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RESUMEN

Desde €] punte de vista observacional, en
aflos recientes se han logrado avances que son
clave para atacar el problema de la relacién
entre la interaccién de las galaxias y los brotes
inducidos de formacién estelar. Une de estos
avances es la utilizaciéon de distintos trazado-
res de formacion estelar en longitudes de onda
como el éptico, infrarrojo lejano y las radio
frecnencias. Otro avance es el acceso y la con-
siguiente observacién que se tiene en la actua-
lidad de muestras cada vez mas completas de
pares y galaxias aisladas. Esto ha permitido
desarrollar estudios estadisticos menos sesga-
dos sobre el papel global que juegan las inte-
racciones en las propiedades y evolucién de las
galaxias,

El presente trabajo es un estudio de natu-
raleza estadistica para explorar la relacién en-
tre la formacién estelar inducida y las inte-
racciones entre galaxias, en una muestra de
pares de galaxias con morfelogia mixta (E+S)
del catilogo de Karachentsev. Vamos a lle-
var a cabo un andlisis comparativo de algu-
nas propiedades de emisién, tomande como
muestras de comparacién, las galaxias aisladas
CIG del catdlogo de Karachentseva y los pa-
res (5485} del catdlogo de Karachentsev. Va-
mos a utilizar des indicadores de la formacion
estelar en regiones distintas del espectro elec-

tromagnético: (1) la luminosidad éptica Lp
(a partir de las magnitudes en el sistema de
Zwicky) y (2) la luminosidad en el infarro-
jo lejano {a partir de las observaciones del
satélite IRAS (Infrared Astrenomical Sateli-
te). Nuestro estudio de las propiedades de
emisién infrarroja estd sustentado en: (1) un
nuevo andlisis de las observaciones de IRAS
en todos los pares (E+4S) y las galaxias aisla-
das CIG con los programas (SCANPI/HIRES)
que permiten obtener mayor sensitividad, me-
jores estimacidnes del flujo infrarrojo y mayor
resolucién espacial en las bandas de observa-
cién de IRAS, (2) una hipdtesis de tfabajo:
los pares (E+8) son la vinica muestra donde
los efectos de confusién causados por la baja
resolucién del satélite IRAS son muy proba-
blememte despreciables lo cual nos permite,
a primera aproximacion, asociar la emisién in-
frarroja a la componente espiral, y (3) la inter-
pretacion de los resultados a partir de métodos
no paramétricos en estadistica, mejor conaci-
dos como analisis de supervivencia (Survival

Analysis).

E} problema que pretendemos resolver no
tiene respuesta en el caso concreto de los
pares (E+S). Nos gustaria contestar es-
tadisticamente preguntas como jcudles son las
condiciones bajo las cuales la interaccién pro-
duce una emisién éptica e infrarroja activa? y
icomo el nivel de esta actividad depende (si



es que depende) de la naturaleza de la inte-
raccién y del contenido morfolégico en pares?
Queremaos saber si los pares (E48) muestran
una mayor emisién optica e infrarroja respec-
to a las galaxias aisladas y a los pares (54S) y
de ser asi, jpor qué factor? y ;bajo qué condi-
ciones? También nos gustaria saber si nuestro
estudio pude aportar evidencia a favor de una
poblacidn significativa de pares (E+S) fisicos.

En el Capitulo 1 mencionaremos brevemente
algunos trabajos anteriores donde se explora el
tema de la interaccién de las galaxias y su re-
lacién con la formacién estelar inducida. Tam-
bién mencionaremos algunos trabajos previos
relacionados con los pares (E+S} y describire-
mos las ventajas que esta muestra ofrece para
el presente estudio.

En el Capitulo 2 discutiremos los criterios de
seleccion y la completez de las muestras de es-
tudio. Compararemos las propiedades épticas
a través de las distribuciones de magnitud ab-
soluta Mgz, y de la funcién de luminosidad
éptica (OLF; Optical Luminosity Function).
Estudiaremos la representacién morfoldgica y
el comportamiento de Ly en los pares (E+8§)
como funcién del tipo morfolégico, la morfo-
logia de interaccién y algunas propiedades or-
bitales como la separacién entre componentes.
También compararemos los resultados contra
la muestra de pares (S45).

En el Capitulo 3 describiremos brevemente
nuestro nuevoe procesamiento a las observacio-
nes del satélite IRAS, SCANPI, para obtener
los flujos infrarrojos de las galaxias. Estudia-
remos el comportamiento de a emisién infra-
rroja a través de las distribuciones de lumine-
sidad que podemos formar con los flujos en 12,
25, 60 y 100 pym y los cocientes de luminosi-
dades que podemos formar con Lg. Compa-
raremos las muestras de estudio a través de la
funcién de luminosidad infrarroja {(FIRLF; Far
Infrared Luminosity Function), la cual cons-
truiremos con un método no paramétrico en
las variables Mz, vy Lprr. También explo-
raremos €l contenido de HI y la emisién in-

frarroja como funcién del tipo morfolégico, la
morfologia de interaccién y la separacién entre
componentes. Extenderemos nuestra compa-
racién a los pares (S+5).

En el Capitulo 4, haremos una discusién ge-
neral de los resultados encontrados, incluyen-
do el procesamiento de alta resolucién espacial
HIRES aplicado a los pares y comentaremos
sobre sus implicaciones. También, presentare-
mos nuestras perspectivas de estudio para los
pares (E+S) en el futuro.

En el Apéndice A, describiremos la ma-
nera en gue hemos calculado las cantidades
fisicas utilizadas en este trabajo y presentare-
mos un breve resumen sobre la interpretacién
astrofisica de las observaciones en el infrarrojo
lejano.

En el Apéndice B presentaremos en detalle
los métodos y paquetes de reduccidn de las ob-
servaciones de IRAS, SCANPI (Scan Process
and Integration), que utilizamos para obtener
los flujos infrarrojos. También describiremos
un procedimiento empirico para intentar re-
solver espacialmente la emisidn infrarroja de
las componentes en pares (E45) y las limita-
ciones encontradas.

En el Apéndice C presentaremos en deta-
lle el procesamiento de alta resolucién espa-
cial HIRES (High Resolution) que empleamos
como una aproximacién de segundo orden al
estudio de las propiedades de emisién infra-
rroja de los pares (E+45). Intentaremos buscar
evidencia de emisién infrarroja en las compo-
nentes E/S0 que pudiera ser adscrita a algun
proceso de transferencia de masa entre com-
ponentes y que potencialmente pudiera anular
nuestra hipétesis basica de trabajo.

En el Apéndice D haremos un resumen so-
bre los métodos estadisticos del analisis de su-
pervivencia (Survival Analysis) utilizados para
interpretar las observaciones infrarrojas.
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ABSTRACT

From the observational point of view, two
key improvements have been made in the last
years to tackle the problem of the link between
galaxy interactions and induced burts of star
formation. One is the development and use of
different tracers of star formation in the op-
tical, far infrared and radio frequencies. The
other is the access and observation of complete
samples of paired and isolated galaxies, which
allows us to derive unbiased statistics of the
global role of interactions on the evolution of
galaxies.

This i3 a statistical work devoted to ex-
plore the link between induced star forma-
tion and galaxy-galaxy interactions in a sam-
ple of mixed mophology (E+S) pairs from
the Karachentsev Catalogue. We will carry
on a comparative analysis of some emission
properties, taking as a comparison samples
the Catalogue of Isolated Galaxies CIG from
Karachentseva and the (S+S) pairs from the
Karachentsev Catalogue. We will use two dif-
ferent star formation tracers: (1) the optical
Lp luminosity {(from the blue Zwicky mag-
nitude system) and (2) the far infrared lu-
minosity (FIR) from the JRAS observations.
Our study of the FIR emission properties is
based on (1) a new analysis and reduction
of all the IRAS observations to the (E+S)

pairs and isolated galaxy sample by using the
SCANPI/HIRES processes to obtain better
sensitivity, major quality Huxes and spatial
resolution in the IRAS bands, (2) a basic work
hypothesis: (E+S) pairs are the only sample
of binary galaxies where the effects of FIR con-
fusion are likely te be small. This allows us, to
a first aproximation, associate the FIR emis-
sion to the spiral galaxy component, and (3)
the interpretation of the FIR data by means
of non-parametrie statistical methods from the
Survival Analysis.

The relationship between star formation
and galaxy interactions has not been estab-
lished yet for the (E+S) pairs. We would
like to statisticaly answer questions like; What
conditions are necessary for interactions to
produce an optical and infrared active emis-
sion?, Does the level of emission depend on
the interaction nature and morphological con-
tent of the involved galaxies?. We also want
to know about any emssion enhancement be-
tweeen (E+S) and ($+8) pairs relative to the
isolated galaxies and if possitive, by what frac-
tion and circumstances?. We wonder if our
study can give support for a significative pop-
ulation of truly phisical (E+8) pairs.

Chapter 1 is a brief review of previous pa-
pers related to the main topic of this work,
with emphasis on (E+8) pairs and it’s main



advantages for this study.

In Chapter 2 we discuss the selection cri-
terium and the statistical completeness of the
samples. We compare the optical properties
through the absolute magnitude distributions
and the optical luminosity function (OLF). We
also discuss the morphological content of the
samples and search for relationships among
Lp, the Hubble morphology, the interaction
morphology and some orbital properties like
the projected separation between pairs. We
will extend our study to the {$+48) sample.

In Chapter 3 we briefly present our new
SCANPI processing to the IRAS observations
for (E+8) and isolated galaxies to get the in-
frared fluxes. We monitor the behaviour of the
infrared emission through the luminosity dis-
tributions calculated from the obtained fluxes
at 12, 25, 60 y 100 pm and the luminosity
ratios from Lg. We will compare the sam-
ples through the far infrared luminosity func-
tion (FIRLF) which will be built via a non-
parametric bivariate (Mzw, Lp; r} method.
We explore the HI content in {E+5) pairs and
search for relationships among the infrared k-
minosities, the Hubble morphology, the inter-
action morphology and some orhital properties
like the projected separation between pairs.
We will try to extend our study to the (S+8)
sample,

Chapter 4 is a general discussion of all the
results here obtained, inclnding our HIRES
processing to spatially resolve the infrared
emission in pairs and an overview of our future
observational and theoretical work on (E+5)
pairs.

In Apendix A we briefly describe the astro-
physical framework to interpret the infrared
observations and put on explicitly the quanti-
ties here used.

In Apendix B we describe in detail the
SCANPI process that we applied to the IRAS
observations of the (E+8) and isolated galax-
ies, We also describe an empiric procedure to

attempt to spatially resolve the infrared emis.
sion in pairs and comment on it’s limitations.

In Apendix C we describe in detail the
HIRES process that we applied to the IRAS
observations of the (E+8) pairs as a second
order aproximation to our study of the in-
frared emission. We attempt to laok for ev-
idence of FIR emission from the E/S0 compo-
nent in support of crossfueling or mass transfer
between components in pairs that could even-
tualy violate our basic work hypothesis.

Apendix D contains a brief review of the
hon-parametric statistical methods here used
to interpret the infrared observations,
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Capitulo 1
Introduccién

1.1 Los Pares de Galaxias
con Morfologia Mixta
(E4S): Antecedentes

El primer gran intento por estudiar sis-
terpdticamente galaxias dobles fue realiza-
do por Lundmark (1927). Holmberg (1937),
Hevé a cabo una gran aportacién al estu-
dio de las galaxias dobles presentando un
catilogo de 827 sistemas de galaxias donde
incluia 533 pares. En este trabajo que con-
tenfa informacién sebre magnitudes aparen-
tes, didmetros angulares y separaciones apa-
rentes de las componentes, Holmberg desa-
rrollé el primer estudio estadistico de gala-
xias dobles. Afios mas tarde, Page (1952)
condujo el primer gran proyecto para obte-
ner velocidades radiales de las galaxias do-
bles del catdlogo de Holmberg. Page (2960,
1961, 1962, 1967, 1970) desarrollé métodos
para determinar las masas de las galaxias
dobles y mostré que era posible investigar
el cardcter del movimiento orbital a partir
del estudio de la distribucién de las masas
orbitales estimadas.

Un evento fundamental para el desarro-
llo de la astronomia extragaldctica ocurrié
en 1956 con la culiminacién del proyecto del
registro fotografico del cielo llevado a cabo
por el observatorio de Monte Palomar. Ba-
sado en este registro, Zwicky et al. (1961-

1968} produjeron el “Catdlogo de Galaxias
y Ciimulos de Galaxias” {CGCG), reportan-
do 27,841 galaxias con magnitud fotografica
mas brillante que 15.7™. Casi al mismo
tiempo, Vorontsov-Vel'yaminov et al. (1962,
1968) publicaron el “Catdlogo Morfolégico
de Galaxias” (MCG), con informacién sobre
didmetros angulares, coordenadas y descrip-
ciones estructurales para aproximadamente
30,000 objetos. Ambos catalogos reportaron
un gran niimero de galaxias dobles y el MCG,
adermnads, incluyé una descripcioén cunalitativa
de objetos que mostraban signos de interac-
cién.

Vorontsov-Vel'yaminov (1977), publicé en
el “Atlas de Galaxias Interactuantes”, un
niimero significativo de casos de galaxias in-
teractuantes y sistemas miiltiples, reconoci-
bles en el registro fotografico de Palomar,
mientras que Arp (1966), usando imagenes
fotograficas de mejor calidad, produjo el “At-
las de Galaxias Peculiares”. A través de es-
tos trabajos fue posible apreciar la diversidad
de formas en que se presentaba la interaccion
entre galaxias. Sin embargo, a pesar de estos
grandes avances, muy pronto se hizo eviden-
te que muchas de las galaxias dobles que se
encontraban en los catdlogos arriba mencio-
nados, o formaban una muestra selecciona-
da satisfactoriamente, pues no se les habia
aplicado un criterio de seleccidn consistente
para identificarlas. En particular, se sintio
la necesidad de crear un catilogo de galaxias
dobles que fuesen seleccionadas sélo por sus



propiedades observadas y que se basara en
criterios apropiados para tener pares aislados
de galaxias. Tal proyecto fue llevado a cabo
por Karachentsev (1972) en el “Catdlogo de
Pares Aislados de Galaxias” (CPG, de las si-
glas en inglés: Catalog of Paired Galaxies).

El catilogo de pares aislados de galaxias
en el hemisferio norte {(Karachentsev 1972)
identifica ~ 602 candidatos a pares con dife-
rentes tipos morfolégicos. El catdlogo CPG
fue creado con base en un criterio de selec-
cién, que excluia, en la medida de lo posible,
pares 6pticos (galaxias que vistas en proyec-
cién en el plano del cielo, parecen cercanas
entre si). La determinacién de velocidades
radiales en todos estos pares mostré que la
mayoria eran pares muy cercanos en veloci-
dad, aunque el hecho de gue exista tanto un
criterio de aislamiento, como de concordan-
cia en velocidad, tampoco garantiza que ten-
gamos verdaderos pares fisicos de galaxias.
Sin embargo. al observar las imdgenes de es-
tos pares, (Karachentsev 1987} notd que la
mayoria mostraban signos de perturbacion
dindmica como estructuras alargadas en for-
ma de puentes, plumas o colas difusas, envol-
ventes comunes y distorsién en la morfologia,
todos estos signos, vistos como evidencia de
interaccién gravitacional.

