxias muy jévenes, de manera que el brote
observado corresponde a la primera generacién de estrellas,

Debido a la similitud entre los espectros de las GHII y las RHII extragalacticas
gigantes, los mismos conceptos fisicos que se utilizan para determinar las condiciones fisicas
y composicién quimica en las RHII, se aplica a las GHIL
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Ya se habia mencionado que las lineas mds intensas en los espectros de las RHII son
las “prohibidas”.

De éstas, las mas importantes en el visible son: [O11]A) 4059, 5007, [OI}A 3727, [NIIJA
6584 y [SII)AA 6717, 6731, entre otras, ya que son la fuente principal de enfriamiento (Cap.
2.1.2) y es mediante estas lineas que es posible hacer una estimacién de condiciones fisicas
tales como la temperatura y densidad electrénicas T. y N, de la nebulosa (Cap. 2.2.1) y
de abundancias idnicas, metalicidad (Cap. 2.2.2).
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3. MORFOLOGIA DE GHII

3.1 Clasificacién morfolégica de GHIL

A partir de las listas IV y V del Survey de la Universidad de Michigan, SMB obtuvieron
imégenes con filiro de banda ancha B y V y llevaron a cabo un estudio espectroscépico
con prisma objetivo de 166 objetos que presentaban espectros con linens en emisién. De
las imégenes obtuvieron magnitudes absolutas (Mg), colores B-V, didmetros aparentes
de los objetos y sus morfologias. De la espectroscopia obtuvieron corrimientos &l rojo,
estimaciones del enrojecimiento, flujos, cocientes y anchos equivalentes de las lineas en
emisién.

De estas observaciones encontraron que entre los objetos de las listas IV y V del Surtey
mencionado, habian varias galaxias con niicleo activo del tipo galaxias Seyfert y LINERS
y otro tipo de galaxias que tenian excesos UV, espectros con lineas en emisién y que no
presentaban caracteristicas de galaxia con nicleo activo. Estas dltimas corresponden a las
Galaxias HII (GHII) y las clasificaron de acuerdo a la morfologfa y a las caracteristicas
fotométricas que presentan. La clasificacién es la siguiente:

a) Galaxias de brote estelar nuclear {BEN).

Se definen asf cuando se trata de brotes de formacién estelar en niicleos compactos
o semiestelares localizados en galaxias espirales de tamafios tipicos. Se requiere que la
galaxia tenga una morfologia claramente espiral, lo que asegura que la regién activa sea
verdaderamente nuclear y no un punto caliente o hot spot cerca del centro que no esté bien
resuelto. Sus espectros son muy similares a los de las RHII galdcticas ricas en elementos
pesados y se ha mostrado que son fotoionizadas por un gran ndmero de estrellas OB tipicas.
El didmetro galdctico promedio para los objetos con esta clasificacién es: D ~ 20 kpe, y
1a magnitud absoluta promedio de toda la galaxia: Mp = —20.1

b) Galaxias enanas amorfas de brote estelar nuclear (EABEN).

Estas son mucho més pequefias y menos luminosas que las BEN clésicas. Todes la
galaxias de este tipo tienen disco simétrico y la emisién proviene de una regién nuclear
brillante (algunas veces estelar). Se les llama amorfas porque no presentan brazos y sus
discos no tienen una forma definida.
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Sus espectros también son similares a los de las RHII galdcticas ricas en metales donde
el gas se encuentra ionizado por un gran nimero de estrellas OB tipicas. El tamafio y la
magnitud absoluta correspondientes a esta clasificacion son: 2 ~ 10 kpe y Mp = —18.5

¢) Galaxias HII con puatos celientes (PCHII).

Casi siempre son galaxias irregulares. La regién de emision puede localizarse en
cualquier regidn de la galaxia y puede estar formada de uno o més puntos calientes o
hot spots; generalmente se encuentra fuera del centro. En la mayoria de los casos no ex-
iste evidencia contundente de una estructura organizada de disco, El egpectro es tipico
de gas con metalicidad de intermedia a baja, ionizado por estrelias calientes, El tamafio
tipico para estos objetos es de D ~ 10 kpc y su magnitud ahsoluta total promedio es de:
Mp = ~185

d) Galaxias HII enanas con puatos calientes (EPCHIT).

Estas galaxias son similares a las PCHII, pero mds pequeiias y menos luminosas, Sus
espectros son indistinguibles de los provenientes de las galaxias PCHII,

Los valores tipicos de dimensién y brillo son: D ~ 3.8 kpcy Mp = -16.5

€) Objetos Sargent-Searle (SS).

Son los objetos més pequefios y menos luminosos de entre lns galaxias con lineas
en emision, Los espectros de estos objetos han mostrado que son galaxias de muy baja
metalicidad. Las dimensiones tipicas de estos objetos son: D < 2 kpc y sus magnitudes
se encuentran alrededor de Mp = ~14.0

{) Galaxiag irreguilares magalldnicas (IM).

Son irregulares con una o més RHII gigantes intensas. Tienen spariencias similares
s la de la Nube Mayor de Magalianes.

g) Galaxias irregulares gigantes (1G),

Se parecen a las de tipo IM. Son irregulares y tienen puntos calientes (hot spots) de
emigion muy lejos de la region central, Tienen corrimientos &l rojo bajos y sus tamafios y
luminosidades son parecidos a las BEN o Seyfert 2, D ~ 20 kpe.
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Por otro lado, Campos-Aguilar y Moles (1991) realizaron una clasificacién para 71
objetos del Catdlogo Espectrofotométrico de Galaxias HII (CEGHII).

"En ese trabajo, Campos-Aguilar y Moles se concentraron en la bisqueda de galaxias
masivas en las vecindades de las GHII para determinar la influencia del medio ambiente
en 1a aparicién de brotes de formacién estelar. El criterio que siguieron para determinar si
se trataba de un objeto aislado o no, fue la construccidn de una caja de 1 Mpc (distancia

proyectada tomando Hy = 100 km s~!) y una diferencia en Ia velocidad de recesién menor
que 500 km s™!.

Dividieron la muestra de objetos de acuerdo a la metalicidad, colores IRAS, morfologia
y condiciones en las vecindades, resultando 4 grupos que se describen a continuacidn.

a) Satélites,

Son irregulares, muy pequeiias (del orden de unos cuantos kpc) y se encuentran
acompadiando a una galaxia mucho més grande, casi siempre espiral, como una galaxia
satélite,

b) Galaxias con brote estelar nuclear (BEN).

La metalicidsd y morfologfa general indican que son galaxias espirales normales que
estén experimentando brotes de formacién estelar en el niicleo. El analisis de los indices
de color IRAS 60um/100um y 254m/1004m muestra que la importancia relativa del brote
con respecto a toda la galaxia es moderado, En ese sentido son galaxias con un brote de
formacidn estelar bien localizado.

Todos estos ob jetos tienen compaiieras masivas y por tantoel candidato principal para
el mecanismo disparador del brote puede ser la interaccién gravitacional galaxia-galaxia.
Diferentes andlisis de galaxias “normales” interactuantes llevan a la conclusién de que la

Taza de Formacién Estelar es mayor en situaciones de interaccién, lo cual va en la misma
direccién.

¢) Galaxiag irregulares azules (IA).

En el Catalogo del Centro para Astrofisica de Harvard-Smithsonian (CfA) clasifican
algunas de estas galaxias como IM o enanas irregulares.
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d) Galaxins enanss azules compacizs (EAC).

Estén caracterizadas por tener aspecto compacto, metalicidades menores que las
tipicas solares (i.e. menores que en galexias normales) y cocientes 25um/100um alios.

Esto indica que el brote es Ia propiedad dominante de estas galaxins, Campos-Aguilar
y Moles (1991) encontraron que un 60 % de estos objetos son aislados.  En este mismo
trabajo encuentran cierta similitud entre las EAC y las BEN de la clasificacién de SMB.
Sin embargo, el ancho equivalente de HB tiende a ser mayor en las EAC que en las BEN.
En este respecto sugieren que el brote en las EAC es mas joven que en las BEN, lo cual
podria deberse a una baja actividad de formacion estelar en el pasado.

De hecho, Lequeux et al. {1979) mostraron que existe una estrecha correlacién entre
la masa y la metalicidad para galaxias irregulares y EAC, Sin embargo, interpretar este
resultado en términos de més baja actividad de formacion estelar y por tanto menor
enriquecimiento quimico no es tan directo, ya que podria solo refiejar la incapacidad no de
producir estrellas sino de mantener los metales resultantes como una funcién de la masa,

Una evidencia clara es que existen EAC aisladas, lo cual hace dificil encontrar un
factor desencadenante del brote de formacion estelar.

Una vez que el proceso se inicia, patece -sin embargo- que es regulado por las
propiedades de la galaxia, independientemente de la naturaleza del factor inductivo. Esto

es lo que permite concluir la similaridad de propiedades entre las EAC aisladas y las
no-nisladas,

En un trabajo poaterior Campos-Aguilar, Moles, Masegosa (1993} relacionan a las
galaxias del EAC con la descripcion 88 y EPCHII de la clasificacién de SMB.

3.2 Clasificacién morfolégica de las GHII del Survey de Caldn-Tololo.

En este trabajo se estudian 36 GHII del Survey Caldn-Tololo (Maza et al, 1991) con

ascensién recta entre 10% y 15%, 12 con ascensiones rectas entre 194 y 05%, de 12 objetos

_ tomados del Survey de la Universidad de Michigan y 8 objetos mas de laa listas de Zwicky

y Markarian, Estos objetos fueron seleccionados debido a que para ellos se cuenta con

datos espectrofotométricos de alta calidad que permiten hacer un anAlisis confiable de las
condiciones fisicas y las abundancias quimicas del gay 1onizado,
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La magnitud absoluta azul Mp y el corrimiento al rojo z de los objetos de las listas de
Calén-Tololo, Zwicky y Merkarian se tomaron de Pefia y Ayala (1993). Para los objetos
del Survey de la Universidad de Michigan, estos datos se tomaron de SMB.