En su estudio de las propiedades es-
tadisticas del catdlogo de pares, Karachent-
sev & Karachentseva (1974, en adelante KK
74) estimaron la probabilidad de formar pa-
res de manera aleatoria o por proceso de cap-
tura, dada la fraccién relativa (observada)
de galaxias con un cierto tipo morfolégico en
una muestra de galaxias representativa del
“campo”. Comparando las fracciones obser-
vadas de pares (E+E), (E+S) ¥ (548) con
las fracciones correspondientes calculadas es-
tadisticamente, encontraron que es posible
eliminar, con un alto nivel significativo, la
hipétesis de distribucién aleatoria de tipos
morfolégicos en pares. Este resultado lo in-
terpretaron como evidencia de que las ga-
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laxias dobles {(ain en el caso de los pares
{E+8)) no pudieron haberse formado por en-
cuentros aleatorios, sino mas bien que sus
componentes debieron haber tenido un ori-
gen comtin. De acuerdo con KK 74, la esca-
sa probabilidad de encuentros fortuitos hace
que algunas propiedades originales perma-
nezcan “congeladas” en estos sistemas des-
pués de su formacién, lo cual significa que se
pueden estudiar las condicienes de formacién
de los pares aislados de galaxias a partir de
sus propiedades observadas en la época ac-
tual. En un estudie similar, Sulentic 1992
reporté una sobrerepresentacién de galaxias
tempranas en pares respecto a muestras se-
leccionadas similarmente, pero en el campo.

En un estudio relacionado, Chatterjee
(1987) estimo la frecuencia esperada de ga-
laxias interactuantes con base en una teoria
colisional para su formacién; las estructuras
asociadas (puentes y plumas de material di-
fuso y distorsién morfolégica) son produc-
to de la interaccién gravitacional entre gala-
xias. Siguiendo muy de cerca el tratamiento
dindmice para galaxias en colisién de Alla-
din (1965), Chatterjee estudié la formacién
de galaxias interactuantes peculiares sobre
la base de colisiones que involucran una ga-
laxia de disco y una galaxia esférica. Con
estos resultados, Chatterjee calculd la fre-
cuencia de pares interactuantes en funcién
del parametro de impacto y del cambio de
energia interna en la colisién en regiones con
densidad galactica alta y baja. En regiones
de baja densidad, asociadas con galaxias de
“campo”, encontré que la frecuencia de en-
cuentros era muy baja para poder explicar
la formacién de galaxias peculiares interac-
tuantes, concluyendo que la mayoria de los
pares interactuantes debieron haber perma-
necido como sistemas ligados con parametros
orbitales (eje mayor y excentricidad) tales
que es hasta ahora cuando éstos sistemas su-
fren encuentros cercanos por primera vez.

En la actualidad no parece existir un
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acuerde sobre la realidad de una peblacién
significativa de pares (E+3), vistes como
sisternas fisicos, Faber & Gallagher(1979)
(F&QG) hicieron notar la importancia de la
distribucién de velocidades relativas Aw en-
tre pares, como un criterio para distinguir
entre pares fisicos y épticos. F&G analiza-
ron los catdlogos de pares de Peterson {1978)
y Turner {1976}, que son esencialmente in-
dependientes, encontrande que la distribu-
cién de Av deberia poseer un maximo cerca
del valor cero (debido a efectos de proyec-
cién} cuando se trata con pares fisicos reales
(por analogia con lo que sucedia con los pares
Espiral-Espiral o (548)). Al analizar la dis-
tribucion de Av en los pares con componen-
tes E de ambas muestras, F&G encontraron
que esta era casi plana, sin tendencia a mos-
trar un maximeo cercano a cero, concluyendo
que probablemente los pates con componen-
tes E no formaban asociacién fisica. DPos-
teriormente, Picchio & Tanzella-Nitti (1985)
levaron a cabo una clasificacién ambiental
de una muestra de 537 galaxias dobles y ana-
lizaron la distribucidn de velocidades N(Av),
encontrade que no habia diferencias signifi-
cativas en la distribucién de pares (S+85) v
(E+S) cnando se consideraban los pares mas
aislades. Rampazzo & Sulentic (1992) es-
timaron que, de cualquier muestra comple-
ta {no jerdrquica) de pares, entre el 10% y
el 25% de éstos serdn de morfologia mixta
(E+8), sugiriendo’ que, ademis de la reali-
dad de una poblacién importante de pares
{E+S), la concordancia morfolégica no es la
regla entre las galaxias en pares, como otros
estudios (Noerdlinger 1979), parecian indi-
car.

Recientemente se han obtenido muestras
de pares de galaxias en el hemisferio sur wtili-
zando los registros fotograficos de los Obser-
vatorios Eurepeos del Sur (ESO} (European
Southern Observatory). Empleando crite-
Tios de seleccién similares al de Karachent-
sev (1972}, Soares et al. {1995) encontraron
una fraccién relativa de pares (E+83) de 32%,
mientras que Reduzzi & Rampazzo (1995)

encontraron una fraccién de 34%, con una
distribucién de Aw» entre componentes muy
similar a la de otros pares con morfologia
concordante. Estos estudios reportaron que
los pares mostraban también una correlacién
entre los colores integrados de las componen-
tes (efecto Holmberg), pero con una disper-
sién mayor que para el caso de pares con
morfologia concordante. La presencia del
efecto Holmberg sugiere que los pares tien-
den a sobrevivir el pasa por el perigalictico
por un tiempo que permite que la formacion
estelar inducida sea observable.

De Mello et al. (1995} y Rampazzo et
al. (1995) también han encontrado evidencia
a faver de la existencia de pares fisicos con
componentes (E+5). De Mello et al. (1996)
en un estudio observacional de 4 pares {E4-5)
del hemisferio sur, encontraron tres pares
que muestran diferencias en velocidad radial
y morfologias consistentes con la hipdtesis de
que son pares fisicos, mostrando evidencia de
poblaciones estelares jévenes en las compo-
nentes alipticas y favereciendo la hipdtesis de
algiin mecanismo de transferencia de masa
entre las componentes y de formacién este-
lar inducida.

1.2 Sobre El Origen de los
Pares (E4S)

De acuerdo con algunos esquemas de forma-
cién de galaxias, la morfologia de las galaxias
debe depender fuertemente del ambiente en
el cual residen, especialimente en el que se
formaron. En consecuencia, en pares de ga-
laxias se esperaria encontrar miembros con
tipo morfoldgico similar. Si los factores am-
bientales juegan un papel importante en el
proceso de formacién de las galaxias, enton-
ces la existencia de un mimero significativo
de pares de galaxias con morfologia mixta
{E+8, ~ 150/600 en el catilogo CPG), re-
presenta un reto para las ideas actuales sobre
formacién de galaxias, Los pares de galaxias




interactuantes pueden ser vistos como siste-
mas fuera de equilibrio los cuales son (tiles
para estudiar la estructura de Jas galaxias
por medio de la observacién de la respuesta
de esas estructuras a un estimulo externo. S§j
tos pares (E+S) son de origen primordial y si
retuviesen sus formag originales desde su na-
cimiento, estos podrian dar informacién im-
portante sobre el papel que juega el medio
ambiente en [a formacién de las galaxias.

Aparte de la teoria de que los pares (E+S)
sont de origen primordial, existen algunas
ideas alternativas para su formacién. Ram-
Pazzo & Sulentic 1992) con base en abserva-
ciones de pares ( E+8) con imigenes profun-
das en el hemisferio sur, ofrecieron 1na expli-
cacién alternativa para interpretar la morfo-
logia de algunos pares B4-S como producto
de efectas evolutijvos:

(1) “Espirales” Que son originalmente gala-
xias 80 cuyos brazos fueron generados
por efectos de marea.

{ii} Elipticas nterpretadas como el pro-
ducto final de la fusion de sistemas
miiltiples.

Diaferio, Geller & Ramelfa ( 1994) in-
terpretaron a los grupos compactos co-
mo productos transitorios que se forman
contimiamente dentro de sistemas de orden
superior come grupos de galaxias en fase de
colapso. En base a simulaciones calenlaron el
tiempo promedio Para crear configuraciones
comparables a grupos compactos y sugirie-
Ton que en esta escala de tiempo, los miem-
bros pueden fusionarse y/o otras galaxias del
Erupo original pueden unirse 5 la configira-
cion del grupo compacto. Este resultadg si-
giere que también podria esperarse una frac-
cién de galaxias en pares que pudiesen ser
resultado de algiin proceso de fusién en una
etapa previa de formacién dentro de un gru-
po de galaxias, Mas recientemente, Wiren et
al. (1996) simularon ia formacién de muyes.
tras tedricas de pares de galaxias siguiendo
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la evolucién de grupos de galaxias en pro-
ceso de colapso. Con una aproximacion es-
tadistica, mostraren que la distribucién de
separaciones projectada y Ia distribucién de
velocidades radiales relativas modeladas eran
razonablemente similares a las observadas en
na muestra de pares de galaxias de Kara-
chentsev,

Jungueira & De Freitas Pacheco {1994)
mostraron que la distribucién mas probable
de parimetros orbitales en los pares aisla-
dos del catilogo CPGQ estaba representads
por orbitas elipticas con excentricidad alta,
lo cual sugiere que es posible explicar algu-
nas caracteristicas morfolégicas de interac.
cidtr vistas en pares por medio de nun proge-
so de interaccién “débil” comeo alternativa a
0 proceso de fusién. Reduzazi, Longhetti &
Rampazzo (1996) analizaron una muestra de
galaxias en pares del hemisferio sur donde
una componente es eliptica, ¥ encontraron
que la presencia de estructuras finas como
anillos (shells) también podian ser explica-
das dentro del esquema de interaccién débil.

Exceso de Emisién en Pa-
res respecto a GQGalaxias
Aisladas

1.2.1

Hace ya casi 30 afios que Tovmassian (1969)
sugirié que las galaxias muiiltiples mostraban
nn exceso estadisticamente significativo en la
emisién en radio frecuencias, Esta sugeren-
¢ia no fue aceptada hasta que otros estudios,
también en radio frecuencias, pudieron con-
firmar este resultado con base en otras mues-
tras grandes de galaxias interactnantes (Su-
lentic 1975: Stocke 1978;: Hummel 1980). Por
€305 mismos anos, Larson & Tinsley {1978)
encontraron evidencia de un estimulo en la
emisién dptica de galaxias en pares, en for-
ma de una dispersién amplia en el diagrama
observacional colar-color de estas galaxias,
La existencia de un “Efecto Holmberg” en
los colores observados en pares (Demin et al,
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1984), se interpreté come otra manifestacion
e este fenémeno.

Tampoco parece existir una respuesta
unica sobre el origen y la naturaleza de esta
emisiéon estimmlada en las galaxias interac-
tuantes. Sulentic {1976) argumenté en favor
de un exceso en la emisién de radio que se ori-
ginaba principalmente en la componente de
diseo de estas galaxiag (emisidn extendida),
mientras que Hummel (1980) concluyé con
base en un estudio de radio frecuencias con el
métode de sintesis, que esta emisién se origi-
naba preferencialmente en la regién nuclear.
Algunos estudios posteriores mostraron evi-
dencia de que tanto la emisién nuctear como
la de disco pueden ser estimuladas en pares
interactunantes (Kennicutt et al. 1987, ver
también Kennicutt 1990 y Heckman 1990).

Algunos autores han argumentado que el
estimulo de la emisién en el infrarrojo leja-
no esta mtimamente ligado al de la interac-
cion gravitacional (Lonsdate, Person & Matt-
hews 1984; Cutri & McAlray 1985; Soifer et
al. 1984; Sanders et al. 1987: Kennicutt
et al. 1987, Telesco, Wolstencroft & Done
1988; Bushouse, Lamb & Werner 1988, entre
otros). Sin embargo, autores como Lawrence
et al. (1986), Haynes & Herter (1988), Cutri
{1990), han argumentado que tal correlacién
es poco significativa. Un andlisis de la tem-
peratura de polvo (cociente IRAS 60 a1 /100
pm) para diferentes clases de galaxias infe-
ractuantes y peculiares, ha sugeride que sélo
los pares mds cercanos muestran emisién es-
timulada (Telesco 1988). Por otro lado, de-
bide a que el aumento mds espectacular en
la emisién infrarroja se observa sélamente en
tas colisiones avanzadas y galaxias en proceso
de fusién (Sanders & Mirabel 1996}, tatapo-
co se sabe como evoluciona la actividad de
formacion estelar en etapas mas tempranas
de la colisién entre galaxias.

Kennicutt et al. (1987) han contribuido
a resolver la comntroversia arriba menciona-
da, argumentando que esta se debe en par-
te, a que ha pasade inadvertida la impor-

tancia que tiene el trabajar con muestras de
galaxias interactuantes lo mas homogéneas
posible y al mismo tiempo tratar de aco-
plarlas con muestras de comparacién apro-
piadamente seleccionacas. De acuerdo con
Sulentic (1989), es posible reconciliar resul-
tados previos aparentemente contradictorios,
en los estudios de la emisién infrarroja, si se
considera: 1) La morfologia de interaccién de
los pares, 2) la morfologia de las galaxias en
los pares y 3) el volumen de espacio ocupado
por las muestras dpticamente seleccionadas.
Xu & Sulentic (1991), en un extenso trabajo
en esta direccidn, estudiaron las propiedades
épticas e infrarrojas en una muestra de pa-
res {54-S) del Catdlogo de Pares Aislados de
Karachentsev (CPQG), utilizando dos mues-
tras de control seleccionadas del Catilogo de
Galaxias Aisladas de Karachentseva, encon-
trando evidencia estadisticamente significa-
tiva de una mayor emisién tanto en el éptico
como en el lejano infrarrojo en estos pares.
Esto lo interpretaron como actividad de for-
macién estelar inducida por la interaccién
entre galaxias.

El paso siguiente, que emprenderemes en
este trabajo, es el estudio del fendmeno de
formacion estelar inducida por interaccién,
en la otra clase de pares donde existe mate-
ria prima para estimular formacién estelar;
los pares de galaxias con morfologfa mixta

(E+8S).

1.3 ;Qué Ventajas Ofre-
cen los Pares (E+-S)

para el Presente Estu-
dio?

La muestra de pares (E+S) es apropiada pa-
ra un estudio estadistico sobre la formacién
estelar inducida, pues satisface los siguientes
requeriimientos, algunos de los cuales serdn
discutidos en el capitulo siguiente:



{1) Tamano. Tenemos un niimero suficien-
temente grande de pares (E+5) ~ 150
seleccionados de acuerdo a un criterio
bien definido.

(2) Aislamiento. El catdlogo CPG fue se-
leccionadeo con base en un criterio de ais-
lamiento que permite tener pares en re-
giones del cielo con densidad superficial
de galaxias baja. Es dificil ver como este
proceso de seleccién pueda estar sesga-
do hacia pares que muestren algiin tipo
particular de emisién estimulada.

(3) Morfologia. La muestra de pares
{E+S) es morfolégicamente diversa y su-
ficientemente grande para permitir dis-
criminar pares por su morfologia de in-
teraccidn y tipo de Hubble.