3.2.1 Obtencidn y reduccidén de los datos.

Utilizando e} telescopio de 2.1 m del Observatorio Astronémico Nacional en San Pe-
dro Martir, B.C., la cdmara directa y ¢! detector bidimensional CCDMIL se obtuvieron
imégenes de los objetos durante las temporadas de observacion de los meses febrero, marzo
y abril de 1992 (en un total de nueve noches) y en las temporadas del mes de agosto de
1993 (en un total de 8 noches). Las imégenes se tomaron en los diferentes filtros de banda
ancha B, V, R, 1y, en algunos casos, se obtuvieron imagenes en Ha. También se obtuvieron
imégenes de campos de estrellas estdndares fotométricas de Ia lista de Landolt {1993) con
los filtros antes mencionados para fines de calibracién. Parte de estas observaciones fueron
reportadas por Ayala (1992) y Pefia y Ayala {1993)

El CCDMIL es un detector CCD Thompson THX31156 con un recubrimiento especial
(METACHROME II UV) que aumenta su sensibilidad a la luz azul. El arreglo consta de
1024 x 1024 pixeles de 19 x 19 micras cada uno; el conjunto del telescopio equipado con
la cdmara directa y el arreglo de pixeles mencionado, tiene una escala de placa de 0,26”
pix~1, lo que produce un campo total de 4.5'x 4.5'. Para mayor informacién acerca del
equipo puede revisarse el Reporte Técnico No.97 realizado por Peiia y Torres-Peimbert
(1992).

A lo largo de cada noche de observacidn, se obtuvieron imégenes de calibracién tales
como de rutido intrinseco (bias) y de corriente oscura {dark). Estas titimas solamente se
tomaron en las temporadas de observacién de los meses febrero, marzo y abril de 1992. La
finalidad de las imagenes de calibracién es corregir las imagenes de datos por efectos como
el ruido intrinseco y la corriente oscura.

Otra imagen de calibracién es la de campo plano (flat-field), la cual se utiliza para
corregir por las diferencias de sensibilidad entre los pixeles. Estas imagenes de calibracién
se tomaron al término de cada noche de observacién para cada filtro. Debe hacerse notar
que si los tiempos de exposicién para los flat-field era mas corto que 1 seg., el {iempo de
apertura del obturador no resultaba suficiente y se obtenia la imagen del obturador.
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El tiempo de exposicién para cada imagen depende del filtro usado y de la magnitud
del mismo objeto, ya que la sensibilidad del detector a cada banda fotométrica es diferente
¥ los objetos débiles necesitan mayores tiempos de exposicién para poder observarse con
una buena sefial a ruido (5/N). Las imégenes tomadas con el filiro B, tuvieron tiempos
de exposicién de alrededor de 15 min.; para el filtro V se dieron tiempos del orden de 10
min.; con los filtros R e I los tiempos de exposicién fueron del orden de 5 min.

La reduccidn de datos se realizé en el Instituto de Astronomia de la U.N.A.M. con el
paquete de reduccién IRAF.

La correcién de las imégenes por bias, dark y flat-fleld se hizo con la rutina
“noao.imred.ccdred.cedproc”. También se editaron los encabezados de las imédgenes para
incluir algunos datos de interés sobre las imagenes, tales como el tiempo universal, tiempo
sideral, filtro utilizado, nombre del objeto observado y la ascension recta y declinacién del
mismo, mediante la rutina de IRAF “noaoc.imred.cedred.ccdhedit”,

3.2.2 Medicién de tamaiios angulares.

A partir de las imégenes obtenidas se estimaron los tamafios de las GHII estudiadas
tomando como didmetro de la galaxia el tamafio del eje mayor del objeto, El 1imite del
objeto se definié donde el nimero de cuentas empezaba a ser mayor que 1o del brillo
del cielo, Para facilitar este procedimiento se tomaron los diagramas de contornos con la
rutina “images.imexamine” de IRAF y se midi6 el tamaiio del eje mayor del contorno mas
externo. Los disgramas de contorno de los objetos estudiados en este trabajo, se muestran
en la Fig, 3.1,

Posteriormente se verificé la precisién del tamaiio obtenido para cada objeto super-
poniendo el contorno mas externo sobre la imagen directa del objeto corroborando que
este contorno tuviera un brillo mayor que 1 o sobre el brillo del cielo.

Para determinar los tamaiios angulares de las GHII de este trabajo se utilizaron las
imégenes tomadas con el filtro V y, en los casos donde no se contaba con esta imagen,
se tomaron las imagenes con el filtro R. Estas imagenes fueron escogidas debido a que
resultan mas brillantes que las imégenes tomadas con los demads filtros. En el caso de
1Zw18 se utilizé la imagen B ya que no se contaba con imagenes con otros filtros,

29



Line

290.‘ Illlir'l'r‘_[_'llll:.llllll—l: .l|'?ll/! l‘ijr\l\)v.,lz("‘)l\tﬁl 'l,‘:j
: " - .\ "'\() »_/ . iz . .
: ) A

285 - > 0 10 [
: ; F .

- 1 asRd S

e ] E
X 1 )

215 . E ..
i (&3 7 ) % [
L - 405 | & - LA
- oo B BT SRR >

251~ “ :<‘ Ly A . P 4
- J04-05 . : ALV V(O pp 310 ]
:l YT ISR ARy l\‘n paa ladies J] 95'\\“".&)1 (W I_llL\Jl PATY 1 N

820

810

T3 Ty

790

780

3
295 300 305 310 NG 320 5% 540 545 550 555 56O

Column Coluen

Fig. 3.1 Diagramas de contorno de las GHII presentadas
para el filiro V y, en su defecto, filtro R. Para 1Zw18, se utilizé
el filtro B, ya que no e contaba con imégenes en otros filtros.

30



o ! T
355 f,l"('”w& T
Hi404 e // ) g u.o

:.?Jnu \E

<
Q.

k] e
— - ’ -4
o y
L e J
L] L
K
2
P v
AR WS S WA SO PN TR TOUNR JOUR NN TOVY MUY SO ] s
520 - 540 560 580 130 135 140
500 €T I"L LR S e ‘1 T \lyﬂ/p'v\ LD |,|)|,§ T
- . E
7 Lt JPRL N /\ \)\
L ' Wty
- 33N l" J
e € L Qi iy PR
ol oo oy ».\Q ‘J.-A. /»w‘\
L Voo SE %M vieEat .
L ¢ (N B L rsZ
) vIRANE WY I o ~
st LR NV 2 . %~
R UL T o }%3" e <
YT “ .\"v"'"'"{--lhj Ml SO T S
460} oo L Dl Ly Cq 9
,_§‘ 5 i) PR . “01-..)?,\,, Ty )) 09 i
) ‘\ ‘t'\ ) AYPNN ! . vv’)") 'y ‘ﬁq
R | RO e
QAL 2018 |1 /00 0000 g
[ ~ 4 . ' i .,rJ('»f.'"‘H" o' by On gD °-
“O- gy T Foloil " ot
(U WRCRNE YAORE TR HNU JNUT TUONE SONTH N WOOO0 DT TOON I 250'(1).(1 e |||||/l 1o |’|l PRI
500 520 540 60 250 260 270 280 290
Columy Column

Fig. 3.1 {continuacién)

31



620|

Line

=]

Line

L

T

T

n

-

3

480 500

1/1 TV lé:)(lr‘l)-iil)ll:‘l},_‘:

(0%
a0 4
) ]

(4

o]

™ Q‘

(\'l -

K \ ‘,.Aj

[N~

L'n':""-'kl 4
T3 7% M0

Coluen

Fig. 3.1 (continuacidn)

32

T

g

T
L2

D

O als

u INEEE FYTES FURTE EEw

- ROV Sy -~ -
witE LYW AR R KW ET VRN BN

5

o



20. 235 240 245

i H
VAR RN R

250

NBAYE

e
=

eyl
vl

255

280

[ .02
e, . .
260 — ‘25%3@/ s _
o S

20} .
:Il!flllllIlll‘l]ll'llllLﬂ_LLi‘

I__llllllll'IllIillll'llll'lll'

L b

230 240 250 260 270 280

PRTYTT
.

I O
RET

{1

30 O
Fo oY 3
mg SR Ve R R
Pﬁ ) (\;"r'“ i
[ & Ny
af o 50 e
- : r() \\ (L {’.
N AN
I

N '_'\

215
Column

205 210

I‘lIfrllllr'rjl!)Tll_

[

) 5000t
i L e s Ly

220

di!

9, o o
B o

S

ey
"

vl

225

a0l ', -
: e * 4 ' L :
<o
[ = ]
320 |- -
atof- ?
o ]
- o
00~ . , "
X ' , .4
290 w3-13 ]

Fig. 3.1 (continuacién)

33

J\II‘TlilllTll_l|Ilrll11ﬁ1|

ST T R e

150 160 170 160 190
Colusn



. [T
. L'z\‘rl“n.r. =

1’5-;11“(..[11

270 ' 200 20 0. 310

. ')’_\
205 ns-on }& Vi %o
“\) ‘{&\
aole ;b‘j - ) e 20
b T wn PO
1&:0“.0 \f . T
'g 300 . i ¢ 220
- o, - R
7
290 PO®
f<- 4?\ . 300}
L, ?ﬂk \;ﬁ S Bt
wofz . g J Ty
L les nn{lv'--v'mln ||| l l:lll)l 80

a0 - 210 280 290 300 -
Coluan

Fig. 3.1 (continuacion)

34

.rilllllll‘lllill||lu

.ulx..lp.-i.

. \7 . ms—ma

1

[P ARSI S NS W e |

’ AT
e
J!l’fl‘lllll'l

220 240 260 280 300
Coluan



490

480

Lioe _

Line

470

450;—-

580

560

s

,~:ﬂ'|§. -

R RV

STVERL :

8 & ‘_\.’:A, f‘-‘ .o s

Y TN PR R OR WL NN WL RN N

360 390 400 410 420 430

LA ( A R L} T L} T T
- /\hhku ‘.{"‘. ! ' -
L Y 1
l\“
L S Cate "
¥ o S

r f\‘ A l_ﬁ’ - "'. .-!) \ -

LS
R IRNEA
e el

r -ﬂ- (.)( \A"fl f 1

a }(0(% N d

-

i

440 460 480

Coluan

Lll'lt'.'lill"llllll,lllhl'ey'|l
A Ilﬂ!“p Aé‘_“f}o:? . “\:})., "o g
F 2 Lo AL RO
FELAE T
[ U BT
4 7 S-SRV P
L ‘ \1~ v(’o I'r s N ’) A@
S g2
[ S ot
b ‘§‘R,;){/,§ f,>)\_r; -3,“‘979
N oy R g—’é

500

480

470

460

640

620

600

580

560

AR NN MR AL AR N
[ Hid5
A ' ]
= -
N ]
L 4
N 7
N ]
X 1
l J
L 4
- _ ]
-LJIllllllll]llllllllJl_l-
510 520 530 .540 550
B INLJRLARLA T M e e
L . J
) ]
- .
__' -
Lo ]
- R
3 ) m3a A
il e oo boe aog b Lo ”
560 580 600 620 640
Column

Fig, 3.1 (continuacién)

35



-

RARNGANANRARRN RS LD L

[ -]
260}~ : a7
- J18.02 D
%af- ’ 3
F rd il
220 ]

20} £ \\\ o -
£t @
afk ¢ et ]
3 R ]

i ' :

) 1

220 b' ’
i 1
a0k 3
‘;!]lllllJlllllLlJIllllLl'Ll ]
170 180 190 00 210 220

Line

0
a0
40
150

440

-
[
5
5
-
i
r

B16.16a

i b eea s Len s fa v deay

LELEAN B LU BN A NE L I N A

AP I S

.t

420

430 440 450

Colunn

460

180

170

150

140

740

7008

fl‘l(l‘l‘llllrl‘ll‘llir

:" a2 :
3 | ]
[~ P 7
ST\
;’ \@ ‘:
- NN 3
L e

U RN RN TS NN R

170 180 190 200 210

lll“lf“"rlllllI]lll

SN 2 S S B I TR et St S S B S R M M 3

SRS S DTN S N O TG SN SO (NN UHE SH N Y T

RTINS RE TN AT B VYA O AR
520 540 560 580 &%
Cotumn

Fig. 3.1 {continuacién)

36



Line

s
3o
300
2%

280

llv‘ud'l
sz-crpr(ﬂ Btb %

00

(o)

.

Y)' bl l,,l L sy

-

()0.4

180

Lo °o S, /)
\) W 5(' (/

E’Ql Lo L LQQQ" i 1',)( L \1/ L ‘r‘t
190 200 210 220

wne "‘ '0""53’-"!'-. » .

290 g NS 0N

Cb cx \ ¢ :

/5% 5

N
Tl
270} %’ f
oﬂ‘ "0

y‘( lo& LRy

250k (ff\ '\/\’X a!‘

270 00 310

330

320[9

310

300}~

2901

270

Colunn

260

Fig. 3.1 (continuacién)

37



320

o

290

280F

(LAY »|'~.|')1)1

630 640

Illlllllllllllllrllilﬂllll-l-

Aos.17

G50 €60

0

E;x ISNERE FNEEE N TETE FU TN RN

670 GO0

T5TT

<'s

Ty T

I\S/A/)f onloéb‘r' IJ(’()‘,
o Ao
ﬁ_\g’@ow OJVQ) “'f-
. ] o

310 320

Calumn

330 340

450

40

YT T r Y LT rTTTT

430l

420T|1]|A||l||1|l||||lll!A

ARELE BRI ZLEL N N A B O BRI
- . x

33

O

32

U’I

o
!
0

ns k-

NVt

320 :]’\ R

185

Fig. 3.1 (continuacién)



Con el fin de determinar posibles diferencias entre los didmetros aparentes D deter-
minados con uro u otro filtro, se graficaron los valores caleulados para I obtenidos con
las imagenes V contra los valores obtenidos con las imagenes R. Esto se hizo en los objetos
que contaban con imdgenes en ambos filtros. Se notd que era similar el resultado en D
para ambos filtros V y R.

El didmetro aparente en segundos de arco de cada uno de los objetos se muestra en
la Tabla 3.1. Para dar las dimensiones en segundos de arco, se usé la relacién para el
CCDMIL (Pefia y Torres-Peimbert 1992):

0.26 " = 1 pixel.

Para transformar esta medida a kpe, se utilizé la formula dada por SMB:

(1 +z)—(1+2)§
D(kpe) = 2907 a(")L—HO——(I—.{_?)T—) N

tomando Ho=75 km s~ Mpc™! y donde a{") es el tamafio angular del objeto en segundos
de arco y z es el corrimiento al rojo del objeto. El esror en D es de ~ 1 kpc, mientras que
el error promedio en Mg es de 0.25 mag. ‘

Los temafios fisicos de los objetos junto con los datos de Mp se emplearon para
clasificar morfoldgicamente a las galaxias segiin los eriterios de SMB.

En la Tabla 3.1 se enlistan los objetos estudiados en este trabajo. En la columna (1)
se dan los nombres de los objetos; la columna (2) muestra el didmetro D medido en kpc;
en la columna (3) se indica el corrimiento al rojo z; la magnitud absoluta My aparece en
la columsa (4); en la columna (5) se enlista la clasificacién morfolégica; los comentarios a
1ns observaciones apatecen en la columna (6).

EI85% de las galaxias estudiadas mostraron ser pequerias y cuasi-estelares abarcando
desde las EPCHII hasta las SS. También se encontraron algunas de tipo Satélite, aunque
no puede decirse si realmente forman un sistema o no, ya que no se tiene informacién de
la distancia de la galaxia masiva. En algunos casos, sin embargo, pueden verse algunos
“puentes” de material entre las galaxias lo cual indica que existe tal interaccién. De hecho,
sblo una de las GHII de la muestra puede pensarse como satélite (B16.16a), ya que la
imagen muestra una distancia proyectada muy pequeiia entre este objeto y una galaxia
cspiral. Para saber si en efecto se trata de una satélite, deberia conocerse la distancia a la
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que se encuentra la galaxia espiral y que ésta fuera similar a la de B16.16a.

Tabla 3.1 Caracteristicas morfoldgicas y folométricas

Objeto D(kpc) P Mg Clasificacion  Comentario
F27.22 5.4 0.0632 -19.17 EPCHII 1
1Zwl8 0.3 0.0036 -14.59 SS 1
J01.02 6.5 0.0340 -19.12 EPCHII 1
J03.15 2.7 0.0122 -17.33 EPCHII 1
J04.05 1.9 0.0148 -15.88 ss 1
J04.06 10.8 0.0148 -17.56 BEN 1
J13.10 1.1 0.0167 -16.72 SS 1
J18.02 2.7 0.0216 -18.89 EPCHII 1
J18.03 4,1 0.0687 -19.51 EPCHII 1
K15.01a 2.3 0.0142 -17.81 EPCHII 1
L02.01 2.2 0.0186 -16.03 EPCHII 1
L02.02 2.3 0.0080 -17.72 EPCHII 1
M02.03 46 0.0406 -19.17 EPCHIL 1
M02.12 4.6 0.0369 -18.23 EPCHII 1
Mo02.13 0.9 0.0131 -1546 SS 1
M02.14 9.7 0.0614 -19.14 PCHII 1
M03.13 49 0.0368 -18.71 EPCHII 1
M08.08 1.5 0.0070 -16.87 SS 1
Mi2.07 44 0.0371 -19.27 EPCHII 1
M13.14 2.1 0.0155 -17.10 EPCHII 1
M18.02 19 . 00206 -17.17 58 1
M18.13 2.5 0.0182 -18.85 EPCHII 1
Mrk 36 0.5 0.0032 -15.28 SS 1
Mrk 600 1.2 0.0035 - SS 2
Tol 65 1.6 0.0103 -16.24 5SS 1
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Tabla 3.1 (cont.)

Objeto D(kpc) z Mp Clasificacion ~ Comentario
A05.03n " 5.2 0.0183  -20.47 EPCHII 2
A05.03s 5.4 0.0191  -20.47 EPCHII 2
A21,29 15.1 0.1449 2146 PCHII 2
A09.17 10.1 0.0548 - PCHII 2
A10.01 2.0 0.0087 : EPCHII 2
B16.16a 39 0.0223 - EPCHII 2,5
Mi 323 21 0.0064 )-14 EPCHII 2,3
Mi 334 4.6 0.0163 }-14 EPCHII 2,3
Mi 335 29 0.0165 )-14 EPCHIL 2,3
Mi 345 2.8 00191 )-14 EPCHII 2,3
Mi 382 24, 0.0125  -15.03 EPCHIl 4
Mi 396 (27 0.0207 -18.37 EPCHII 4
Mid04 10 00123 )-14 SS 2,3
Mi 439 24 0.0037  -15.56 EPCHII 4
Mi 439G 2.4 0.0037 -15.60 EPCHII 4
Mi 448 10.0 0.0182 -19.81 PCHII 4
Mi 455 3.3 0.0128  -16.42 EPCHII 4
Mi 461 0.9 0.0030  -13.69 SS 4
Mi 462n 2.2 0.003¢ -15.79 EPCHIL 4
Mi 462s 2.2 0.003¢ -15.79 EPCHII 4
Mi 463 0.8 0.0043  -13.08 S5 4
Mi 483 24 0.0076 -16.34 EPCHII 4
Mi 495 5.6 0.0257 -17.42 EPCHII 4
Mi 568 11 0.0482 -18.92 PCHII 4
Mi 625 6.4 00248  -18.57 PCHII 4
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Tabla 3.1 (cont.)