{4} Profundidad. Los pares {(E+S) mues-
trean un volumen suficientemente gran-
de para hacer una estimacidn razonable
de la funcién de luminosidad éptica y
del infrarrojo lejano.

(5) Muestra Control. Existe una muestra
de cantrol (~ 1051 galaxias) selecciona-
da con un criterio muy similar a la mues-
tra de pares, distribuida sobhre la misma
regién del cielo. En este sentido es pre-
ferible tener una nuestra de control su-
ficientemente similar a la muestra de pa-
res sobre la base de un criterioc ambien-
tal mas que con base en otros criterios
para hacer las muestras similares, Para
hacer una comparacién estadistica ade-
cuada, la muestra de galaxias de com-
paracion debe ser por un lado, lo menos
perturbada posible por mecanismos ca-
racteristicos del ambiente que esti sien-
do probado, y por otro lado, lo sufi-
cientemente similar para que los resulta-
dos de la comparacién sean relativamen-
te independientes de los posibles sesgos
observacionales. El catdlogo CIG {Ca-
talog of Isolated Galaxies} de galaxias
aisladas de Karachentseva (1973) satis-
face ampliamente estos requerimientos,
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io cual nos permite tener una muestra
de comparacién apropiadamente selec-
cionada.

{6) Los pares (E+8) tienen una componente

rica en gas acompanada de un pertur-
bador relativamente “Hmpio”(es decir,
con un contenide poco significativo de
gas relativamente frio y carente de for-
macion estelar). Podemos obtener infor-
macibn muy valiosa sobre las respuestas
que el disco galdctico de la componente
(S) experimenta debido al estimulo ex-
terno de su companera (E). En particu-
lar, investigar la influencia que ejerce la
companera (E) en el proceso de forma-
cién estelar inducida en la galaxia espi-
ral (8) y correlacionar las propiedades
de emision éptica e infrarroja con infor-
macion en otras longitudes de onda (es
decir, morfologia 6ptica y cinemditica)
de manera menos ambigua.

(7) El estudio de las propiedades de emisién

en el infrarrojo lejano en pares (E+85)
ofrece una ventaja especial para investi-
gar la influencia de una compafiera en el
proceso de formacion estelar en una ga-
laxia espiral. La cantidad relativamen-
te baja de material interestelar frio y la
presencia practicamente nula de forma-
cién estelar en la componente eliptica
(E/S0) nos permite adscribir la emisién
observada en el infrarrojo lejana, de ma-
nera razonable, a la componente espi-
ral (Sa-Sm). Esto contrasta con el caso
de los pares (5+S) donde ambas com-
ponentes son muy probablemente “acti-
vas” (en cuanto a emisién infrarroja se
refiere}. Esto nos permite postular lo
que sera la hipétesis de trabajo princi-
pal para el estudio de las propiedades
infrarrojas:

Vamos a suponer que la emisién
detectada en el infrarrojo lejano
para los pares (E4S) puede atri-
buirse sélamente a la componen-
te espiral en los casos en que no

La)

Y



i

1.3. VENTAJAS DE LOS PARES (E+S)...

sea posible resolver espacialmente
el origen de la emisidn,

Los pares {(E4+8) son la tinica muestra
de galaxias binarias donde los efectos de
la confusién en el infrarrojo lejano son
probablemente menores. Esta confusién
resulta a partir de la limitada resolu-
cién de los detectores del satélite infra-
rrojo TRAS, que sigue siendo en la ac-
tualidad la principal base de datos ex-
tragalictices en el infrarrojo lejano.

(8) Podemos intentar inferir la importancia
relativa de la fraccién total de la com-
ponente gaseosa y la efictencia de la in-
teraccion en el proceso de formacién es-
telar inducida en los pares (E4S5).

1.3.1 Glosario de Abreviaturas

CIG: Cataloge de Galaxias Aisladas de Ka-
rachentseva (1973)

CPG: Catdloge de Pares Aislados de Ga-
laxias de Karachentsev (1972)

LI : Abreviatura del inglés: LINK. Para
describir la morfologia de interaccion en
pares de galaxias cuyas imagenes épticas
muestran signos de perturbacién como
puentes o colas de material difuso que
aparentemente ligan o conectan una ga-
laxia con su compaiiera.

AT : Abreviatura del ingiés: ATMOSP-
HERE, para pares de galaxias cuyas
imdgenes 6pticas muestran que estin ro-
deados por wna atmésfera o envolvente
comun.

DI : Abreviatura del inglés: DISTOR-
TION, para pares de galaxias cuyas
imagenes dpticas muestran gue una o
ambas componentes tienen signos de
distorsién morfolagica.

NI : Abreviatura del inglés: NON IN-
TERACTING, para pares de galaxias
cuyas imdgenes dpticas no muestran
ningin signo aparente de distorsidn
morfoldgica.

INT : Abreviatura def inglés: INTERAC-
TING, para agrupar en una sola cate-

goria a las galaxias con tipos LI, AT y
DI

SAL : Abreviatura del inglés: S ALL, para
agrupar a todas las componentes espi-

rales (S) en pares, es decir, tanto INT
como NON.

ISO : Abreviatura del inglés: ISOLATED,
que se refiere a la muestra de galaxias
espirales aisladas CIG.

SEP : Separacién entre componentes de un
par de galaxias (minutos de arco) nor-
malizada por el tamaiio de la galaxia
primarta (minutos de arco).

{(+.4) : Criterio de Seleccién de Pares Ais-
lados de Galaxias con Condicién de Ais-
lamiento Fuerte.

(<++) : Criterio de Seleccién de Pares Aisla-
dos de Galaxias con Condicidn de Ais-
lamiento Estandar.

(0) : Criterio de Seleccién de Galaxias
Aisladas con Condicién de Aislamiento
Estandar.

(1,2) : Criterio de Seleccién de Galaxias
Aisladas con Condicién de Aislamiento
Débil.

SCANPI : Abreviatura del inglés; Scan
Process and Integration. Es un conjunto
de programas disefiados para manipular
los datos del satélite IRAS en una di-
mensién, y obtener una estimacién det
flujo infrarrojo.

HIRES : Abreviatura del inglés; High Re-
solution. Es un conjunto de progra-
mas disefiados para deconvolucionar es-



pacialmente en dos dimensiones los da-
tos de IRAS en observaciones con baja
resolucién espacial.

OLF : Abreviatura del inglés; Optical
Luminosity Function. Para designar
genéricamente a las funciones de lumi-
nosidad épticas.

FIRLF : Abreviatura del inglés; Far Infra-
red Luminosity Function. Para designar
genéricamente a las funciones de lumi-
nosidad en el [nfrarrojo Lejano.

STG : Abreviatura del inglés STRONG,
para clasificar a las galaxias en pares
que muestran emision fuerte en el espec-
tro éptico, con lineas de alta excitacién

como [OIII] A 5007.

MID : Abreviatura del inglés MEDIUM,
para clasificar a las galaxias en pares
que muestran emisién moderada en el
espectro 6ptico, con lineas de alta exci-
tacién como [OTII] A 5007 relativamente
débiles.

WEK : Abreviatura del inglés WEAK, pa-
ra clasificar a las galaxias en pares que
muestran emision débil en el espectro
6ptico, con lineas de emisién como Hex
y HQ y lineas de absorcién como A 3727.

ABS : Abreviatura del inglés ABSORP-
TION, para clasificar a las galaxias en
pares que no muestran lineas de emisién
en el espectro éptico.
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Capitulo 2

Propiedades Opticas

2.1 Introduccion

En el Catalogo de Pares Aislados de Ga-
laxias (CP@G), Karachentsev pone especial
énfasis en la existencia de una poblacién sig-
nificativa de pares (E+8), cuyo origen, en-
tre otras cosas, debe ser explicade dentro
de los esquemas de formacién de las gala-
xias. Esta poblacién significativa de pares
(E+S) nos brinda la oportunidad de ltevar a
cabo en este capitulo, un estudio de naturale-
za estadistica sobre sus propiedades de emi-
sidn Gptica (en el sistema de magnitudes de
Zwicky). Para cemparar estas propiedades,
hemos puesto especial énfasis en acoplar esta
muestra con otra apropiadamente selecciona-
da del Catélogo de Galaxias Aisladas de Ka-
rachentseva (CIG). Comenzaremos con una
discusidn sobre los criterios de seleccidn de
ambas muestras y sus propiedades de com-
pletez estadistica. A continuacién, compara-
remos las distribuciones de velocidad radial y
magnitud absoluta, primero de manera glo-
bal, y después tomando en cuenta la infor-
macién sobre tipos morfolégicoes, la jerarquia
de las componentes (en magnitud absoluta)
en cada par, y los criterios de aislamiento
con que fueron seleccionadas. Nuestra si-
guiente aproximacién consiste en comparar
Ia emisién dptica a través de la funcién de
luminesidad dptica (OLF), calculada con el
estimador clasico ¥, dela funcién de lumi-
nosidad. Exploraremos la existencia de posi-
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bles sesgos en la representacion morfoldgica
de ambas muestras y estudiaremos el com-
portamiento de la luminosidad éptica como
funcién del tipo morfoldgico, la morfologia de
interaccién (que toma en cuenta la presencia
de signos visibles de interaccién) y la separa-
c1én entre componentes en pares. Extende-
remos nuestra comparacion a la muestra de
pares espiral-espiral (54-5), del Catalogo de
Karachentsev.

2.2 Los Pares Aislados de
Karachentsev

De acuerdo con Karachentsev (1972), un par
fisico consiste de dos galaxias lo suficiente-
mente cercanas tales que, la energia poten-
cial de interaccién entre ellas, es mayor que la
suma de las energias potenciales de interac-
cion de cada galaxia componente con cual-
quier otra galaxia en su cercania. Con este
criterio, se puede escribir una expresion pa-
ra el aislamiento dindmico de un cierto par
de galaxias, respecto de las galaxias vecinas
mas cercanas, de la siguiente manera:

{riz/ri){(Mi/Ms) +

{r12/re:) (M /M) < ¢ (2.1)
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donde M; y M; son las masas de las gala-
xias componentes del par, ry2 es la separa-
cién espacial entre estas componentes, M; es
la masa de la galaxia vecina cuya separacién
de las galaxias componentes del par es ry; ¥
r2; respectivamente, y donde € es una canti-
dad pequena sin dimensiones.

Si deseamos aplicar la expresidn (2.1} a
una cierta distribucién aparente de galaxias
en el cielo, requeriremos conocer las masas
individuales de las galaxias y sus separacio-
nes espaciales. Debido a que en la mayoria
de los casos no se conocen por completo es-
tos parametros, resulta natural el tratar de
establecer un criterio como el de la ecuacién
{2.1), pero que involucre cantidades directa-
mente observables como la separacién apa-
rente entre galaxias, sus magnitudes aparen-
tes y/o sus didmetros angulares. Es posible
elaborar un criterio de seleccién a partir de
la expresién (2.1), considerando que las ma-
sas de las galaxias son proporcionales a sus
Iuminosidades y a sus didmetros angulares.
Karachentsev (1972}, aplicé varios criterios
empiricos de aislamiento a los posibles pares
en la distribucién de galaxias del registro de
Palomar y probé la eficiencia de sus criterios
tanto en el caso de pares cercanos como con
el de galaxias dobles con signos de interac-
cion. Ademas, impuso un criterio de unifor-
midad fotométrica a los posibles candidatos
a un sistema doble, examinando galaxias del
catiloge de Zwicky (CGCG 1961-1968) con

magnitudes aparentes:

my,my < 15.7™ (2.2)

Consideremos ahora un par de galaxias
con didmetros aparentes a; ¥ az, tales que en
la cercania de ellas se encuentra otra galaxia
de didmetro a; cuyas separaciones proyecta-
das relativas son z12, 2;; ¥ T2;. Si al seleccio-
nar pares nos fijamos solamente en galaxias
vecinas brillantes con magnitudes aparentes
m; < m) < mga Yy se cumple que x;; ~ z4; pa-
ra un observador externo, entonces este par

CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

satisface el criterio de aislamiento dindmico
con respecto a galaxias cercanas vistas en
proyeccion cuando:

fﬂi/ﬂl
Laifag (2.3)

3'31:'/9312

3?21'/51312

v v

donde cada galaxia vecina con didmetro
angular ¢; satisface las condiciones:

Ayay

S [4 X S Azﬂl
May £ a; € Map (2.4)

y donde los valores de las constantes en las
ecuaciones (2.3) y (2.4) son:

£=5 MA=1/2, J=4 (25)

Ademads del criterio basico de seleccién
arriba descrito, el catilogo CPG incluye tres
criterios adicionales. Consideremosla Figura
2.1:

£ =10, AL =172,

A =4 (+-) (2.6)
£=5 A =1/4,

Ay =4 (—+) (2.7)
£ =10, AL =1/4,

Ay =4 (+-+) (2.8)

La seleccién de los pares aislados de gala-
xias, una estimacioén de las diferentes propie-
dades (por ejemplo, el tipo morfolégico usan-
do el esquema de clasificacion de Hubble y
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a2 (+.-)
x2
XFZ\./XH
al
a2 G+)
x2 o
x12 -
xH,/\.
al x2i
a2 (6.4)
x2l
x12 \_'ai
_,_—-—}T""'""—'
x
al

Figura 2.1: El Criterio de Seleccién de Ka-
rachentsev y los diferentes Niveles de Aisla-
miento.

las velocidades radiales) y su transformacién
a un sistema estandar se llevé a cabo en va-
rias etapas. El “Catdlogo de Pares Aislados
de Galaxias en el Hemisferio Norte” (CPG),
consta de 603 pares con declinacién mayor
que —3° de los cuales, alrededor de 150 pa-
res tienen morfologia mixta (E+8S).

2.2.1 Propiedades del Criterio
de Seleccién de Pares Ais-
lados

(a) Este criterio es (inico en el sentido que
ne permite que una galaxia pueda ser
considerada como miembro de mas de
un par.

(b) El criterio opera simétricamente sobre
las propiedades de ambas galaxias com-
ponentes de un par, independientemente
del orden en que el criterio se aplique.

(¢} Las expresiones (2.2 a 2.5) aplicadas por
pares a la biisqueda de sistemas dobles,
indican que se consideran solamente ve-
cinos “significativos”, es decir, galaxias
vecinas que no son rmuy diferentes en
didmetro respecto de los miembros de
un par. Es importante notar que un ve-
cino “significativo” puede ser una gala-
xia con magnitud mas débil que 15,77,
Por lo tanto, para asegurar el aislamien-
to de un par, fué necesario revisar el
registro fotografico de Palomar que in-
chiye un niimero mayor de galaxias con
magnitudes mas débiles que el que apa-
rece en el catilogo CGCG.