Objeto  D(kpe) z Mp  Clasificacion  Comentario
Zw40 - 0.0030 - - 7
C30.09 - 0.0210 -18.67 - 1
M01.06 - 00133  -16.47 - 1
J04.07 - 00136  -16.95 - 1
Jo7.01 - 00132 -18.27 - 1
K11.10 - 0.0235 -18.83 - 1
A03.03 - 0.0500 - - 6
B21.03 - 0.0169  -16.16 - 1
B22.06 - 0.0487 -19.11 - 1
B25.07 - 00779  -20.53 - 1
F27.25 - 0.0423 -18.17 - 1
Co4.01 - 0.0493 - - 6

1 Observados durante las temporadas de febrero, marso y abril de 1992,

2 Observados durante las temporadas de agosto de 1993,
3 Los valores s y Mp fueron tomadoa de SMB,

4 Todos los valores fueron tomados de SMB,

& Con compaiicra masiva.
6 Valor tomado de Pefia et al. (1991).

7 Valor tomado de CEGHIL
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4. ESPECTROSCOPIA DE GHII

4.1 Obtencién y reduccién de los datos.

Los espectros de las GHII que se analizaron en este trabajo fueron tomados durante
las temporadas comprendidas en los meses abril, junio, julio y septiembre de 1985 y en los
meses enero, marzo y mayo de 1986 con los telescopios de 4 m y 1.5 m del Observatorio
Interamericano Cerro Tololo (CTIO), Chile y con el telescopio de 2.5 m del Observatorio de
Las Campanas, Chile durante la temporada realizada el mes de febrero de 1989. Tanto las
observaciones como la calibracién de los espectros obtenidos fueron realizadas por J. Maza
y M. Pefia y el procedimiento esta reportado en Pefia, Ruiz, Maza (1991). Las galaxias
observadas pertenecen a la lista de objetos publicados por Maza et al. (1989).

Se tomaron espectros con rendija larga en los intervalos de longitud de onda (3000-
5000 A), (4000-7000 &) y (6000-8000 A) con una alta seiial a ruido (S/N). En cada noche
se tomaron tres espectros de estrellas esténdares de calibracién dados por Stone y Baldwin
(1983). La reduccion se realizd con la paqueteria de reduccién estandar de IRAF en el
CTIO. El cielo se sustrajo de partes de la rendija en donde no habia ninguna evidencia
de emisién. Para la mayoria de los objetos, se tuvo una resolucién espectral de 6-8 &
cubriendo un rango de longitudes de onda desde 3000 A hasta 7000 A.

Los espectros resultaron similares a los espectros tipicos de RHII, con lineas de
emisidn intensas superpuestas a un continuo débil que va aumentando hacia las regiones
azules del espectro. En la Fig. 4.1 se muestran algunos de los espectros calibrados de las
GHII observadas.

4,2 Medicién y correccién de lineas,

A partir de los espectros azul, visual y rojo de los objetos, se midieron los flujos de
las lineas observables.
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Estos flujos se corrigieron por extincion interestelar usendo la férmula (Osterbrock
1989):

log I(A)/I(HB) = log F(N)/F{HB) + c(HB) f(X), (41)

donde F()) es el flujo observado de la linea, I(X) es la intensidad de la linea corregida
por extincién, c(HB) es el coeficiente de enrojecimiento logaritmico de H (se ticne que
log I(HA) = log F(HB)+ ¢(HBA)) y f(A) es la ley de extincion interestelar de la Via Léctea
normalizada a HB, tomada de Whitford (1958).

La extincion puede deberse a la extincién interestelar de nuestra gataxia en la linea
de visidn, a la extincidn propia de la galaxia observada debida a polvo fuera de la RHII
y & la extincién debida a polvo dentro de la RHII Sin embargo no se espera gue existan
grandes cantidades de polvo dentro de las RHII, ya que se caracterizan por presentar
bajas abundancias de elementos pesados, por lo que los flujos observados se corrigieron
suponiendo que toda la extincién es externa a la RHIL

La ecuacién [4.1] corrige por toda la extincién externa a la RHII, aplicando el valor
adecuado para f(A). Los valores de f()) de las galaxias observadas no se conocen, sin
embargo se tiene evidencia, a partir de observaciones de las Nubes de Magallanes, que los
valores de f(A) para longitudes de onda A en el visible son muy similares a los de la Via
Léctes, por lo que puede hacerse la suposicién de que en el visible los valores de f(A) para
la Via Léctea no son muy diferentes de los f(1) en las galaxias observadas.

El coeficiente de enrojecimiento c{H3) se calculd utilizando los valores predichos por
la teorfa para el decremento de Balmer. Los valores tedricos de los cocientes de lineas de la
gerie de Balmer producidas exclusivamente por recombinacién del ién H¥ fueron calculados
por Brocklehurst {1971} y recalculados posteriormente por Hummer y Storey (1987), Los

resultados de Hummer y Storey (1987) no difieren en mucho a los obienidos anteriormente
por Brocklehurst (1971).

Para ¢l presente trabajo se tomaron los valores dados por Brocklehurst (1971) en

condiciones tipicas de RHII (T, = 10 X, N, ~ 102 cm~3):

logI(Ha)/ I(HB) = 0.45,
logI{Hy)/I(Hf) =~ -0.33,

logI(16)/ I(HB) = —0.58.
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Estos valores corresponden al caso B de recombinacidn, €l cual se refiere al ceso de
una nebulosa en donde cada fotén de las lineas de la serie de Lyman se dispersa y/o se
absorbe muchas veces, quedando atrapados en la nebulosa, por lo que no son emitidos al
exterior, A este tipo de ncbulosas donde los fotones quedan atrapados por €l gas y no son
emitidos al exterior se les llama nebulosas “pticamente gruesas”, de manera que el caso
B de recombinacién es el caso de un gas dpticamente grueso a fotones de lineas de la serie
de Lyman. Bajo las condiciones del caso B de recombinacion, cualquier fotén emitido en
una transicién n?P— 12§ es absorbido inmediatamente en las vecindades de la nebulosa,
poblando el nivel n?P de otro dtomo.

El cocficiente de enrojecimiento ¢(HB) se calculé a partir de los cocientes Ha/HS,
Hy/HB y H5/HB. En los objetos para los cuales no se tenia H se usaron los cocientes
con respecto a Ha y después se transformaron a cocientes con respecto a HS.

Se encontré que el valor obtenido de ¢(HA) en cada objeto aumenta a medida que
disminuia la longitud de onda, de manera que:

(H6/HB) 2 c(Hy/HB) > c(HafHP).

Este efecto puede deberse a la absorcién estelar subyacente en las lineas de la serie de
Balmer. Sin embargo, €l valor de logI(A)/I(H8) calculado para los tres valores de c(HS)
resulté précticamente igual, por lo que, en general prefirié usarse el cociente Hy/HB, que
se miden sobre el mismo espectro, para determinar el coeficiente de enrojecimiento ¢(HA),
excepto en los objetos para los que no se tenie Hy medida. En tales casos se tomd el
cociente Ha/HB.

En la Tabla 4.1 se presenta el logaritmo de las intensidades absolutas relativas a HS,
los flujos medidos de He, los valores ebtenidos para c(Hf) y los anchos equivalentes de
Hp. También se muestra el valor de la ley de extincién interestelar (1) para las diferentes
longitudes de onda ). El error estimado en los valores de los cocientes logI(A)/I(HB)
depende de la intensidad de la linea; en las lineas cuyas intensidades son: I{A) ) J(HA), el
error es ~ 5%, mientras que, para las lineas cuyas intensidades son: () { Z(HB), el error
es ~ 10%. Este mismo criterio de aplica para estimar los errores de c(HA).

Se procedio a calcular los valores de T, y N, de acuerdo al procedimiento descrito en
la seccién 2.2.1. Los valores obtenidos para T, y N, en los objetos del presente trabajo se
enlistan en la Tabla 4.2. El error estimado para los valores de T, es de 1000 K.
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Tabla 4.1 Intensidades desenrojecidas relativas a Hf

log I{A)/I(HB)

Ay ién f(A) ©C04.01 A05.03n A05.033 A09.17 A10.01
a2 jom} +0.255 -0.35 - - 4+0.37  40.46
3836 H9 +0.240 -1.16 - - -147 -
3869 [Neil3] 40235 -030 - - 039 02
3889 Hel +0.225 -0.72 - - 0.7 0.7
3968 [Nell]] +0.205 -0.53 - - -0.65  -0.64
4102 Hé +0.172  -0.60 - - -0.62 -0.68
4340 Hy +0.126 -0.33 - - -0.32  -0.33
4363 fortj +0.12¢ -0.79 - - -1.47  -1.15
4471 Hel +0.078 -1.42 - - -1.42 -1,51
4686 Hell +0.043 -1.72 - - - -
4861 HS +0.000 4+0.00 - - +0.00  +0.00
4959 o 002 4032 - - 4010 4020
5007 [orr) -0.033  40.78 - - +0.57 +0.67
5876 [Hel] -0.208  -0.97 - - -0.94  -1.07
6300 [0]] -0.284 -1.85 -1.23 -1.22 -1.31 137
6312 (s111} -0.286 -191 -1.87 -1.86 -1.89  -1.67
6548 [NIY] 0320 - -104 204 - -048
6563 Ha -0.322 4045 4045 +045 +045 4045
6584 [NII} -0.326 -1.68  -0.59 -0.5¢ 054 -0.98
6678 Hel -0.339 -1.56 -1.49 -1.50 -l.44 154
6717 [s11) -0.343  -143  -0.55 -0.56 -0.68  -0.68
6731 (st -0.344 146 -0.T1L -0.71 -0.76  -0.85
7136 {ArllT} -0.426 -1.60 -L.18 -1.20 -3 -9
c(HB) 4040 +0.30 4048 4056 40.56
logF(Ha) (erg cm™%571) -13.07 -1266  -1266 -13.10 -13.63¢
EW(HB) (4) 233.1 - - 63.8 51.2

t log F(H).
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Tabla 4.1 (cont.)