(d) Supongamos que las galaxias involucra-
das son todas del mismo tamafio. En-
tonces, de acuerdo con las expresiones
(2.3 a 2.5), una galaxia vecina a un par
de galaxias debe estar proyectada sobre
el cielo mds alld de cinco veces la separa-
cién aparente a la que se encuentran las
dos galaxias del par. Una galaxia vecina
cuyo didmetro a; es mayor que el de las
componentes de un par, estara, por tan-
to, 2 una distancia mas alejada en pro-
porcién a su didmetro a;. Esto cumple
con el propdsito de reducir la influen-
cia gravitacional de una galaxia vecina
muy masiva sobre un cierto par. Para
el caso de una galaxia poco masiva en
la vecindad del par, Karachentsev con-
sideré que esta podia estar presente, si
se piensa que suit influencia gravitacional
no es significativa.

{e) Este criterio de aislamiento también de-
termina en una gran medida, qué ti-
po de galaxias estan presentes en el
catilogo CPG. Excepto por pares ex-
tremadamente cercanos, de acuerdo con
Stocke et al. (1978), la densidad su-
perficial de galaxias en el centro o cerca
del centro de un ciimulo de galaxias es
muy alta para admitir miembros de un
ctimulo. Como resultado de esto, de los



603 pares que conforman este catdlogo,
sélo 17 pares se encuentran dentro de
un radio de Abell del centro de ciimulos
de Abell; 12 pares se encuentran den-
tro de dos radios de ciimulo; 11 pa-
res se encuentran en las cercanias del
ctmulo de Virgo; 11 pares en la nube
de de la Osa Mayor y 4 pares en la nube
“Canes Venaticorum”(Perros de caza).
Por otra parte, Picchio & Tanzella-Nitti
(1985) llevaren a cabo una clasificacién
ambiental de! entorno de 426 pares ais-
lados del catdlogo de Karachentsev en-
contrando que el 46% de estos estan re-
lativamente aislados, 8% muestran una
galaxia vecina del tipo mencionado en
(d), y 35% estan asociadas con grupos
pequenios, con galaxias de luminosidad
comparable o bien, con ciimnlos.

(f) Karachentsev simulé numéricamente la

distribucién de galaxias en el cielo con
métodos Monte Carlo encontrando que,
del criterio basico de seleccion (2.2 a
2.5) al mas estricto {2.8), hay un mar-
cado decremento en el mimero de pa-
res opticos por un factor de ~ 3 hacien-
do posible eliminar hasta en un 40% el
nimero de pares asociados a grupos o
ciimulos. De esta manera, podemos es-
tudiar algunas propiedades de los pares
de galaxias en regiones cuya densidad va
desde la semejante a cimulos de gala-
xias hasta regiones mas dispersas o ais-
ladas en grupos o en la periferia de éstos.

{(g) Si sustituimos los valores dados por la

expresion (2.5), en las ecuaciones (2.3)
y (2.4), podemos tranformar estas desi-
gualdades en términos de los diametros

a; ¥ az:

1/2 a;

< da;
1/2 a; S [45]

4a; (2.9)

a;
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Al tomar en cuenta los valores extre-
mos de estas designaldades, podemos
obtener el valor maximo del cociente
de diametros presente entre las galaxias
componentes de un par:

arfa <& (2.10)

Si consideramos nuevamente que el bri-
llo es proporcional al didmetro, enton-
ces, salvo constantes de proporcionali-
dad, el cociente maximo de didmetros
(ec 2.10) equivale aproximadamente a
una diferencia en magnitudes entre com-
ponentes:

Am < 3™. (2.11)

{(h) Para la conformacién del catilogo CTG,

no se tomé en cuenta la presencia de sig-
nos visibles de interaccidn.

Dehido al porcentaje relativamente ba-
jo de pares que se pueden asociar
a cumulos (Karachentsev 1987), el
catdlogo CPG esti dominado por 374
pares donde ambas componentes son es-
pirales, los pares que presentan morfo-
logia mixta, la muestra de estudio en
este trabajo, son 149 y los pares con
ambas componentes elipticas son 80.
El 55% de la catdlogo original mues-
tra signos de interaccion (halos comu-
nes, “puentes o colas”de materia difusa
y distorsiones en una o ambas compo-
nentes) por lo que hay un traslape con-
siderable, en la parte mds brillante, con
el catilogo de galaxias interactuantes de
Arp (1966) (84 pares) y con el catdlogo
de Vorontsov-Velyaminov (1959) (81 pa-
res}. Karachentsev introdujo un esque-
ma de clasificacién para deseribir signos
de interaccién, que consistié en cuatro
grandes categorias. Ver Figura 2.2.

AT: Atmésfera comiin; una atmasfera
luminosa que rodea a ambas galaxias.
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ATMOSFERA COMUN (AT DHTORSDN - MORFLOGICA{ D )

RO

Figura 2.2: Morfologia de Interaccién en Pa-
res (E48).

Esta atmosfera puede ser simétrica o
asimétrica.

LY: Estructuras lineales; estructuras fi-
lamentarias lineales en forma de “puen-
tes” que parecen conectar a ambas com-
ponentes de un par o bien, estructuras
alargadas en forma de “plumas o co-
{as” de material en diferentes posiciones
en la imagen de un par.

DI: Distorsiones; una o ambas galaxias
en el par pueden mostrar distorsiones o
deformaciones aparentes de su tipo mor-
fologico.

NI Nigin signo de interaccién; pares
de galaxias que aparentemente no mues-
tran ninguin signo de interaccion.

En base a una bisqueda en el registro di-
gitalizado de Palomar, hemos completado la
clasificacién de interaccién de estos pares y
hemos realizado una bilsqueda de posibles
pares no aislados en la literatura por lo que la
muestra final para este trabajo quedé confor-
mada por 127 pares (E4S). La clasificacién

morfolégica de galaxias de didmetro angular
pequefio {menor que 2 minutes de arco) es
una tarea dificil e incierta. La mejor manera
de llevarla a cabo es con observaciones a es-
cala apropiada, sin embargg, esto atin no ha
sido posible. Para fines de nuestro estudio
estadistico, las galaxias elipticas (E) estardn
agrupadas junto con las galaxias lenticulares
(S0). Las Tabla 2.1-2.6 contienen Ja muestra
de pares aislados de galaxias con morfologia
mixta (E+8), seleccionada para este trabajo.
Las galaxias con Av > 100}kms™! fueron
eliminadas.

En el catdlogo original de pares de gala-
xias CPG, no todas las galaxias tienen deter-
minada la magnitud aparente en el sistema
de Zwicky. En el caso de los pares (E+8S),
aproximadamente el 15% reporta solamen-
te la magnitud aparente integrada del par.
En estos casos hemos calculado las magnitu-
des individuales m; y m; y las hemos trans-
formado al sistema de Zwicky utilizando un
precedimiento que considera los diametros
aparentes de las galaxias, descrito por Patu-
rel (1977) y Karachentsev (1987). Con este
procedimiento, hemos encentrado que apro-
ximadamente 1{ de las galaxias componentes
de pares (E+85} tienen magnitudes aparentes
My > 1577, (ver Apéndice A). Todas las
galaxias en la muestra de pares E4-5 tienen
velocidad radial estimada.

W e, e
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Tabla 2.1: La Muestra de Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E4-S)

La Muestra de Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+35).

Kar a(1950.0) 3(1950.0)  m,,, Viaa a Tipo Tipo Sep  Siguow Sep
) (m) ) fmag)  (km s~') (') Hubble Tiift '} Inter (kpc)
k29w 01 167 12 11 1571 14668 1.1 Sk STG 0.92 Dis 52.2
k28 01 16.7 12 12 15.2 14569 0.7 B ABS 0.92 DIS 52.2
k38w Q1 326 33 25 140 5349 1.0 Sa ABS 515 NON 105.9
k38e 01 330 3 W 139 5250 14 E ABS 515 NON 105.9
kSbw G2 05.7 00 57 15.7 12333 07 E ABS 1.34 NON 65.3
k55¢ 02 0538 00 56 155 12801 0.7 Sa ABS 1.34 NON 65.3
k6lw 02 132 32 25 145 4933 1.8 Sa WEK 202 DIs 38.2
k6le 02 134 32 26 156 4813 07 E ABS 202 DIS 38.2
k62w 02 145 01 00 14.2 6543 1.2 E ABS 239 NON 60.5
k62e 62 145 01 02 157 6500 08 Sb WEK 239 NON 60.5
k63w 02 14.9 i2 17 15.7 3691 1.0 Sc WEK 248 NON 36.2
k63e 02 15.0 12 15 146 3844 1.3 B AB3S 248 NON 36.2
k74w 02 414 05 14 149 7149 05 E ABS 0.68 LIN 18.9
k7de 02 41.5 05 13 15.7 7207 0.6 8¢ MID 068 LIN 18.9
k76w 02 42.3 41 57 15.6 5595 0.8 &b ABS 0.76 ATM 15.6
k76e Q2 42.4 41 57 15.7 5021 10 80 ABS 0.76 ATM 15.6
k78w 02 44 8 50 36 152 5089 1.1 E ABS 3.50 NON 69.3
kT8¢ 02 450 50 33 148 5123 16 Sb MID 350 NON 69.3
k79w 02 465 4 51 155 5547 06 E ABS 102 ATM 23.5
k7% 02 46.6 40 51 15.6 6339 a9 5hb WEK 102 ATM 235
k81w 02 502 74 57 15.7 4470 13 Sb ABS 4.58 DIS 77.8
k8le 02 50.9 74 53 15.7 4265 07 B ABS 458 DIS 77.8
k83w 02 52.6 00 23 13.7 8514 0.8 50 ABS 0.77  ATM 23.7
k83 0z 527 00 23 142 8714 0.7 Sc MID 071 ATM 23.7
k36w 02 5709 4 46 130 2658 1.6 S§e MID 348 DIS 314
k8Ge a2 57.9 44 43 12.6 2000 23 B ABS 348 DIS 31.4
k89w 03 17.1 00 23 i5.6 7279 0.8 Sh MID 1.51 Dis 42.5
k89 02 172 00 24 149 1226 08 B ABS 151 DIS 425
k91w a3 327 -0 23 15.6 10674 05  Sa MID d.72 NON 30.4
kOle 03 32.8 01 24 i5.7 11086 05 E ABS 0.72 NON 30.4
k93w 03 38.7 -01 27 15.2 7542 67 E ABS 021 ATM 6.2
k93e 03 38.7 01 27 15.7 7569 0.5 Sa STG 0.21 ATM 6.2
kl0lw 04 7.4 07 15 14.6 4754 1.1  Sa WEK 067 DIS 11.8
kiGle (4 374 07 14 15.0 4366 0.7 E ABS 6.67 DIS 11.8
k106w 05 18.2 03 13 15.2 8177 0.7 E ABS 1.30 NON 41.1
kl0ge 05 133 03 12 153 8112 0.6 Sb WEK 130 NON 411
kllGw 06 420 86 40 158 5005 0.8 Sc MID 157 LIN 30.3
kl16e 068 430 86 38 148 4951 03 E ABS 157 LIN 30.3
k118« 06 44.0 33 38 138 4863 23 E ABS 193 LIN 36.6
kll%e 06 44.0 33 40 145 4917 14 Sa ABS 193 LIN 36.6
ki2lw 06 49.4 15 18 15.2 4653 G750 ABS 2.08 NON 36.8 .
ki2le 06 495 15 19 141 4467 15 s WEK 208 NON 36.8
k122w 07 (0.8 29 20 146 5083 1.1 Sa WEK 134 NON 257 N
k122 07 00.9 29 20 154 4814 08 E ABS 1.34 NON 25.7
k123w 07 (4.8 31 45 15.3 4273 0.7 Shb WEK (.36 DIS 5.8 £
k123e 07 04.8 31 45 15.6 4057 0.6 E ABS 0.36 DIS 5.8 -
k127w 07 16.0 85 51 12.3 2598 25 Sc STG 632 DIS 60.4
k127e 07  16.0 85 49 122 2332 27 B ABS 632 DIS 60.4
k128w 07 107 65 02 134 4548 1.7 B ABS 330 NON 235.9

k128 07  11.3 64 49 132 4599 20 Sa ABS 3.30 NON 235.9
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Tabla 2.2: Continuacién
La Muestra de Pares de Galaxias coo Morfologia Mixta (E+5).

Kar a(1950.8) A(1950.00 m,w Veed a Tipo Tipo Sep  Signos  Sep

Y (m) ) () (mag) (kms™?) "y Hubble Tifft (‘) Inter tkpc)
k120w 07 119 56 54 143 3320 i1 E ABS 1.21 LIN 151
k129¢ 07 120 5 54 157 3134 08 5b WEK 1.21 LIN 15.1
k130w 07 145 41 05 156 6886 0.5 50 STG 053 LIN 14.2
k130e 07 146 41 05 157 6883 0.5 Ba WEK 053 LIN 14.2
k134w 07 233 31 28 154 5074 06 B ABS 0.60 DIS 11.6
kl3d4e 07 234 37 2T 153 4879 0.8 Sb STG 060 DIS 11.6
k138w 07 394 52 57 144 5922 1.5 B ABS 5.03 NON 111.6
kl38e 07 399 52 20 147 5515 1.3 Sb WEK 5.03 NON 111.6
kl4dw 07 451 28 20 156 8210 04 Sa STG 054 NON 17.1
kld4e 07 452 28 19 148 8107 04 E 5STG 054 NON 17.1
ki43w 07 542 23 55 152 2257 1.2 Sm STG 1.06 DIS 9.0
ki48c 07 543 23 54 134 2116 1.6 S0 ABS 1.06 DIS 9.0
k153w 08 012 20 38 157 5518 6.7 Sb STG 054 NON 113
ki53¢ 08 01.2 29 37 150 5228 0.8 S0 WEK 0.54 NON 113
kis5w 08  06.7 26 (01 15.2 7460 05 E ABS 0.33 DIS 9.5
kiSSe 08  06.7 26 (01 158 7418 04 Sb STG 033 DIS 9.5
kl62w 08 210 11 43 152 9356 0.9 350 ABS 436 NON 157.5
k162¢ 08 213 11 40 153 9277 08 5b WEK 436 NON 157.5
k167w 08 383 40 49 161 8931 04 E MID (.44 LIN 15.4
k167c 08 383 40 50 153 9118 0.7 Sb ABS 0.44 LIN 15.4
k182w 08 574 53 25 154 9351 0.7 Sa WEK 092 DIS 32.8
k182¢ 08 575 53 26 155 9043 08 so ABS 0.92 DIS 328
k188w 09 053 3 506 156 8173 06 Sa STG 1.23 DIS 36.5
k188: 09 054 35 49 154 7143 06 SO MID 1.23 DIS 36.5
k19lw 09 078 67 06 156 7213 0.5 S0 ABS 0.64 NON 17.9
kidle 09 07.9 67 06 15.6 7186 0.7 Sb ABS 0.64 NON 17.9
k197w (9 185 18 26 14.9 8714 1.0 Sa ABS 1.21 NON 40.2
ki%Te 09 186 18 27 155 8437 0.7 B ABS 1.21 NON 40.2
k198w 09 14.0 47 27 15.6 2072 0.3 Sm STG 131 NON 45.8
k198¢ 09 191 47 28 157 89G7 0.5 B WEK 131 NON 45.8
k199w 09  20.0 40 23 14.0 170 1.7 B ABS 2.27 NON 15.5
k199 09  20.1 40 25 146 1741 1.9 38a ABS 2.27 NON 155
k202« 09 230 1T 39 130 2885 16 E ABS 1.29 DIS 16.2
k202¢ 09 231 it 39 135 3575 24 Sb ABS 1.29 DIS 16.2
k209w 09 364 32 38 149 6764 0.7 Sc MID 045 LIN 11.6
k209¢ 09 364 32 36 152 6584 06 S0 ABS (.45 LIN 11.6
k214w 09 440 22 15 160 7572 0.9 5Sb ABS 0.52 DIS 15.1
k214e 09 44.1 22 15 14.5 7415 1.1 E ABS 0.52 DIiIS 15.1
k221w 0% 53.7 20 43 150 7222 06 Sa ABS 0.35 LIN 9.9
k22ie 09  53.7 20 43 153 7297 05 E ABS 0.35 LIN 9.9
k229w 10 139 12 54 15.1 9387 10 E ABS 4.57 NON 165.3
k229¢ 10 140 12 50 151 9265 1.3 Sb ABS 4.57T NON 165.3
k234w 10 20.7 20 08 133 1168 25 E ABS 2.35 LIN 10.2
k234e 10 208 20 06 122 1063 3.7 &b STG 235 LIN 10.2
k239w 10 331 58 53 146 8216 14 B ABS 3.92 NON 125.2
k23% 10  33.2 58 49 150 8252 09 Ba WEK 392 NON 125.2
k243w 10 37.7 39 19 161 9015 06 S0 MID 1.08 LIN 37.6
k243e 10 378 39 20 149 8914 08 Sb MID 1.08 LIN 376
k244w 10 386 06 38 15.2 5706 1.0 E ABS 0.83 ATM i8.9
k244e 10 38.7 06 37 15.4 6030 1.2 Sh WEK 0.83 ATM 18.9
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Tabla 2.3: Centinuacién

La Muestra de Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+8).

Kar {1950.0) 8(1950.0) iy Viad a Tipo Tipo  Sep  Signos  Sep
(h)  (in) ) () f{mag) (kms™') (') Hubble Tifft (') Inter (kpc)
k248w 10 45.1 66 38 15.3 7000 08 E MID 0.77 LIN 20.5
k248e 10 45.2 66 37 15.1 6726 1.5 8b WEK 077 LIN 20.5
k254w 10 49.5 30 20 154 10372 1.0 Sb STG 1.18 LIN 47.7
k254¢ 10 49.6 36 21 15.3 10489 1.0 E ABS 1.18 LIN 47.7
k260w 10 56.9 50 17 14.8 7434 13 Sa ABS 2.72 DIS 77.4
k26Qe 10 57.0 50 19 14.4 7235 13 E ABS 2.72 DIS 77.4
k269w 11 06.1 0 34 16.0 7358 04 SO WEK 1.07 DIS 30.7
k269¢ 11 06.1 00 33 15.2 7440 0.7 Sb STG 1.07 DIS 30.7
k275w 11 08.3 19 27 14.9 6144 1.1 Sh MID 1.57 LIN 37.5
k275e 11 08.4 19 28 15.6 6158 0.6 80 STG 1.57 LIN 37.5
k284w 11 235 47 15 13.5 7525 1.7 Sa ABS 2.68 DIS 77.9
k284e 11 238 47 17 15.5 7458 0.7 E ABS 268 DIS 779
k287w 11 25.6 04 36 155 8511 11 Sc ABS 0.96 LIN 314
k287¢ 11 25.7 04 37 15.3 8351 06 E ABS 0.96 LIN 31.4
k303w 11 46.1 50 42 12.9 3315 22 50 WEK 2.03 NON 26.4
k303e 11 46.4 59 43 14.0 3380 14 B5a ABS 2.03 NON 26.4
k304w 11 46.8 00 48 14.8 6402 1.2 Sb WEK 1.68 NON 40.6
k304e 11 46.9 00 48 144 6048 1.3 50 ABS 1.68 NON 40.6
k314w 11 56.1 25 19 143 4321 1.3 S0 WEK 045 DIS 7.9
k3lde 11 56.1 25 19 16.8 4711 0.9 S WEK 045 DIS 79
k317w 12 00.9 08 39 15.2 6279 0.8 B5a WEK 225 NON 53.7
k317e 12 01.0 08 40 15.0 6019 0.8 SO ABS 225 NON 53.7
k334w 12 220 18 28 192 699 6.5 S0 ABS 7.75 DIS 243
k334e 12 23.4 18 30 11.9 919 3.3 Sa ABS 7.75 DIS 24.3
k339w 12 25.6 14 11 15.0 7269 1.0 Shb MID 1.57 LIN 43.6
k339 12 25.7 14 10 15.2 7041 0.7 E ABS 1.57 LIN 43.6
k345w 12 30.4 64 10 14.7 3073 20  Se WEK 4.02 DIS 44.2
k345e 12 30.6 64 13 13.0 2591 24 850 ABS 4.02 DIS 44.2
k353w 12 41.0 11 52 12.5 1382 28 Sc¢ MID 2.57 DIS 12.7
k353e 12 41.1 11 50 10.3 1170 6.7 E ABS 2.57 DIS 12.7
k363w 12 59.0 29 35 14.4 7177 11 E ABS 0.37 ATM 10.2
k363e 12 59.0 29 35 16.3 7074 0.6 Sb STG 0.37 ATM 10.2
k365w 13 04.6 13 55 15.4 8190 06 E ABS 0.21 ATM 6.6
k365¢ 13  04.6 13 56 15.9 8096 05 Sa ABS 0.21 ATM 6.6
k380w 13 293 14 2 15.7 7220 06 S ABS 0.91 NON 25.8
k380e 13 294 14 24 15.3 7412 06 Sa WEK 0.91 NON 258
k383w 13 32.5 14 00 14.3 6834 1.5 E WEK 045 DIS 12.0
k383e 13 32.6 14 00 16.0 6877 0.7 Sa WEK (045 DIS 12.0
k386w 13 34.1 75 17 15.7 8975 0.8 Sa WEK 197 NON 69.5
k386e 13 34.6 75 18 15.0 9227 1.1 E ABS 1.97 NON 69.5
k392w 13 41.8 06 02 14.7 6814 1.5 80 ABS 5.03 NON 1341
k392¢ 13 421 06 06 15.7 6933 0.7 &b WEK 5.03 NON 134.1
k393w 13 42.4 37 25 15.6 8078 06 E ABS 2.383 NON 74.5
k393e 13 42.6 37 25 15.2 8067 1.1 Sb MID 2.33 NON 74.5
k394w 13 44.2 44 05 15.0 2314 09 E MID 157 DIS 154

k3%4e 13 443 4 07 12.3 2756 54 8b ABS 1.57 DIS 154
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Tabla 2.4: Continuacién
La Mucstra de Pares de Galaxias con Morfologia Mixta {E+S}).

Kar a(1950.0 4{1950.0) m,u Viad a Tipo Tipo  Sep  Signos  Sep

th)y {m °y T) (mag} (kms™?') () Hubble Tift () Inter (kpc)
k402w 13  53.6 17 45 152 6528 06 Sa WEK 0.73 DIS 18.0
k402¢ 13  53.6 17 46 159 6202 0.7 80 WEK 0.73 DIS 18.0
kOTw 13 595 34 4 151 8095 0.7 Sc MID 032 ATM 9.9
k407c 13 505 34 04 150 7913 05 E ABS  0.32 ATM 9.9
k408w 14 00.1 14 47 14.7 3956 1.2 S0 ABS 1.12 DIS 16.8
kd408e 14 00.1 14 46 156 3765 0.8 Sb MID 1.12 DIS 168
k412w 14 02.3 14 30 15.5 7180 16 Sc MID 6.15 NON 175.2
kd12e 14 02.3 14 37 14.4 7508 1.7 E AB3 6.15 NON 175.2
kdldw 14 2.4 12 58 15.3 4118 1.1  Sm MID 1.1} DIS 17.7
kdlde 14 02.4 12 57 15.2 4158 05 B STG 1.1¢ DIS 17.7
kdi6w 14 04.5 50 59 12.6 2023 1.7 Sb MID 3.21 DIs 25.9
k416e 14 (4.9 50 5% 135 2143 19 B ABS 321 DIs 259
k419w 14 10.7 02 5% 136 1782 25 Sc STG 382 DIS 27.7
k419c 14 10.8 02 55 13.7 1954 15 E ABS 3.82 DIS 21.7
k420w 14 349 78 06 148 7092 1.0 Sc MID 431 DIS 116.8
k420¢ ¥4 353 8 11 149 6884 i1 8 ABS 431 DIS 116.8
k432w 14 39.4 44 42 14.8 3435 8 E ABS 3.35 DIS 44 .4
k432¢ 14 39.7 44 4 13.9 3399 1.3 Sb MID 3.35 DIS 44.4
k436w 14 46.0 14 11 15.3 8753 0.7 S0 WEK 1.21 NON 41.7
k436 14 46.1 14 10 15.2 9017 1.2 Sb WEK 121 NON 41.7
k439w 14 49.0 09 31 16.4 8743 6.3 SO STG 0.86 LIN 29.4
k439 14 49.0 09 32 152 8889 06 Sa STG 086 LIN 29.4
k44bw 14 53.5 12 04 14.9 9608 13 E ABS 0.87 NON 314
k44b¢ 14 536 12 05 153 8077 0.5 S8Sa WEK 087 NON 31.4
k451w 14 58.0 83 48 141 4121 i4 SO ABS 561 DIS 89.9
kd4b1e 15 00.0 83 44 13.8 4138 16 Sa MID 561 DIS 890.6
k460w 15 12.1 75 20 14.7 7268 1.t Sb ABS 0.79 DIS 22.6
k460e 15 123 75 20 14.6 7456 1.0 E ABS 0.79 DIS 22.6
kdbdw 15 21.1 09 a2 14.9 10699 08 E ABS 2,82 NON 113.2
kd464c 15 21.3 09 34 15.4 9999 0.7 Se WEK 282 NON 113.2
k465w 15 23.2 18 27 14.6 4411 2.2  Sc MID 400 NON 241.0
k465¢e 15 23.7 18 15 13.8 4465 22 E AB3S 4.00 NON 241.0
k468w 15 32.2 15 21 13.3 2072 1.7 80 MID 0.77 LIN 6.2
kd468e 15 32.3 15 22 13.7 2101 1.5 Sc STG 0.77 LIN 6.2
k476w 15 57.3 7 07 14.7 4255 0.9 S0 ABS 1.98 NON 324
kd76e 15 580 79 08 13.3 4184 1.3 Sa MID 198 NON 324
k485w 16  09.7 57 36 152 10048 06 E ABS 035 ATM 13.3
k485¢ 16  09.7 57 36 15.7 9490 0.7 Sh WEK 035 ATM 113
k487w 16  10.5 02 18 144 7216 09 Sa WEK 0.32 ATM 9.1
kd487¢ 16 105 02 19 156 7398 05 B STG 032 ATM a1
k491w 16 128 11 24 15.7 10217 06 E ABS 1.25 NON 49.8
k491c 16 12.9 11 25 14.8 10341 1.1  Sa ABS 1.25 NON 49.8
k497w 16 224 09 41 15.3 9665 1.2 E ABS 1.85 NON 71.8
k497e 16 22.4 09 43 15.5 10344 1.2 Sb WEK 1.85 NON 71.8
k508w 17 17.9 49 01 155 7488 0.9 B STG 3.79 LIN 109.6
k508e 17 18.¢ 49 05 149 7420 1.2 Sb MID 3.79 LIN 109.6
k509w 17 19.9 06 40 15.3 7131 1.0 E ABS 2.15 NON 58.7
k509 17 20,0 06 42 156 6939 0.8 Sb WEK 215 NON 58.7
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Tabla 2.5: Continuacién

La Muestra de Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+8).

Kar (1950.0) #(1950.0)  tnau Viad a Tipo Tipe  Sep Signos Sep
(h}  (m) (®) (] {mag) (kms~') (') Hubble Tifft ') Inter (kpc)
k513w 17 23.2 45 33 15.5 8837 0.5 Sa ABS 280 DIS 44.4
k513e 17 23.4 45 30 14.7 8552 09 E ABS 2.8 DIS 94.4
k519w 17 27.0 16 12 15.2 6082 1.3 Sc MID 3.03 NON 71.6
k519 17 271 16 14 14.5 6100 14 E ABS 3.03 NON 71.6
k522w 1T 425 19 05 157 18706 64 E ABS 1.12 NON  38L0
k522¢ 17 42.6 19 04 15.7 18578 0.3 Sb MID 1.12 NON 81.0
k526w 17 53.8 13 21 13.4 3133 1.8 8a MID 231 DIS 277
k526e¢ 17 53.9 18 23 13.4 3045 14 E ABS 231 DIS 27.7
k528w 17 57.9 26 20 15.7 5073 0.9 8¢ MID 1.85 NON 35.8
k528e 17 58.0 26 21 14.4 4907 09 E ABS 1.35 NON 35.8
k530w 18 08.6 36 59 15.0 7238 1.2 8b MID 9.27 DIS 260.0
k530¢ 18 05.0 31 05 144 7227 1.3 30 ABS 9.27 DIS 260.0
k537w 18 46.1 50 21 15.6 9332 0.8 Sb MID 1.37 NON 49.3
kb37¢ 18 46.1 5 20 153 9226 08 E ABS 137 NON 49.3
k539w 19 25.2 5 01 14.8 4374 1.2 S0 ABS3 1.06 DIS 17.8
k53%9¢ 19 253 50 02 15.3 4291 0.7 8a STG 1.06 DIS 17.8
k542w 19 299 54 00 14.6 4111 1.7 5b MID 0.68 ATM 10.7
k542¢ 19 29.0 53 59 16.1 3980 08 E ABS 0.68 ATM 16.7
k543w 19 57.6 50 41 154 7876 04 B ABS 0.68 NON 20.9
k543e 19 57.6 50 40 15.2 7938 08 Sa ABS 0.68 NON 20.9
kb44w 26 23.6 01 00 14.5 3939 11 E ABS 3.392 DIg 50.3
k544¢ 20 23.7 00 57 15.7 3710 0.8 Sc WEK 3.39 DIS 50.3
k547w 20 32.2 07 48 15.0 7856 06 E ABS 0.67 LIN 20.5
k547¢ 20 32.3 07 48 16.1 7887 0.9 Sc WEK 067 LIN 20.5
k548w 20 44.8 00 08 13.5 4419 28 Sa ABS 1.76 DIS 28.8
k548e¢ 20 44.9 00 o7 14.2 4032 1.5 E ABS 1.76 DIS 28.8
k552w 21 052 03 40 149 8068 1.0 Sa STG 123 LIN 38.8
k552 21 05.3 03 40 15.8 8196 06 E STG 1.23 LIN 38.8
k553w 21 06.1 18 00 14.9 5137 12 E ABS 1.42 DIS 28.6
k553 21 06.2 17 59 15.3 5261 1.1 5b MID 1.42 DPIS 28.6
k558w 21 39.9 12 16 15.5 6010 1.1 Sb WEK 4.36 NON 102.5
k5568¢ 21 40.0 12 21 15.2 6118 12 E ABS 436 NON 102.5
k570w 22 35.0 23 32 12.0 1567 34 80 ABS 520 DIS 30.9
k570 22 354 23 31 13.1 1497 3.6 S8h WEK 520 DIS 30.9
k572w 22 43.5 10 36 15.6 7546 0.5 E ABS 0.92 DIS 26.5
k572 22 43.6 10 35 14.9 7301 0.8 5h MID 0.92 DIS 26.5
k576w 23 034 30 50 146 7364 1.1 B ABS 1.55 DIS 44.0
k576e 23 03.5 30 48 15.7 7287 1.0 Sc WEK 155 DIS 44.0
k579w 23 14.8 05 23 154 10008 06 S50 WEK 100 DIS 39.1
k579 23 14.8 05 24 15.0 10160 0.7 Sc MID 1.00 DIS 39.1
k583w 23 24.0 02 02 15.5 5876 06 S0 ABS 1.00 NON 22.2

k583¢ 23 24.0 02 03 15.6 5561 0.6 Sa MID 1.00 NON 22.2
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Tabla 2.6: Continuacién
La Muestra de Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+S).
Kar a{1950.0) #{1950.0) 1,y Viad a Tipo Tipo Sep  Signos Sep
(b} () %) 0) (mag) (kms™!) ('} Hubble Tifft (') Inter (kpc)
kiolw 23 44.5 29 10 14.3 5125 09 E STG 2.00 LIN 40.5
kb9le 23 44.6 29 12 13.2 5328 25 Sc MID 2.00 LIN 40.5
kbo6w 23  52.8 3 o7 15.5 5054 0.8 Se WEK 067 DIS 13.0
k596 23 52.8 30 08 15.6 1961 0.8 E WEK 067 DIS 13.0

Notas a las Tabluy 2.1-2.6

Columna 1: {dentificacién de Karachentsev.