log I{A)/1(HB)
X i6n f(A) A03.03 Bl16.16a A21.29 B21.03 B22.06
3727 [om  +0256 - +052  +0.51 4029 +0.33
3836 H9 +0.240 - - - - -1.20
3869 [Nelll] 40235 - 040 052 -032  -0.26
3889 Hel 40225 - 077 018  -061 -0.77
3968 [Nellll]  +0.205 - 070 076 -060 -0.52
4102 Hs $0.172 - -067  -058 -0.66 -0.62
4340 Hy 40126 - 033 035 -033  -0.32
4363 form  +0.124 - -1.25 - 067 -2l
4471 Hel +0.078 - -1.37 - - -1.19
4686 Hell  +0.043 - - - - -
4861 HB +0.000 - +0.00 - +0.00 40,00
4959 jomj -0022 - +0.11 - +0.31  +0.27
5007 jourj -0088 - +0.58 - +0.80 +0.74 -
5876 [Hel] -0208 .091 099 -094 -0.94 -0.92
6300 [o1] -0.284 -1.63 -LO7T 104 -170 -1L21
6312 [st]  -0.286  -1.80 - - -164  -L71
6548 NI -0320 - L7 -0.86 - -L11
6563 Ha -0.322 4045 +0.45 4045 045 4045
6584 (NI -0325 .08 072  .037 -118 -0.81
6678 Hel -0.338 152 142 156 144 L34
6717 (s 0343  -104 -0.79  -0.83 -0.62 -0.63
6731 (SIp 0344 115 -0.73  -095 -0.94 -0.74
7136 [AcI]) -0426 -1.23  -119 - - -1.04
«(Hp) +0.53  +0.56  +0.59 4040 +0.48
logF(He) 1317 -13.82t -1341 -14.43f -13.33
EW(HB) - 588 - 381 -
t logF(HB).

49



Tabla 4.1 (cont.)

log I(X)/(HB)

Xo ién f(A) B25.07 F27.25 F27.22 Mi3s2* Mi306°
a2y (o +0.285 - - +0.21 012 0.003
3836 H9 +0.240 - - 132 - -
3869 [Nell] +0.235 - - -0.30  0.004 -0.38
3889 Hel +0225 - - 0.73 -

3968 [Nell] +0.205 - - 049 070  -0.65
4102 M6 +0.172 - - 057  -081  -0.50
4340 Hy +0.125 -0.33 -033 -0.3¢ -033 -0.33
4363 [om  +0.124 -092 -0.92 -1.09 062 -1.22
4471 Hel +0.078 -142 -1.3¢ 121 - -
4686 Hell  +0.043 - - - - -
4861 Hp +0.000 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +40.00
4959 four] -0022 4030 +034 +0.30 +027 4031
5007 oy  -0033 +0.78 +0.77 +0.78 +0.13  +0.79
5876 [Hel] -0208 -1.03 -0.98 -0.96 - -1.20
6300 @] 0284 150 -157 -138 - -
6312 [smn  -0.286 -1.81 -L78 -L79 - -
6548 (NI -0820 - -160 - - -
6563 Ho -0.322 4045 +045 4045 - +0.45
6584 NI -0325 125 -1.3¢ 096 - -1.13
6678 Hel -0.339 -168 -146 -1.54 - -
6717 [  -0.343 -1.07 -113  -0.90 - -
6731 [ -0.344 -122 -1.22  .102 - -1.20
7136 [AfI] -0.426 - 127 124 - -
c(HB) 4032 +0.40 +0.40 +0.80 +1.18
c(HB) - +0.25
log F(Ha) -13.29 -13.44 -1314 1415t -13.74f
EW(Hp) - 2782 1465 140 142
t log F(H).

* Todos los datos tomados de CEGHII

! Coeficiente da enrojecimiento calculado con Ha.
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Tabla 4.1 (cont.)

* Todos los datos tomados de CEGHIL.

! Goeficiente de enrojecimiento calculado con HeY,

51

log I{A)/I(HE)

Ao ién f(A)  Mid39* Mi439G* Mi448* Miu55* Mid61®
3727 [o1]  +0.255 -005 +0.62 4056 +0.23 -0.32
3836 H9 +0.240 - - - - -
3869 [Nelll  +0.235 -0.27  -0.30 -0.55 005 -0.31
3889 Hel +0.225 - - - - -
3968 [Nellll +0.205 -0.57 -1.02 -0.99  -0.35  -0.55
4102 Hé +0.172 070 -1.01 -0.59  -0.50  -0.64
4340 Hy +0.125 -0.33  -0.33 033 -033 -0.33
4363 four +0.124 -089  -1.03 -142 0711 -0.79
H“7 Hel +0078 -137  -1.36 ‘134 L4 -4
4686 Hell  +0.043 - - - - -
4861 Hp +0.000 +000 4000  +0.00 +0.00 +0.00
4959 jom) -0022 +041 +015  +0.03 +40.3¢ +0.33
6007 [ony -0.033 +088 +0.62 1043 +0.80 +0.81
5876 [Hel] -0.208 -1.00 -0.95 -103 14 -101
6300 [og) 0284 -1.65 - -1.11 - -1.86
6312 (st -0.286 - - - - -
6548 (NIl -0.320 -147 - -0.84 - -
6563 He -0.322 4045 +0.45 +0.45 - +045
6584 NI} -0.325 -143  -1.03 -0.41 - -1.78
6678 Hel 0339  -1.5¢  -1.02 - - -1.52
6717 s -0.343  -1.04  -0.59 -0.57 - -141
6731 (s} -0.344 -1.23  -0.82 -0.72 - -1.50
7136 [AcIl)  -0.426 - - - - -
c(HB) +0.07 +0.53  +0.75 +0.84 +0.07
c(HB)! +0.03 +0.042 +032 - +0.03
logF(Ha) -13.44f -13.90f  -12.98f -14.02f -13.20%
EW(Hp) 160 19 43 52 342
t logF(HP).



Tabla 4.1 (cont.)

log I{A)/I(HB)
Ao ion F(A)  Mi462n* Mid62s* Mi463° Mid83* Midgs*
3727 [OI]  +0.255 +0.28  -+021  +0.06 +0.61 +0.83
3836 HY +0.240 - - - - -
3869 [Nelll +0.235 -0.3¢  -031  -0.33  +0.12 +0.08
3889 Hel 40225 - - - - -
3968 [Nell] 40205 -059  -062  -0.60 -0.65 -0.5¢
4102 Hé +0.172 064  -0.65 -062 -063 -152
4340 Hy 40125 -0.33  -0.33 031 033 -033
4363 [OI] +0.124 -099  -099  -083 099 -0.79
un Hel 40078 - 153 131 - -
4686 Hell 40043 - - - - -
4861 HE  +0000 +0.00  +0.00 +0.00 -+0.00 +0.00
4959 [OII) -0.022 +0.19  +0.28  +0.27 +0.29 +0.27
5007 [ONI -0.033 +0.68 +0.75 +0.75 +0.74 +0.75
5876 [Hel 0208 -1.06  -0.97  -097 -0.20 -
6300 o]  -0284 - -1.57 - - -
6312 [Sim) -0286 - - - - -
6548 NI 0320 - - - - -
6563 Ha  -0322 +045  +045 +0.46 +0.45 +045
6584 NI 0325 - 124 .11 -108 -
6678 Hel 0339 - - - - -
6717 sm 0343 - -1.03 - - -
6731 (S  -0344 -060  -110 - - -
7136 (Al 0426 - - - - -
(HB) 4021 4013 +0.00 +159 +196
c(Hp 4041 4013 4000 +0.14 4057
logF(Ha) -1343t  -13.24f -13.85t -13.87f -14.03t
EW(Hp) 69 124 19 2 42
t log F(HB).

* Todos los datos fueron tomados de CEGHII

1 Coeficiente de enrojecimiento calculado con Har.
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Tabla 4.1 (cont.)

log I(A)/1(HB)

* Todos los datos fueron tomados de CEGHIL

1 Goeficiente de enrojecimiento calculado con Ha.
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Jo ién f(A)  Mi568*  Mi625° IIZw40*  Mrk36*
37127 (o) +0.255 4008 4091  -0.34 +0.03
3836 H9 +0.240 - - - -
3869 [Nelll] +0235 -0.39 +0.35 -0.25 -1.40
3889 Hel +0.225 - - - -
3968 [Nelll:  +0.205 -0.71 - -0.60 -0.68
4102 Hé +0.172  -0.66 - -0.69 -0.69
4340 Hy +0.126 -0.30 -0.33 -0.33 -0.33
4363 o) 40124 103 054 -101 -0.95
471 Hel +0.078 - - -141 -
4686 Hell +0.043 - - - -
4861 HE +0.000  +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
4959 fory] -0.022 +0.34 +0.28 +0.40 +0.26
5007 o  -0033 4080 4076  +0.88 +0.73
5876 [Hel] -0.208  -1.07 - -1.05 -1.09
6300 [o1) -0.284 - -0.94 -192 -
6312 (st -0.286 - - - -
6548 [NII) -0.320 - - -1.70 -
6563 Ha -0.322 - +0.45 +0.45 +0.45
6584 [N1I) -0.325 - - -1.27 -
6678 Hel -0.339 - - -1.25 -
6717 s -0.343 - - -1.29 -0.98
6731 [s11} -0.344 - 067  -1.30 -0.97
7136 C[Ac] 0426 - - - -
e(Hp) +0.00  +247  +087 +0.58
(HB)Y 4000 +159 40690 4049
logF(Ha) -13.92t  -1351f  -13.00t  -13.36%
EW(HS) 184 10 268 70

- tlogF(HB).