Lay letras w y ¢ indican las componentes oeste y este del par

Columnaw 2-3: Ascension recta.

Las posiciones originales son del catdlogo CGCG (Zwicky et al. 1961-1965).
Llevamos a cabo una correccidn a 15"

Columna 4-5: Declinacién

Columna 6: Magnitudes aparentes del catdloge CGCG.

En pares para los gque CGCG reporta sélo magnitudes integradas,
obtuvimos las magnitudes individuales de acuredo con Peturel (1977)
y Karachentsev {1987).

Columua 7: Velocidad Radial cocregida por el movimiento solar
Columna 8: Eje mayor de la galaxia en el azul

Colnmna 9: Tipo moroldgico en la clasificacion de Hubble:

E, 80, Sa, §b, Sc, Sm

Columna 10: Espectro Integrado de las galaxias

en la clasificacion de Tiff (1982)

: 8IG = espectro con lincas de emisidn intensas

MID = espectro con lineas de emision no muy intensas,

WEK = espectro con lineas de etnision débiles

ABS = espectro con lineas de absorcion

Columna 11: Separacién proyectada del par

Columna 12: Signos de interaccién entre componentes.

DIS = Perturbacién de la forma de la galaxia

LIN = Pares cn los que una o ambas galaxias muestran estructuras
extendidas tipo “puente” o “cola” o una combinacién de ellas.

ATM = atmésiera com’un alrededor de ambag componentes de forma
regular o irregular.

NON = no mmestra ningnn signo visible de interaceidn.

Columna 13: Separacién en unidades absolutas (kpc)
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2.3 Las Galaxias Aisladas
de Karachentseva

En los anos setentas ganaron popularidad
dos modelos de la distribucién espacial de
las galaxias. Uno de ellos (Hubble 1934; San-
dage, Tammann, y Hardy 1972) preponia la
existencia de una distribucién homogénea de
galaxias en el campo general sobre la cual se
superponian los grupos y ciimulos de gala-
xias. Turner & Gott (T&G, 1975) reporta-
ron evidencia de una poblacién de galaxias
distribuida homogéneamente en escalas me-
nores que 20 Mpc. T&G interpretaron sus
resultados en términos de dos poblaciones
superpuestas de galaxias; una homogénea y
otra en asociaciones, dejando abierta la po-
sibilidad de que ambas componentes partici-
paran en superasociaciones a escalas mayo-
res que 20 Mpc. Sin embargo, Fall et al
(1976) pudieron explicar los resultados de
T&G en términos de una funcién de corre-
lacién de tres puntos y concluyeron que es
muy dificil identificar una componente ho-
mogénea basindose sélo en un criterio de se-
leccién angular. De manera similar, Huchra
& Thuan (H&T,1977) explicaron los resulta-
dos de T&G argumentando que éstos nitimos
no tomaren en cuenta que tanto el corte en
magnitud como el criterio de separacién an-
gular impuesto hacia que las galaxias apare-
cleran como a isladas. H&T pudieron asig-
nar casi todas las galaxias con velocidades
radiales de la muestra de T&G a otros gru-
pos de galaxias, concluyendo que la frecuen-
cia relativa de galaxias aisladas deberia ser
del orden de 1 a 5%. Sin embargo quedaba
un pequefio porcentaje de esas galaxias sin
asociacién a grupo alguno.

En el otro modelo {de Vaucouleurs 1970,
1971, y referencias ah{ contenidas), se pro-
ponia que las galaxias estaban distribuidas
segtin una estructura jerirquica de densi-
dad. Peebles (1974), basado en el esquema
de acumulamiento por inestabilidad gravita-
cional, encontré que las galaxias deberian es-
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tar agrupadas a todas las escalas y que no
deberia existir una componente homogénea.
Aunqgue en afios recientes se ha avanzado mu-
cho sobre este problema (ver inciso siguien-
te), es natural que exista un gran interés por
identificar una posible poblacién de galaxias
“aisladas” pues al comparar algunas propie-
dades de estas galaxias como sus colores, me-
talicidad. contenido de HI, emision en el leja-
no infrarrojo y morfologia (entre otras), con-
tra las correspondientes a galaxias en pares,
grupos o cimulos, se puede obtener infor-
macién muy valiosa sobre el papel que jue-

.gan los factores ambientales en el proceso de

formacién y evolucién de las galaxias. Kara-
chentseva (1973), llevé a cabo un intento por
identificar una muestra de galaxias aisladas
y produjo un catdlogo de galaxias aisladas
(CIG, el cnal estuvo basado en la explora-
cién del registro fotografico de Monte Palo-
mar al norte de la declinacién § = —3° y
latitud galdctica || > 20°.

De manera analoga al caso de los pares ais-
lados de galaxias, Karachentseva propuso un
criterio de aislamiento en términos de canti-
dades directamente observahles:

T > &a;
Mg < a6 < Azay
£ = 20
M o= 1/4
Ay = 4
Myw < 1677 (2.12)

donde ademds, nuevamente en analogia con
los pares aislados de galaxias, se impuso el
mismeo criterio de uniformidad fotométrica.

El catilogo de galaxias aisladas, que satis-
face las condiciones {2.12), contiene 1051 ob-
jetos, es decir, 3.6% del niimero total de ga-
laxias del catdlogo de Zwicky en concordan-
cia con las estimaciones de Soneira y Peebles
{1977) sobre la existencia de una supuesta
poblacién de galaxias de “campo”.
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2.3.1 Propiedades del Criterio
de Seleccién de Galaxias
Aisladas

(a) Este criterio requiere que ninguna otra
galaxia dentro de wn factor de 4 en
didmetro angular se encuentre dentro de
20 didmetros angulares de una galaxia

‘ aislada.

ha

(b) Si consideramos que el tamatio tipico de
| una galaxia espiral en el catalogo CIG es
| de 20 kpc y que, de acuerdo con Turner
et al. (1979), posee una velocidad me-
dia cuadritica (RMS: Root Mean Squa-
re) relativa respecto al flujo de Hubble
de aproximadamente 150 km 57!, en-
tonces el tiempo requeride para que es-
ta galaxia viaje 20 didmetros es apro-
ximadamente 2.7 x 10% afos. En estas
candiciones, se puede considerar que es-
te es el tiempo que ha transcurrido des-
de la dltima interaccién de esta galaxia
con otra, por lo que aparentemente de
acuerdo con este criterto, estas galaxias
han permanecido aisladas por una bue-
na parte de su existencia,

(c) Existe posiblemente una ruptura en el
criterio de aislamiento en la parte mas
brillante de esta muestra debido a que
los grupos de galaxias cereanos subtien-
den angulos sélidos grandes en el cie-
lo y por tanto no es ficil distinguirlos
en los registros fotograficos de Palomar.
De hecho, este problema ocurrira cada
vez que el factor 20 didmetros (como se
menciona en (a)) sea comparable en ta-
maifio con una placa fotografica del re-
gistro de Palomar.

{d) El criterio de aislamiento de Karachent-
seva cumple, en analogia con lo que su-
cede en los pares aislados de galaxias,
con el propésito de reducir la infiuen-
cia gravitacional de una galaxia vecina
muy masiva sobre una cierta galaxia ais-
lada. Para el caso de una galaxia poco

masiva (dimensién angular pequeiia] en
la vecindad de una galaxia aislada, esta
puede estar presente si se piensa que su
influencia gravitacional no es significati-
va.

(e) Cuando se buscan objetos de dimen-

sion angular pequefia en los registros
fotograficos de Palomar, se encuentra
que estas dimensiones pueden variar en
el azul y el rojo. Esto sucede par-
ticularmente en regiones con latitud
galactica |b] < 20°, donde la absorcién
interéstelar altera fuertemente las medi-
ciones. Esta es la razén por la que este
catalogo sélo considera objetos con lati-
tud galdctica |b) > 20°.

{f) La condiciétn de uniformidad fo-

tométrica m,, < 15.7™ indica gque un
vecino “significativo” puede ser una ga-
laxia con magnitud mas débil que 15.7™.
Sin embargo, debido a que la biisqueda
de galaxias aisladas se llevd a cabo pre-
cisamente en el registro de Palomar, es
probable que muchos casos hayan sido
detectados y exclhuidos del catalogo.

{g) Bl catdlogo de galaxias aisladas de Kara-

chentseva contiene informacién sobre el
aislamiento y/o densidad ambiental aso-
ciada a cada galaxia. El valor 0 indica
que la galaxia es estrictamente aislada
de acuerdo con el criterio arriba men-
cionado, es decir, que ninguna galaxia
hasta con un factor de 4 en didmetro
se encuentra en el interior de la regién
determinada por el factor 20 veces el
didmetro de la galaxia. El valor 1 indica
que existen galaxias con un factor de 4
en didmetro en la frontera de la regién
de aislamiento. El valor 2 indica que
existen galaxias con esas caracteristicas
en el interior de la regién de aislamien-
to haciendo a la galaxia en ese caso no
aislada.

Haynes & Giovaneli (H&G, 1983), estu-
diaron las propiedades de las galaxias del
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catdlogo de Karachentseva con velocidad ra-
dial conocida (aproximadamente 400), en-
contrando que al separar la muestra en dis-
tintas regiones en el cielo (o, § ), esta se podia
asociar en distintes regimenes de velocidad
con algunas superasociaciones conocidas, Si-
guiendo de cerca el trabajo de Giovanelli,
Hyanes y Chincarini ( 1982), H&G, 1983 es-
timaron [a densidad proyectada de galaxias
en el cataloge de Zwicky (CGCG 1961-1968),
encontrando que de acuerdo con el criterio
de aislamiento de Karachentseva, las gala-
xias aisladas con velocidades en el interva-
lo correspondiente al superciimulo de Piscis-
Perseo se encuentran dispersas en un Area
alejada de los picos en densidad. Los resui-
tados de H&G favorecian las conclusiones de
Soneira & Peebles ( 1977); Fesenko (1977):
Hnchra & Thuan ( 1977), de que las galaxias
de “campo” constituyen wuna fraccién muy pe-
quena de la poblacién total de galaxias en el
Universo. Soneira & Peebles (1977) propu-
sieron que las galaxias aisladas espacialmen-
te no necesariamente pueden aparecer como
aisladas en el cielo.

Karachentseva (1980), llevé a cabo un
analisis del criterio de aislamiento emplean-
do simulaciones numéricas de la distribucién
aparente de las galaxias, encontrando que
al pasar de una distribucién espacial de ga-
laxias aisladas a una distribucién proyecta-
da en el cielo, mds del 90% de las gala-
xias que satisfacian el criterio de aislamien-
to se convertieron en miembrag de grupos
o cimuloes por lo que Karachentseva infirié
que e] catilogo real de galaxias contenfa una
contribucidn sustancial de grupos y ciimulos.
Por otro lade, H&G demastraron esta afir-
macién en el otro sentido, es decir, que las
galaxias que aparecen como aisladas en e
cielo no estin necesariamente aisladas espa-
cialmente, Avin asi, los resultados de H&G
demestraron que las galaxias del catdlogo de
Karachentseva han permanecido virtualmen-
te toda su existencia en la periferia m4ds dis-
tante de los sistemas de superasociaciones y
por tanto pueden representar una poblacién
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que no ha sido perturbada por influencias
ambientales durante su evolucin,

No todas las galaxias en el catdlogo CIG
cuentan con informacién sobre velocidad ra-
dial por lo que fue necesario llevar a cabo
una btisqueda en la literatura obteniendo ve-
locidades radiales para 490 galaxias aisladas
{47%) de la muestra original (1052 galaxias).
Después de esta revision y de una bisqueda
de posibles galaxias no aisladas, hemos elj-
minado dos galaxias enanas que pertencen
al grupe local: CIG 663 = Osa menor y CIG
802 = Sistema Draco; 12 galaxias peculiares
identificadas en el catilogo CIG o en otros
catalogos como el UGC donde se sospecha
que son sistemas interactuantes; CIG 6 =
Y0078, C1G 247 = U4385, CIQ 278 = U4531,
CIG 349 = U5101, CIG 444, CIG 809 =
U10878, CIG 819, CIG 853 = U11251, CIG
938 = U11866, CIG 946 = U1190s, CIG 1027
= UI12688, CIG 1028 = U1269%4; v un siste-
ma doble conocide: CIG 940 = U11871. La
nmiestra {inal para este trabajo quedsé con-
formada por un total de 468 galaxias cuyo
contenido morfoldgico se discute al final de
este capitulo. Para fines de este estudio es-
tadistico, las galaxias elipticas (E) estaran
agrupadas junto con las galaxias lenticulares
(80). Las Tablas 2.7-2.16 contienen la in-
formacién relevante sobre la pestra de ga-
laxias aisladas CIG, seleccionada para este
trabajo.

Las propiedades que presentan ambos cri-
terios de seleccién san lo suficientemente sj-
milares como para pensar que (a primera
aproximacion), los resultados que ohtenga-
mos de su comparacién serin relativamen-
te independientes de algunos posibles sesgos
observacionales presentes. En estas condi-
ciones, la muestra de galaxias aisladas CIG
constituye un conjunto mds apropiadamente
seleccionado que otros para la comparacitn
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Tabla 2.7: La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara a{1950.0) #{1950.0} Crit. m;w Tipo a Viad
(h) () (°} ()  Aisl, Hubble () ()

il 00 0.6 92 11 06 143 Sb T24 0 7395
12 00 0608 29 31 0O 15.7 Sc 0.7 7219
4 00 o014 20 28 O 127 5b 36 2598
i7 00 085 62 24 2 156 Sc 06 12004
i8 00 096 i1 46 © 154 Sc 1.1 6516
i9 o0 101 0 4 0 154 Sc 0.8 BG635
i10 06 104 38 58 0 154 Sc 1.1 5180
i1l 06 120 01 00 0 148 Sc 22 4173
i12 09 133 13 47 ¢ 156 Sb 1.5 5659
118 0 213 28 93 O 153 5b 0.9 7430
120 00 223 43 23 0 15¢ S0 0.6 5354
122 09 250 08 36 0 150 Sc 25 13334
i23 00 270 21 12 0 154 Sc 1.0 5805
25 00 285 69 55 0 142 S0 0.8 5443
i29 0 322 28 08 9O 156 Sc 1.1 4395
130 00 351 1w 05 0 15.0 Sc 09 4750
131 00 360 41 43 © 157 Sm 2.2 5831
i33 00 409 -8 24 0 136 Sb 1.7 4292
i34 00 44.2 26 13 0 157 S 12 5162
i38 00 519 36 30 o 15.7 Sc 1.2 6259
i39 00 520 21 15 O 151 Sb 1.8 2866
i4l 00 557 0 36 W 0 145 Sc 1.6 6349
i42 01 016 18 26 @ 15.5 Sc 1.1 5635
145 01 047 6 25 0O 145 Sin 1.1 276
49 01 15.5 11 07 0 143 Sc 22 5333
i50 01 237 066 01 0 152 Sm 0.8 2245
i53 01 281 21 11 o 13.8  Sc 1.7 3322
i54 01 309 12 19 0 145 Sm 0.7 4318
156 01 334 00 25 0 141 Sb 2.0 5249
158 01 357 28 29 © 15.7 S¢ 1.3 11079
50 01 358 07 16 @ 148 Sc 32 4429
i61 01 396 25 53 1 135 30 1.5 4166
162 01 416 7 26 0 136 S¢ 0.7 5855
i64 0r 440 24 13 0 155 Sb 1.1 3287
166 01 47.0 86 27 0 145 Sb 1.1 4856
168 0t  50.6 03 57 0 125 Sa 2.0 1885
169 01 508 20 41 0 142 5b 0.7 7853
i7l 01 525 09 46 0 155 Se 1.5 6032
i72 0L 52.7 06 21 0 145 Sh 1.0 5253
174 61 544 28 20 2 150 E 0.6 10350
i76 01 54.7 16 58 0 148 Sc 1.0 8187
i78 61 55.6 0L 50 0 15.1 Sc¢ 1.5 6359
80 01 565 18 46 0 11.3  Sh 78 2605
i81 01 575 12 24 0 140 Sa 1.5 3592
183 01 584 33 o5 0 144 E 0.6 5256
i84 01 59.8 10 51 0 14.7  Sc 1.5 4751
i85 02 006 21 48 O 15.0 Sc 28 2808
i86 0z 025 30 56 2 140 Sb 2.2 5409
i87 02 03.0 06 32 O 146 Sa 1.0 5741
i858 02 (3.6 260 48 O 155 Sc 1.1 5114




28 CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

Tabla 2.8: Continuacién

La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara «(1950.0) 4(1950.0) Crit. mze  Tipo o Vind
(L) () ®) () AisL Hubble (') {’)

89 02 057 10 45 1~ 126 E 22 1874
i90 02 06.1 25 48 0 154 Sc 1.0 5021
191 02 06.4 25 20 O 145 S0 0.8 5017
i94 02 10.7 25 a7 o 147  Sc 1.0 4937
195 02 125 21 47 0 156 Sc 1.8 4546
ig96 02 12.8 05 46 0 120 Sc 4.5 1631
197 02 18.2 23 22 0 147 Sb 1.0 9577
198 02 18.6 30 49 0 15.7 Sm 1.1 4915
1100 02 21.9 01 37 0 153 Sc 0.8 6760
1102 02 229 39 15 0 131 Sb 3.2 4989
i103 02 23.1 18 16 0 143 Sc 38 1625
i104 02 236 20 36 0 157 Sb 1.2 10915
1105 02 24.3 33 21 2 105 Sc 10.6 710
1107 02 272 32 5 0 153 Sc 1.0 3350
109 0z 278 36 55 1 12.0 St 3.4 801
1112 02 33.4 25 12 2 140 Sc 5.0 840
1113 02 35.7 07 47 ] 154 Sb 1.1 6460
1115 02 36.2 08 53 0 149 Sc 1.2 5192
il16 02 39.5 34 34 (] 135 Sa 1.7 4058
i119 02  46.0 06 19 ¢ 153 Sm 1.2 6005
1120 02 50.1 25 17 0 147 S50 1.1 63803
1121 02 56.8 25 03 0 120 Sm 2.9 479
1122 02 59.3 17 09 1] 15.7  Sm 1.6 6997
1123 03 10.2 04 31 0 140 Sc 1.9 5921
1128 03 28.8 04 12 0 15.0 E 0.6 6585
i130 03 33.0 04 55 0 156 Sb 2.1 6461
1135 03 51.7 10 34 0 15.1 Sa 1.6 5228
1138 04 00.2 01 49 0 15.7  Sc 2.7 3776
1139 04 01.9 02 19 0 131 Sh 41 810
1140 04 05.9 27 04 O 155  Sc 0.8 9028
1142 04 09.0 86 05 0 155 Se .6 8109
1143 04 09.7 05 26 0 155 Sm 0.9 5290
1144 04 10.6 25 21 1 155 Sb J.4 3872
1145 04 14.6 04 40 ) 15.1 Sa 1.0 3677
1146 04 16.3 05 20 ¢ 154 Sm 1.1 3834
1147 04 17.0 75 12 0 134 Shb 4.3 2715
i151 04 271 03 3B 0 154 Sm 2.8 4748
153 04 44.0 86 03 0 142 80 11 4734
1154 04 45.1 01 44 0 152 Sc 0.8 4515
1155 04 495 78 07 O 128 5b 1.1 1766
i156 05 08.1 00 21 0 139 Sc 0.8 2886
i159 05 321 77 17 0 156 Sc 3.6 4279
i160 05 37.2 69 52 0 15.1 Sb 0.6 4184
1161 05 374 75 36 1 153 S0 04 7825
1162 05 39.2 72 19 0 139 Sb 2.0 1381
1163 05 39.2 73 35 0 154 Sa 0.6 1279
1164 05 48.4 74 41 0 155 E 0.2 9171
il65 06 08.0 69 45 0 152 Sec 2.2 4223
1166 06 09.0 75 58 H 144 Sh 2.7 5292
1167 06 18.6 73 08 0 146 Sb 0.8 1181
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2.3, LAS GALAXIAS AISLADAS DE KARACHENTSEVA

Tabla 2.9: Continuacién

La Mucstra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara a(1950.0) 3(10500) Cnt. m,w Tipo  » Vind
th)  {m) {°) () Aisl Hubble (') (')

1163 06 225 59 07 0 13.5  Sc 3.3 2786
1169 06 242 67 58 O 156 SO 0.3 11241
i170 06 261 ™ 55 6 155 S0 1.0 5382
i171 06 267 1 3% ¢ 156 Sc 2.2 3666
1174 06 49.5 55 02 0 154 E 0.4 10957
it75 06 50.0 69 39 0O 129 Sa 36 1435
1176 06 50.0 88 04 0 144  Sc 12 5178
1178 o7 4.1 61 23 0 153 E 0.3 7695
il79 0T 079 47 61 0 153 E 0.3 5858
i180 07 08.7 47 15 0 13.2 Sb 1.7 1042
1181 07 118 67 12 0 141 SBa 1.3 4241
1182 o7 11.9 43 42 0 18.7 Sec 0.6 10028
183 07 154 27 15 0O 153 Sm 1.3 5040
i184 07 16.0 49 57 0 154 80 0.3 6130
188 07 20.0 61 47 0 150 Sc 33 1839
1190 a7 248 40 51 0 155 Sm 1.2 366
i191 07 251 4 14 0 139 Sa 1.2 5938
1193 a7 26.1 28 01 0 14.4 Sc 2.2 584
1194 a7 28.0 83 54 0 149 5b 1.1 2236
i195 o7 29.0 65 34 0 153 Sb 0.9 6790
1196 07 29.3 35 43 0 154 Sa 1.2 3868
1197 [trd 32.0 65 43 2 9.3 Sc 280 261
1199 07 35.2 37 45 0 15.0 S¢ 1.8 3393
i200 07 33.0 66 22 O 15.2 3¢ 1.7 7036
1201 07 30.7 67 23 0 148 3¢ 2.0 4167
i202 07 399 w10 0 142 5Sh 20 4073
i205 07  45.4 23 21 0 153 Sc 1.0 6769
1206 07 463 mn 1w o 156 Sc 0.7 6670
1208 07 479 24 01 0 151% 5hb 3.9 2076
1209 o7 48.3 68 13 0 158 Sa 0.7 4148
i213 07 51.0 39 30 0 148 S0 0.6 5861
i214 07 52.8 39 19 0 15.5 S50 0.9 10182
i215 07 52.1 63 44 O 149 5b 1.1 7075
i217 07 53.3 49 42 0 13.9 Sc 1.3 3587
i218 07 54.0 71 5 0 15.7 5b 0.7 5462
i222 07 576 2 32 0 150 Sb 1.0 5352
1224 07 58.2 50 54 0 123 Sc 3.2 572
1227 08 018 20 50 0 148 Sc 1.7 9260
1228 08 03.0 56 02 1 156 E 0.2 8709
1230 08 05.2 63 24 1] 157 Sb 0.7 6130
1232 08 070 4 06 0 128 Sc 22 5217
i234 08 09.1 19 31 0 146 Sb 1.2 8426
1235 08 09.7 446 09 2 11.7 Sm 6.7 479
1237 08 10.1 52 48 2 154 Sc 4.5 5714
1239 08 14.1 70 52 2 113 Sm 6.8 305
1240 08 157 68 47 O 13.8 Sb 1.6 4864
1241 08 16.4 19 28 ¢ 152 SO 0.4 5571
1242 08 16.4 23 54 4] 155 Sb 0.6 4514
i243 08 168 20 04 0 155 Sa 0.6 4371
i248 08 21.4 17 29 0 15.1 E 0.4 11067
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30 CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

Tabla 2.10: Continuacién

La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara «(1950.0) 4(1950.0) Crit. mze Tipo a V,ad
T (m) B) () Aisk Hubble () ()

1250 08 226 46 08 O 136 Sc 1.9 2150
1251 08 231 64 23 0 151 Sh 1.2 11229
1252 08 23.5 11 40 2 154 Sb 1.0 9381
253 08 248 02 01 0 153 Sb 1.1 9224
1256 08 256 69 13 1 15.5 E 02 6813
1257 08 27.8 24 47 0 157 Sc 0.9 12874
1260 08 20.0 24 10 0 146 Sc 2.0 5514
1262 08 209 5 59 2 155 Sb 0.6 7839
1265 08 340 51 50 2 140 Sc 33 5010
1266 08 335 69 13 0 15.2 5S¢ 1.0 6804
1267 08 341 71 53 0 15.4 Sc 1.6 4618
1268 08 3438 20 41 0 15.3 Sc 12 4678
1279 08 389 05 09 O 134 Sh 28 1813
1280 08 39.9 25 15 0 15.5 Sc 1.1 5108
i281 08 40.9 34 54 0 13.1 Sb 1.3 4040
i283 08 42.0 10 40 1 14.9 Sm 1.7 3941
1285 08 45.2 60 25 2 12.8 Sa 4.5 1391
1287 08 47.4 26 08 0 154 Sb 1.0 8217
1290 08 51.2 47 17 0 155 Se 2.1 1760
1291 08 54.1 0¢ 33 0 14.7 Se 1.5 2321
1292 08 56.2 45 06 1 12.3 Sb 3.1 1824
1203 08 7.5 25 47 0 15.2 Sm 1.6 1711
1294 08 58.6 04 18 0 15.7 Se 1.2 8247
1296 09 00.2 30 47 0. 14.7 Sc 20 4220
1208 09 02.8 35 34 0 144 Sa 1.6 7033
1290 09 03.6 34 49 0 15.2 Se 2.2 2120
1300 09 03.9 06 30 0 14.9 Sc 1.9 1267
1303 00 05.0 03 35 2 133 S0 2.0 3642
1308 09 06.8 18 49 0 14.8 E 0.4 1180
1300 09 07.7 07 15 0 114 Sa 4.5 1180
i312 09 08.3 13 38 1] 15.0 Sh 1.1 B4B7
1314 09 09.0 45 10 2 12.1 Se 3.0 2638
1317 09 09.7 10 10 0 15.1 Sc 1.7 1959
i319 09 12.6 12 06 1] 143 Sb - 2.1 4751
1322 09 17.8 46 06 0 148 Sa 0.4 1882
i323 09 18.1 24 3} 0 15.2 Sc 1.0 7935
1324 09 185 51 12 2 9.9 Sb 6.9 700
i328 09 214 28 30 0 148 Sa 0.6 6417
1329 09 21.9 26 59 2 13.8 Sb 238 4080
332 09 23.3 46 05 0 14.2 S0 1.1 4339
1335 09 24.2 57 6 0 13.9 Sb 2.7 3368
1336 09 24.4 30 39 ¢] 14.6 Sh 1.7 8009
1339 09 26.6 56 04 2 145 Sb 1.6 7544
1340 09 27.3 20 i7 0 14.2 Sb 1.7 4233
1343 09 27.7 04 22 0 14.6 Sm 21 5172
1347 09 294 21 44 1 9.8 Sb 122 451
1355 09 33.8 37 85 0 14.6 Sb 1.2 4349
1358 09 377 15 09 1 135 B 1.7 3600




2.3. LAS GALAXIAS AISLADAS DE KARACHENTSEVA

Tabla 2.11: Continuacién

La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara «{1950.0) §(1950.0) Crit. mgsw Tipo a V.nd
fhy (m) *}) i) Aisl. " Hubble (%) {')