Tabla 4.2 Condiciones fisicas y abundancias iénicas

12 4 log Xtm/H*
Objeto  T. (XI0°K) N. (em=3) Ot O Nt Net? Het S+ S+
CO401 1745 608 638 766 517 692 1123 472 -
A05.03n  EL50! {100 - 793 653 - 10.87' 5.90° 621
A05.035  11.50 {100 - 783 653 - 10.80' 5.89° 622t
A09.17  11.20 233 743 798 660 742 1198 582 6.4
A1001  13.65 (100 752 783 597 7.28 1118 550 617
A03.03  16.30! 130 600! 776! 572 6.86! 11.01? 5.12! 580
Bl6.16s  13.55 164 759 775 624 T.13 1128 563 -
A21.29  13.00! 100 7647 7.68' 6.63' 7.08% 10957 552 -
B21.03  20.00 (100 687 756 547 676 1100 531 571
B22.06  12.00 142 758 806 627 7.45 1097 579 631
B25.07  15.15 (100 722" 781 561 741 1088 513 588
F21.25 1535 235 677t 779 550 7000 1093 509 587
F27.22  13.00 114 734 799 6.04 730 1093 544 6.12
310 1170 - - B15 63 - 1106 - -
J04.050  14.20 230 749 778 604 7.00 1L11 576 -
J04.08'  13.00 - 790 77 - 728 1104 - -
Jo4.07  10.80 550 813 817 667 754 1094 591 -
J07.01'  14.60 (100 713 788 600 7.12 1.03 556 -
JoL02t 1470 680 766 731 7.1 675 1089 598 -
J03.150  10.00 (100 830 821 653 760 - 626 -
J18.020  11.00 (100 750 812 612 7.38 1100 577 -
M08.08!  10.00 (100 807 792 680 7.6 1095 601 -
M0213'  16.00 - 694 775 -~ 7.05 1085 - -
Mi802'  13.00 - 741 78 -~ 721 - - -
M03.13'  10.00 800 797 811 664 743 1095 611 -
M0212! 1150 - 747 815 - 749 1101 - -
M02.03'  14.40 - 740 775 587 713 1110 - -
MI8.13%  12.50 320 783 799 635 - 1093 577 -
M18.136  16.00 - 759 766 - - - 58 -

T'Valores tomados de Peiia et al. (1991).

2 Valores calculados a partir del valorde T, tomado de Peda ct al. (1991),
3 Todos los valores fueron calculados a partir de datos de CEGHIL
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Tabla 4.2 {cont.)

12 + log X+ /H+

Objeto T, (x10°K) N, (em=?) O 0% N+ Net? Het S+ §#2
M1207"  10.00 - 810 814 - 738 1080 - -
M13.14' 1090 hfll - 776 808 - 731 1097 --

Mo2.14'  13.50 - 743 784 - 718 1098 - -
LO201' 1540 - 669 7.81 549 7.03 1092 549 -
L0202' 1100 (100 825 792 642 - 1089 597 -
K15.0ta' 1150 - 793 773 - 7127 108 - -
K1i.10t 12.00 - - 8.11 648 - - 57 -
C30.000  13.00 (100 776 795 G38 7.20 1095 565 -
Mi3s2*  )20.00 - (6.68 (149 - 708 - - -
Mi396 1150 - 750 817 604 741 1068 - -
Mid39* 1430 (100 712 798 553 719 1000 542 -
Mid39G*  10.10 (100 835 816 627 7.68 1002 615 -
Mi¢s®  13.30 (100 785 761 661 701 10.86 596 -
Mids5 1890 - 709 761 - 707 108 - -
Mid61*  17.00 245 664 7.72 504 695 1091 498 -
Mid62n®  15.70 - 735 768 - 700 1085 - -
Mid628  14.70 302 736 781 565 711 1094 547 -
Mi463®  17.20 - 701 765 565 692 1095 - -
Mi483®  13.50 - 787 791 588 7.66 1070 - -
Mid95* 1820 - 778 789 - 7% - - -
Mis68° 1350 - 734 797 - 715 1083 - -
Mi625*  )20.00 - (17 (152 - (143 - - -
Zw40®  12.80 52 700 811 575 7.37 1084 534 -
Mrk36* 1550 94 711 773 - 596 1082 5353 -

! Valores tomados de Peiia et al, (1991).
2 Valores calculados a partir del valor de T, tomado de Pefia et al. {1991).

3 Todon los valores fueran calculados a partir de datos de CEGHIL



4.3 Abundancias totales.

Como se describié en la seccion 2.2.2, las abundancias iénicas se calcularon usando:

N(X+m)

I
log —— NED)

= log K +log g7y -

Se obtuvieron las abundancias ionicas de O, 0*2, §+, Net2, N+, He"‘,'ﬁue se mues-
tran en la Tabla 4.2, Los errores estimados para los valores de abundancias iénices van
del 5% al 10% en el logaritmo.

La abundancia total de un elemento, relativa a H, es igual a la suma de las abundancias
de todos sus iones presentes en la region:

N(X) _ N(XH) 4+ NXT)+ NXH)+..
NH) ~ N(H*)

Para la abundancia total de oxigeno se usé la expresién:

N(O) _ N(O*)+N(O*?)
NE)© o N@EY)

considerando que, en una RHIIL, las tinicas especies i4nicas del O son Ot y 012,

No se consideré la abundancia de O° debido a que el potencial de ionizacién del O
es muy similar al del H, por lo que se espera que no exista 0% dentro de la regién. Otra
razén que apoya esto es la reaccién de iransferencia de carga:

Ot +H® « 0"+ H,
que hace que no existan cantidades importantes de Ot en la zona de H® ni 0® en la zona
de H*,

Sin embargo, en todos los objetos se detecta la Iinea [OI)A 6300 , pero se considera
que no proviene del interior de la regién ionizada sino de una pequefia regién de transicién
en ¢l cascaron de la esfera de Stromgren o del exterior de la regidn.
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Por otro lado, las temperaturas de las estrellas ionizantes no son suficientes como para
crear estados de jonizacién en el O mayores que 012, ya que se necesitarfan temperaturas
mayores que 60 000 K (Osterbrock 1989).

En el cazo del He, se utilizé la linea Hel) 5876 para determinar la abundancia de Het
en la region de manera que:

N(He) _ N(He*)
NH) - N(HE)

es decir, se supone que no existe He® ni He*? dentro de las regiones ionizadas.

Esto se’deduce de los resultados de los modelos de estructuras de ionizacidén que
predicen que las temperaturas de las estrellas ionizantes no son suficientes para jonizar
el Het, por lo que sélo se tendrd He? y Het dentro de la regién. Por otro lado, las
regiones observadas son de alta excitacién, por lo que no se considera que existan cantidades
importantes de He?.

Desafortunadamente, muchos elementos, como son N, Ne, Ar y otros, tienen algunos
iones que no emiten en el visible, por lo que sus abundancias totales deben inferirse por
medio de otros métodos, siendo algunos de éstos métodos semiempiricos basados en la
similitud de los potenciales de ionizacién (Costero y Peimbert 1969); otros métodos se
basan en modelos complejos de estructuras de ionizacién (por ejemplo Barker 1983, Mathis
¥ Rosa 1991).

Parael presente trabajo se utilizé el método del factor de correccidn por fonizacidn iy,
el cual se multiplica por la suma de las abundancies iénicas observables de un elemento,
tomando as{ en cuenta la existencia de los estados de ionizacién no obsrevados.

Las expresiones para tos que se usaron en este trabajo fueron tomadas de Peiia et al,
(1991) y son las siguientes:

Parael N:
. N(O
i) = 6
Para el Ne: N(O
icf(Ne) = N(é+)2)



De manera que el cdlculo de las abundancias totales de N y Ne se obtiene de las
expresiones:

N(N)

. N(Nt)
e ~ 0w
N(Ne) _. N(Ne*t)
——N(H) =i ¢(Ne) ———N(H+) .

Para el S existe el problema de que su potencial de ionizacién es més bajo que el del '
H, por lo que deberia esperarse la presencia de St fuera de la region y Ia presencia de
especies de mayores grados de ionizacién en el gas ionizado. Sin embargo, sélo se detectan
las Mneas [SII)AX 6717, 6731 y, en algunos casos, también la linea [SIIT}A 6312,

En vista de lo anterior, se han sugerido diferentes i;y para la determinacién de la
abundancia total de S en regiones ionizadas.

Para este trabajo se utilizaron tres diferentes icg(S):

@ wo=(-(-(2))) "

ot 4 0t?

(b) icl (s) = o+ )

(¢) log i.y(S) = Ao + AoF(0) + AsF(S) + AooF(0)* + AosF(O)F(S) + AssF(S) ,

donde:

ot s+
F(0) = log o ! F(8)=log =T

y donde:

Ag = 0.322, Ag = —0.203 , A5 = -0.498 , Ao = 0.244 , Ags = —0.217 , Agg = 0.265 .
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La expresion (a) se tomd de Barker (1983), la expresién (b) de Peimbert y Torres-
" Peimbert (1977) y la expresién (c) de Mathis Rosa (1991).

Fue notable la discrepancia entre los valores para la abundancia total de S deter-
minados por los tres diferentes i(cf) (ver Cap.5). por lo que no se sugiere ningin valor
definitivo para la abundancia total de S en este 11::hi jo, limitando los resultados a dar las
abundancias idnicas N(S+) y N(S+2).

Los valores calculados para las abundancias totalcs »¢ dan en la Tabla 4.3. Los errores
en las abundancias totales van del 5% al 10% en el logaritmo. Sin embargo, debe tomarse
en cuenta el hecho de que el céleulo de las abundancias totales esté basado en modelos
tedricos y empiricos, como ya se sefialé anteriormente, por lo que los resultados serdn més
o menos confiables en la medida de la confiabilidad de los modelos usados,
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Tabla 4.3 Abundancias totales

12 + log X/H
Objeto 0 N Ne He Si - 8, Ss
C04.01 7.68 6.47 6.94 10.95 7.16 5.94 6.96
A05.03n 7.93! - - 10.87} - - -
A05.035 7.93! - - 10.80* - - -

A09.17 8.17 7.04 7.61 10.94 7.02 6.43 6.82
A10.01 8.00 6.45 745 10.83 7.05 6.32 6.75
A03.03 782! 6642 692! 11.01* 697 605  6.80°
B16.16a 7.98 6.63 1.36 1091 - - -
A21.29 7967 6957 7.36° 10.95% - - -
B21.03 7.64 6.24 6.84 11.00 6.68 5.8 6.63
B22.06 8.18 6.87 7.57 1097 7.22 8.50 7.03
B25.07 791! 630 7.24' 1088 696! 605  6.64!
F27.25 7.83' 656! 704 1093 7190 614 7.00!
F27.22 8.08 6.78 7.39 10.93 7.18 6.32 6.94

J13.10 81 - - - 11.06 - - -
J04.05! 7.96 6.51 7.27 11.10 - ~ -
J04.06! 8.04 ~ 7.65 11.04 - - -

Jo4.07 838  6.99 7.75 110.95 - - L -
Jo7.01! 7.95 {694 719 11.03 - - -
Jo1.02! 7.82 7.27 7.26 110.89 - - -
J03.18! 8.41 682 . 789 - ~ - -
J18.02! 8.2t 6.83 7.57 11.00 - - -
M08.08? 8.30 7.03 7.54 110.95 - - -

M02.13!  7.81 - 7.11 10.95 - - -
M18.02! 801 - 7.36 - - - -~
M03.13! 8.36 7.03 7.68 10.95 - - -
M02,12!  8.23 - 7.57 11.00 - - -
M02.03!  7.92 6.49 7.28 11.04 - ~ -
M18.13a!  8.22 6.74 - 10.93 - - -

M18.13b!  7.92 - - - - - -
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Tabla 4.3 (cont.)

12 + log X/H

Objeto (4] N Ne He S S,
M12.07! 8.42 - 7.66 yose - -
Mi3.14! 8.25 - 7.48 10.97 - -
Mo02.141 7.98 - 7.32 100 - -
L02.01} 7.87 (6.40 7.09 10.92 - -
L02.02! 8.41 6.58 -~ }10.89 - -
K15.01a! 8.14 - 7.68 }10.83 - -
K11.10 )8.11 - - }10.85 - -
C30.09' - 8.7 6.79 7.42 10.95 - -
Mias2* (7.55 - 7.14 - - -
Midget 825 6.79 7.49 10.68 - -
Mi439¢ 8.04 6.45 7.25 10.90 - -
Mid39G* 8.57 6.49 8.09 10.92 - -
Mid4st 8.05 6.81 7.45 10.86 - -
Mi4551 7.72 - 7.18 10.89 - -
Mid614 7.7 6.15 6.98 10.91 - -
Mi462n* 7.85 - 717 10.85 - -
Mi462s* 794 6.23 7.24 10.94 - -
Mid63* .74 6.38 7.01 10.95 - z
Miqs3* 8.19 6.20 7.94 10.70 - -
Mi4954 7.97 - 7.63 - - -
Mi568* 8.06 - 724 10.83 - -
Mi6254 (7.93 - (7.84 - - ~
1Zw404 8.14 6.89 7.40 10.84 - -
Mrk36* 7.82 - 6.05 10.82 - -
1Zw188 7.24 5.99 6.56 - - --

! Valores tomados de Peiia et al. (1991).

2 Valores calculados t do T, y alg bundancias [dnicas de Peda et al, (1091},

3 Valores ealcutados tomands T, de Peiia et al. (1981).

4 Valores calculados a partir de los datos tomados de Tetlevich et al, (1991).
5 Valores tomados de Dufour et al, (1988).

5y: Tomando icj(S) de Mathis y Rosa (1991).

§2: Tomando i,,(s) de Barker (1083).

S3: Tomando id(s) de Peimbert y Torres-Peimbest {1977),
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5. RELACION ENTRE LA MORFOLOGIA
Y LAS CONDICIONES FISICAS

En los dos capitulos anteriores se presenten los resultados de las condiciones fisicas y
composicién quimica obtenidos para los objetos estudiados en este trabajo, asi como una
descripcién morfolégica para cada uno de ellos.

En este capitulo se analizardn estos resultados y sc buscarin las posibles correlaciones
entre las caracteristicas fisicas y la morfologia de los objetos.

5.1 Caracteristicas de la muestra

La muestra de objetos clasificados en este trabajo consta de 36 GHII del Survey
Calan-Tololo. De estos 36 objetos, 22 resultaron EPCHII, 10 fueron SS, 3 PCHII y
solamente hubo 1 objeto BEN. Esto indica que los objetos de tipo EPCHII ocupan un
61 %, mientras que los SS representan un 28 %, Los de tipos PCHII y BEN cuentan
solamente con un 8 y 3 % respectivamente. Al incluir los 14 objetos tomados de SMB, los
porcentajes resultan: SS, 24 %; EPCHII, 62 %; PCHII, 12 %; BEN, 2 %.

La muestra de SMB consta de 166 GHII de las cuales 109 pertenecen a los tipos S8,
EPCHIIL, PCHII, EABEN y BEN. Adem#s de éstas, se encuentran 3 IG y § IM, con
lo que el total de GHII de la muestra es de 117 objetos, resultando las demas, galaxies
con nicleo activo, Las GHII de la muestra de SMB siguen una distribucién de: 12 8S,
36 EPCHII, 30 PCHII, 15 EABEN y 16 BEN. Esto resulta en: SS, 10 %; EPCHI]I,
31 %; PCHII, 26 %; EABEN, 13 %; BEN, 14 %; IM, 4 %; IG, 2 %.

Esto indica que la muestra de GHII del presenie trabajo presenta, en promedio, un
nidmero reayor de objetos SS y EPCHII que la muestra de SMB.

Esto se debe a que los objetos de este trabajo son de muy alta excitacién y de alto
brillo. Pueron escogidos asi debido a que permiten una determinacién mas confiable de
las condiciones fisicas y de las abundancias idnicaa que las obtenidas de objetos de menor
grado de excitacién y menor brillo.

En la Fig 5.1 se muestra la distribucién de las GHII en tipos morfolégicos de la
muestra del presente trabajo en comparacion con la distribucién en tipos morfolégicos de
las GHII de la muestra de SMB.



En la Fig. 5.2 se graficé el corrimiento al rojo z contra la magnitud absoluta Mz. En
_esta grafica se observa que los objetos débiles (=17 £ Mp < -14) sélo fueron incluidos
hasta un valor de z < 0.02. Las GHII de bajo brillo més lejanas resultan muy débiles
como para obtener de ellas espectros de alta calidad, por lo que, para z > 0.06, sblo se
incluyeron las GHII mas brillantes (Mp < -—19). Por otro lado se encuentra que no
existen objetos brillantes (Mp < —18) cercanos (z < 0.02), excepto 5: A05.03n, A05.03s,
M18.13, J18.03 y Mi448, los cuales tienen clasificacién morfolégica: EPCHII, EPCHII,
EPCHIL, EPCHII y PCHII respectivamente.

5.2 Relaciones entre las composicién quimica, las caracteristicas fotométricas
y morfolégicas.

Como el pardmetro més importante para clasificar morfoldgicamente a las GHII es
el tamafio de éstas, se hizo una grafica para observar como se comporta la abundancia de
O/H con respecto al tamafio de los objetos de la muestra. El resultado se presenta en la
Fig. 5.3. En esta figura se aprecia que los objetos del tipo SS abarcan un intervalo muy
amplio de metalicidades (7.2 < O/H < 8.4), el cual es practicamente todo el intervalo de
metalicidades que presentan las GHII. Las GHII del tipo PCHII se encuentran en un
intervalo de metalicidades de 7.5 < O/H < 8.6. Los objetos PCHII abarcan el intervalo
de metalicidades 7.9 < O/H < 8.2. El objeto BEN se encuentra enmedio de este tltimo
rango. Esto indica que, a medida que €l tamario angular de las GHII disminuye, éstas
abarcan un rango més amplio de metalicidades extendiéndose hacia metalicidades menores,
mientras que la abundancia de O/H se vuelve més o menos constante alrededor de logQ /H
~ 8.00 a medida que el tamaiio angular de las GHII aumenta.

En la Fig. 5.4 se muestra una grafica de la abundancia de oxfgeno relativa a hidrégeno
contra la magnitud absoluta (12 + log OfH vs. Mp). Los objetos estén representados
con distintos simbolos segtin sus morfologias. En ella se observa una cierta tendencia que
indica que no se detectan objetos débiles de alta metalicidad (Mp > -15, O/H > 7.9), esi
como tampoco se observan objetos brillantes de baja metalicidad (Mp < -16, 0/H < 7.7).

La ausencia de GHII brillantes de muy baja metalicidad y la presencia de objetos
débiles de baja metalicidad, indicaria que los primeros no existen o son tmuy cscasos, ya que,
de lo contrario, deberian ser facilmente detectados. La relacién encontrada por Skillman
et al, (1989) se muestra con una linea punteada.
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La ausencia de objetos débiles de alta metalicidad puede deberse a un efecto de se-
leccidn, ya que el O es el principal enfriador del gas y, al ser abundante, la nebulosa se
encuentra tan fria que las liness de excitacién colisional resultan demasiado débiles para
ser detectadas. Resultados similares se obtuvieron en trabajos previos (Pefia y Ayala 1993,
Izotov et al. 1992). Por otra parte, Skillman, Kennicutt, Hodge (1989) realizaron un es-
tudio de galaxias enanas encontrando una relacién entre Mp y la abundancia O/H. Esta
relacidn no se encontré en los objetos de la muestra presente resultando una grafica con
gran dispersién, al igual que lo encontrado en Pefia ¥ \ynla (1993) e Izotov et al. (1992).

También se observa que loa objetos no presentan una secuencia e cuafito a su clasifi-
cacién morfoldgica, ya que en el caso de los objetos de clasificacidn SS, si bien se encuentran
en su mayoria en el extremo de baja luminosidad y baja metalicidad, hay algunos en la
regién de metalicidades O/H > 8.00 y luminosidades Mg < -16.

Asf mismo, los objetos PCHII se encuentran en el extremo de alta luminosidad
(Mp < -19), pero no presentan una metalicidad particularmente alta (O/H < 8.1),
mientras que los objetos EPCHII se encuentran dispersos 2 lo largo de toda la relacion.

Esto indicarfa que las GHII de clasificacién SS son, en su mayoria, mds débiles que
los demaés tipos morfolégicos, pero abarcan todo el rango de metalicidades de las GHIIL.
Tampoco se encuentra una clara correlacién entre la luminosidad y la metalicidad, al
contrario de lo sugerido por Skiliman et al. (1989) y SMB, ya que los objetos presentan
una gran dispersién tal como lo encontrado por Pefia y Ayala (1993) e Izotov et al. (1992).

5.3 Relaciones entre las abundancias qufmicas y las condiciones fisicas.

En la Fig. 5.5 se grafic la abundancia del ién S* contra la abundancia del ién O*
(12 + log S*/H* vs. 12-+log O+ /H*) encontrandose una relacién bastante estrecha entre
ambas. El objeto de menor abundancia de Ot entre toda la muestra, después de 12w18,
es Mid61.

En esta figura se observa que la abundancia de S* aumenta a medida que aumenta la
sbundancia de O%. Esta relacién no presenta una secuencia en la clasificacién morfolégica.

Debido a que se encuentra una estrecha relacién entre las abundancias de St y O+,
se estudid el comportamiento de la abundancia de S* con la T, para averiguar si era éste
el factor que determina la relacion antes sefialada (Fig. 5.6).
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De la grafica se observa que los puntos se encuentran algo dispersos, sin embargo, sf
se encuentra, para los objetos de esta muestra, cierta tendencia en el sentido de que en
los objetos con T, muy altas (T, > 18 x 10* K) no se observa la presencia del ién S+.
La interpretacién de esta grafica resulta en que esta dependencia entre St y T, se debe
a que los objetos de alta T, son al mismo tiempo los de mayor grado de ionizacién, es
decir, jonizados por un climulo estelar con alta temperatura efectiva T, s¢, por lo que el S
se encuentra en estados de mayor grado de ionizacién (5%+, §%+, ... )

En la Fig. 5.7 se presenta la relacién N/O vs. O/H. En ella se observé que no existe
correlacién alguna entre Ia variacion en Ia cantidad de N/O en relacién con la variacién de
O/H, encontrindose una gran dispersién de N/O a un O/H dado. El valor medio de log
N/O es ~ -1.5 & 0.1 para todo el intervalo de O/H.

Este resultado habfa sido reportado previamente por otros autores y fue ampliamente
discutido por Garnett (1990), quien atribuye el comportamiento de estos parimetros a las
oseilaciones que sufre el cociente N/O debido a los milltiples brotes de formacién estelar
que parecen ocurrir en estas galaxias,

De manera esquemética se tiene que, durante la vida del brote, la galaxia se enriquece
rapidamente de O debido a la produccién de las estrellas masivas, mientras que el N no
ge enriquece, por lo que la cantidad de N/O decrece a medida que aumenta la cantidad
de O; sl terminar la evolucidn de las estrellas masivas, el cociente N/O crece debido a la
aportacion de N por las estrellas de masa intermedia. Al ocurrir un nuevo brote, el O
aumentard nuevamente de manera répida con la consecuente disminucién de N/Q y asf
sucesivamente.

En la Fig. 5.8 se grafica la abundancia de Ne relativa a H contra la abundancia de O
relativa a H. Se encuentra una relacion lineal entre estos dos parametros de la manera:

log Ne/H = 1.09 £ 0.06 log O/H — 1.37 + 0.49.

Esta misma relacién ya habia sido reportada pot Pefia et al. (1091) para una mues-
tra mas pequeiia de GHII. Relaciones similares han sido reportadas en la literatura por
Vigroux, Stasinsks, Comte (1987) para una muestra de RHIY extragalécticas y por Henry
(1989) para un conjunto de 170 nebulosas planctarias galdcticas y extragaldcticas,

Esta relacién es una evidencia de que el Ne y el O son producidos mediante los mismos
procesos en las estrellas de alta masa.
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Fig, 5.1 Distribucién del niimero de galaxias con respecto al tipo morfoldgico:
a) Distribucién del presente trabajo,
b) Distribucién del trabajo de SMB.
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Las barras de error se indican con un simbolo cruzado en todas las figuras.
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Fig. 5.5 Abundancia de SII relativa 2 HII (§*/H*} contra
abundancia de OII relativa a HIL (O*/H*).
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6. CONCLUSIONES

La muestra de objetos clasificades morfolégicamente en este trabajo consta de 36
GHII del Survey de Caldn-Tololo. Se ha determinado el didmetro fisico en kpc & cada una
de ellas y se les ha asignado una clasificacién morfolégica de acuerdo a la clasificacién hecha
por SMB (Cap.3), Para fines de completez, se agregaron a las GHII de Ja muestra de
Calan-Tololo 14 objetos de la lista dada por SMB, para los cuales existen datos espectrofo-
tométricos confiables. Para estas {ltimas se adoptaron los valores dados ah{ para tamafios
angulares en segundos de arco (a), tamafios flsicos en kiloparsecs (D), corrimientos al rojo
(), magnitudes absolutas (Mp) y el tipo morfolégico que les habia sido asignado.

De los 36 objetos de la muestra, 22 resultaron EPCHIY, 10 fueron SS, 3 PCHII y
solamente hubo 1 objeto BEN. Esto indica que los objetos de tipo EPCHII acupan un 61
%, mientras que los S8 tienen un 28 %. Los de tipos PCHII y BEN cuentan solamente
con un 8 y 3 % respectivamente. Al incluir los 14 objetos tomados de SMB, los porcentajes
resultan: EPCHII 62 %, SS 24 %, PCHII 12 %, BEN 2 %.

Se determinaron las condiciones fisicas y abundancias de elementos pesados en 13 de
la GHII de la muestra para las cuales no se contaba con valores determinados previamente
en la literatura (Cap.4). Asi mismo, se usaron las intensidades de lineas para 16 objetos
dados por CEGHII, con el fin de calcular T¢, N, y las abundancias iénicas de O+, O+2,
N+, Net?, Het y 8+ en estos objetos. De los 16 objetos agregados, 14 pertenecen a los
objetos de SMB y los otros 2 son 11Zw40 y Mrk36.

Se encontrd que todos los objetos presentan baja metalicidad (O/H < 8.43) con una
metalicidad promedio de O/H = 7.98.

Se encontraron 4 objetos con brillo intrinseco mucho mayor que el promedio
(Mp < -21), A05.03n, A05.03s, M18.13 y Mi448, cuyos tamafios angulares se encontra-
ban dentro de los tipicos de las GHII (2.5 kpc < D < 10 kpe). El brillo intringeco de
estos 4 objetos es comparable con el brillo de las galaxias masivas (Mp ~ —22).

En este trabajo se encontré una gran dispersion en la relacion entre O/H y Mp al
igual que lo obtenido en resultados previos ( [zotov et al. 1992, Pefia y Ayala 1993), por lo
que se concluye que no existe una correlacion evidente, al contrarie de lo encontrado por
Skillman et al. (1989). Tampaco se encontrd una relacién entre los tipos morfolégicos y la
metalicidad como la encontrada por SMB,
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Esto tltimo puede deberse a los sesgos de la presente muestra, ya que ésta consta de
GHII de alta excitacion y, ademas, en esta muestre no se encoutraron objetos de los tipos
morfolégicos EABEN, IM, IG y solamente se precenta una BEN, lo cual puede deberse
a que todas las GHII del presente trabajo ticnen corrimientos al rojo z pequenos.

Se encontré una clara relacién entre las abundancias log O/H y log Ne/H , tal y como
se observé en Pefia et al. (1991).

En el caso de log O/H vs. log N/O, se encontré la misma tendencia que en trabajos
previos tales como Pefa et al. (1991) y Garnett (1990). En este ltimo, se discute que
la gran dispersién no es debida a errores en la medicién de la abundancia de N, sino que
puede deberse a oscilaciones del cociente NfO debidas & los miltiples brotes de formacién
estelar producidos en estas galaxias.

El resultado mas importante en el presente trabajo es la estrecha correlacién encon-
trada entre la abundancia de los jones S* y OF. Se encontré una muy fuerte relacion entre
estos dos jones permitiendo el ajuste de una recta cuya ecuacidn queda descrita por:

log S*/H* = 0.72 £ 0.04 log Ot /H* — 3.14 £ 0.28,

con coeficiente de correlacién r = 0.88.

La importancia de este resultado radica en la posibilidad de determinar la abundancia
total de S en base a una relacién del estilo:

st_s
o+ 0O
Otra ventaja seria la posibilidad de determinar la abundancia del i6n Ot a partir de

esta relacién, ya que las lineas {SI)AA 6717, 6731 son detectadas con mayor facilidad y
precisién que la linea [OII}A 3727.

También se encontré una correlacion entre la abundancia del ién St y la 7., aunque
no tan estrecha como la anteriormente descrita, Estas dos relaciones pueden ser un reflejo
del indice de excitacidn, ya que se observa que a menor T, mayor es la cantidad encontrada
de St y viceversa.

Atn cuando ambuas relaciones encontradas (8t va. Ot y §t vs. T.) muestran una
estrecha correlacién, deben mejorarse disminuyendo el error en las medidas de estas can-
tidades para poder utilizarlas con mayor confiabilidad.
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