359 09  38.0 03 438 0 136 Sa 2.0 4781
i361 09 382 36 07 o 139 Sb 1.6 7027
1363 09 388 75 05 ] 12.7 Sa 1.6 3236
1366 09 39.9 a8 03 0 14.9 Sb 0.8 6566
1371 09 450 01 48 0 i5.5 Sb 29 1201
1376 09 47.3 48 43 1] 15.4 E 0.4 14080
377 09 48.0 28 47 4] 13.3 Sm 2.7 1403
1382 09 51.4 76 06 0 139 Se 16 2605
1383 09 52.2 09 30 0 135 §b 2.1 1410
1385 09 52.6 59 32 1 133 5Sb 1.7 3065
i388 00 574 05 34 0 122  Sm 5.4 129
1389 09 594 24 57 0 13.0 S0 2.1 1204
1300 09 50.8 79 30 0 1483 Sb 1.1 9163
1392 10 0.2 48 7 1) 149 SO 0.6 7722
1393 10 00.3 59 40 1] 14.2 E 0.4 3094
1395 i0 01.0 38 55 [1] 15.7 Sa 0.6 14244
1396 10 1.0 60 21 1] 14.3 E 0.7 3163
i397 10 01.7 13 52 0 13.6 E 0.8 2607
1400 10 05.4 32 06 2 13.5 Sb 3.1 4973
1401 10 06.0 00 25 0 4.7 Sb 1.1 6251
1405 10 114 00 47 0 15.0 Sc 0.8 6042
1407 10 13.4 38 01 1] 146 Sc 1.6 1135
1410 10 19.8 n 27 (1} 14.5 Sa 0.6 6307
412 10 21.8 46 43 2 15.7 E 0.4 12814
1416 10 23.0 11 59 1 14.8 Sb 2.0 2203
1417 10 23.4 62 3T ¢ 156 S0 0.4 4672
1420 10 26.1 GO 33 0 14.9 S0 1.0 7125
1422 10 28.6 04 44 0 14.6  Sc 3.7 1138
1423 10 28.7 25 o7 2 14.1 St 3.2 6187
1425 16 30.4 62 31 2 157 E 0.4 9261
1427 10 33.6 62 48 0 155 E 0.4 7023
1428 10 36.2 41 57 0 12.0 Sc 6.7 7H4
1432 10 38.3 36 38 0 153 Sc 1.7 13261
434 10 39.8 34 43 2 151 Sm 4.7 603
1435 10 40.7 25 10 0 11.1 Sc 7.3 517
436 10 41.0 15 08 0 128 Sc 2.8 1043
1437 10 41.2 53 01 1 146 B 0.4 7635
1439 10 422 16 13 [¢] 15.6 Sm 1.0 6366
1440 10 42.5 05 12 0 15.7 Sc 0.9 23000
442 1¢ 43.3 63 B 9 11.0 Sc 8.7 1124
1443 10 44 8 06 19 0 144 S0 0.8 5679
1446 10 49.3 59 57 0 14.9 Sb 0.7 8519
iq47 10 49.7 36 53 2 11,7 Sb 6.7 599
1448 10 49.9 23 12 1 12.6 Sc 2.8 1120
1440 10 50.8 73 57T 0 133 Se 31 1408
1453 10 56.0 25 25 0 154 Sc 1.6 5986
1455 10 58.7 03 54 O 131 Sc¢ 5.6 983
1461 11 03.3 00 15 0 10.1 Sb 15.7 0640
i463 1n 04.0 51 30 0 14.2 Sc 2.6 2162
464 11 04.4 07 26 0 13.7 Se 2.1 1019
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32 CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

Tabla 2.12: Continuacidn

La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara a(1950.0) 4(1950.0) Crit. s Tipo a Vead
(h}) () () () Al Hubble () )

467 11 065 6 17 1 146 SO 1.5 6391
468 11 078 57 55 0 152 Sa 0.7 9830
469 11 085 5 56 2 10.7  Sc 8.4 785
472 11 125 15 03 0 11.7 Sc 3.6 1107
473 11 13.5 30 26 0 153 Sm 1.0 bT766
1474 11 136 11 19 0 153 Sc 1.0 5758
1477 11 20.3 16 52 0 11.6 Sa 1.5 1384
481 11 247 66 52 0 134 Sa 1.7 1747
1483 11 201 03 46 0O 145 Sb 0.7 6473
1484 11 291 74 54 0 13.7 Sa 1.6 2133
487 T 11 325 G2 49 O 154 Sc 1.6 5078
i489 11 331 oo 25 0 144 Sm 0.8 5788
1491 11 360 00 55 0 145 Sa 1.3 6035
492 11 365 00 04 o 149 Sb 19 5268
1498 11 418 68 13 0 149 S0 0.5 2549
1499 11 452 0z 06 0O 150 Sa 1.1 8389
i500 11 454 04 46 O 144 Sc 1.7 5844
502 11 463 01 45 0O 147  Se 3.2 1589
i503 11 4786 42 20 O 142 E 0.4 1069
507 11 50.0 24 35 0 154 Sb 1.3 4893
i508 11 50.2 0z o0y 2 144 Sc 0.8 5935
612 11 531 01 32 o 141 Sc 2.8 1812
ib16 11 569 18 02 2 153 Sb 1.1 6378
i517 12 003 26 31 0 155 E 0.3 9601
ib18 12 015 32 10 o 119 Sc 4.5 763
i520 12 072 56 48 1 143 Sb 1.0 7972
1522 12 132 62 10 1 149 E 0.3 6157
i523 12 144 69 45 0 10.7  Se 246 160
524 12 150 22 80 0 145 Se 5.8 428
1525 12 191 41 08 D 142 5b 1.6 6972
i527 12 213 03 00 0 136 Sb 35 1842
1528 iz 216 49 03 1 135 Sb ar 4332
1530 12 26.2 3 00 0 153 Sm 11 329
1534 12 30.4 37 54 4] 134 Se 3.0 539
1536 12 316 3B 48 0 132 Sm 34 822
1538 12 331 7230 0 143 Shb 0.8 7144
i539 12 338 54 30 0 139 Sb 11 5308
i543 12 377 61 53 40 108 Sc 5.8 279
1545 12 388 50 42 0 142 Sb 3.1 4684
47 12 402 20 12 0 137 Sc 2.1 882
i548 12 404 21 6 0 148 Sa 0.9 6388
1549 12 41.3 16 40 0 113 Sc 4.7 742
i550 12 421 3Fr 23 0 141  Sc 1.7 7031
i551 12 440 64 50 0 150 Sm 3.1 2496
i563 12 417 33 2 0 142 Sb 1.5 7126
1559 12 542 21 57 0 8.9 Sb 13.0 377
1561 12 555 36 38 0 146 Sb 1.1 4578
566 13 014 11 15 0 157 Sc 1.6 2881
1568 13 0138 0 29 0 148 Sc 1.0 10437




2.3. LAS GALAXIAS AISLADAS DE KARACHENTSEVA

Tabla 2.13: Continuacién

La Mucstra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara a(1950.0) 5(1950.00 Crit. M. Tipo a Vead
N mn Ainl. Hubble () )

i569 13 01.9 03 18 0O 143 Sm 3.4 1249
i571 13 032 56 38 2 140 Sa 1.0 883
975 13 09.7 24 21 0 143 S8hb 19 2613
1076 13 111 16 15 1 149 Sb 7 6759
i579 13 142 22 15 0 15.5 Sc 1.1 6996
i581 13 168 28 46 2 143 Sb 26 6693
1b84 13 245 0 19 0 15.6 Sm 1.0 1007
1588 13 286 19 42 0 14.0 Sm 1.1 1015
i590 13 295 20 1 0 138 Sa 1.0 900
1593 13 343 20 21 0 148 Sb 1.7 4911
1508 13 44.2 21 06 0O 148 Sc 1.0 6953
i604 13 54.3 47 22 0 125 Sa 3.8 19505
1605 13 545 29 25 2 132 Sh 34 2477
610 14 015 54 35 2 8.7 8c 25.7 379
i611 4 026 00 1 o0 153  Sa .1 7533
i612 14 057 30 07 1 152 Sb 1.1 3302
613 14 06.7 33 46 0 156 Sb L7 10673
i615 14 090 00 55 0 134 Sc 6.0 1488
1616 14 099 38 25 ¢ 148 Sa 2.8 63206
1621 14 126 25 33 2 134 Se 5.0 1099
1622 14 16.1 31 53 0 149 Sa 0.9 4351
1624 14 18.2 5 57 0 1.7 S¢ 6.2 466
1625 14 18.4 22 10 2 14.7 Sc 2.9 4721
626 4 19.8 00 09 0 128 Sc 3.6 1454
1627 14 213 42 o 90 143 Smn 2.6 853
1630 14 24.4 48 47 1] 14.2 Sk 1.7 4032
1631 14 25.6 46 2 0 129 Sb 2.2 2980
0634 14 306 58 09 0 121 Sb 3.7 2101
637 14 313 5 42 1 133 so 2.7 2283
i638 14 35.2 02 28 0 13.1 Sc 3.4 1758
1642 14 384 34 12 0 146 Sm 2.3 1625
1643 14 40.7 2t 38 ¢ 15.7  Sa 11 12586
1645 14 44.1 50 38 © 144 Sb 2.0 4172
1652 14 458 02 20 0 142 Sc 1.9 2040
1653 14 49.7 40 49 1 139 8b 2.2 5058
i656 14 576 53 0 133  Sc 34 660
657 14 59.4 44 4 0 143 Sm 0.8 777
1662 15 06.7 25 55 0 156 Sb L0 1462
i668 15 12.2 44 47 0 155 Se 2.2 5315
i672 15 20.2 19 26 0 15.7 Sc 1.7 6947
674 15 216 23 4 D 15.7 Se 1.0 8804
i676 15 244 52 37 O 151 8b 28 897
1682 15 274 64 55 O 127 Se 2.2 673
i686 15 213 46 37 0O 15.2  Sc 1.1 820
631 15 35.1 06 % O 142 Sc 4.2 1412
i694 15 376 02 05 © 155 Sa L7 10628
1697 15 40.0 02 10 0 15.2 S0 1.0 3601
i699 15 414 6T 256 0 157 Sm 1.7 646
i700 15 42.7 00 55 0O 157 Sa 04 3873
1705 15 459 37 21 O 152 E 0.4 12068
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34 CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

Tabla 2.14: Continuacién

La Muustra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara a(1950.0) 4(1950.0) Crit. m.. Tipo a Vyad
h)  (m) {(°) (7 Aisi Hubble {) ()

1710 15 50.6 62 2T 0 1.7 8¢ 5.7 1048
i712 15 51.9 14 4 0 131 Sa 1.8 1920
i716 15 554 a0 12 0 149 Sc 2.2 9849
1719 15 57.3 35 10 1 149 5b 10 9592
1723 16 07.2 35 55 1 154 &b 1.1 9234
1724 16 07.2 36 445 2 156 Be 2.2 9227
1726 16 08.1 12 57 1 151 Sa 1.1 10556
i732 i6 15.6 53 08 0 138 E 1.0 5947
734 16 16.6 62 04 4 144 SO 0.8 4210
1736 16 19.3 02 10 0 132 Sc 4.9 1629
i741 16 266 18 00 1 152  Sc 1.3 11007
i743 16 20.2 22 48 0 15.3 Sb 1.0 7450
1744 16 296 43 27 O 154 S§¢ 20 1118
1748 16 31.8 29 06 0 142  Sc 2.6 1157
1753 16 35.8 37 22 2 154 Sb 1.7 1045
i7h4 16 36.6 7 27 9 153  Sc¢ 1.6 4731
1761 16 40.3 25 10 1 154  Sm 1.8 §908
1766 16 41.3 36 55 2 119 Sa 3.1 1047
1767 16 41.9 23 29 ¢ i5.7 8¢ 1.1 9736
1769 16 42.6 22 37 2 135 30 2. 4561
iT72 16 46.1 58 32 0 13.7 8¢ 22 572
1775 16 53.0 36 35 2 13.8  Sc 39 1043
i785 17 02.6 13 00 0 152 5b 32 9788
iT86 17 039 10 28 0 145 Sb 9.6 6409
i791 17 09.1 08 03 0 i48 Sa L1 2699
i797 17 16.7 19 34 1 154 Sb 1.0 6341
iTG8 17 17.3 73 29 0 12.9 E 1.1 1452
1799 17 176 14 2T 0 153 Sm 1.6 1715
i800 17 17.7 16 43 2 14.6 Sb 1.2 6307
1803 17 21.8 26 31 0 145 Sb 1.6 4940
1808 17 25.8 or 28 0 15.0 8¢ 21 1944
i810 1T 208 32 16 0 156 5S¢ 1.7 4765
i812 17 30.5 16 26 0 136 5b 2.8 3304
1313 17 31.2 75 45 2 124 Sc 2.5 1565
1817 17 34.3 15 20 2 156 Sm 1.1 6792
i828 17 443 26 34 0 145 Sc 2.7 4912
1829 17 443 61 55 0 147 E 0.4 11769
i830 i7 45.2 05 34 Y 153 Sb 1.1 11062
i832 17 47.2 18 35 1 149 S0 0.4 3482
1837 17 49.9 70 10 0 109  Sc 8.4 305
1838 17 50.0 21 35 0 145 Sc 1.8 6315
1840 17 55.0 32 38 0 144 Sb 1.5 4991
1843 17 586 58 33 ¢ 15.2  Se 0.9 9590
844 17 588 3 00 0 157  Sc 1.1 7466
1847 18 07.8 38 468 0 156 Sb 2.2 3036
1849 i8 15.2 61 40 0 15,5 8b 09 8366
850 18 212 4 32 2 11.8  Se 34 1737
i851 18 252 73 09 2 127 S0 2.5 2181
855 18 35.4 70 29 0 126 Sc 4.5 750
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2.3. LAS GALAXIAS AISLADAS DE KARACHENTSEVA

Tabla 2.1%: Continuacién

La Muestra de Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara «(1950.0) 4(1950.0) Crit. m.e Tipo a Viad
) Y1) Aist Hubble () ()
i861 18 448 48 47 O 154 Sb 1.0 6903
i862 18 476 47 36 © 4.1 Sb 1.1 4914
i866 18 595 50 48 0 15.1  Sc 0.9 8356
i879 20 276 02 54 0 148 Sm .6 4201
i884 20 383 60 29 0 157 Sb 1.7 8247
i886 20 416 03 02 o 142 S0 1.0 4221
1889 20 46.0 07 33 0 150 SO 1.3 4227
1890 20 460 7% 58 0 142 Sb 3.0 4985
1897 21 05.5 16 68 0 141  Sa 1.8 5231
1900 21 121 21 21 @ 15.5 S0 0.5 13793
1904 21 15.4 12 22 0 156 Sc 1.0 5293
1906 21 17.7 01 53 O 149 Sb 2.1 5066
i910 21 19.2 21 01 0 144  Sb 1.6 5227
911 21 198 18 27 0 138  5b 1.0 5548
1922 2t 369 02 3 0 154  Se 2.2 4260
923 21 379 12 907 0 15.7 Sb 2.8 6074
1924 21 39.0 06 40 o 153 Sc 1.2 4741
1929 2 44.1 08 04 0 154 Sb 1.0 10897
930 21 44.4 01 28 @ 147  Sh 1.9 479
1931 21 46.5 00 13 0 148 Sc 1.3 4952
1932 21 46.6 12 16 0 154  Sa 1.2 8647
i935 21 52.0 02 42 0 13.5 Sc 1.7 4199
i936 21 55.6 00 46 O 156 Sb 3.6 3246
1937 21 55.9 00 58 0O 15.7 Sm 1.1 5075
i947 22 056 31 07 0 11.0  5b 3.2 1232
1956 22 132 01 48 0 149 S8a 0.9 2875
i958 22 15.4 28 02 O 15.7  Se¢ 0.9 6791
963 22 210 19 35 O 15,7 Se 1.3 7937
i967 22 261 30 03 0 13.1  Sm 2.2 1254
1969 22 300 76 15 0 15.7 Sc 1.2 2631
1970 22 316 09 54 O 155 8a 2.1 11853
1971 22 319 32 37 O 156 Sm 24 1128
972 22 323 15 42 1 15.7 Sm 0.9 2119
1974 22 33.5 20 04 0 13.7 Sa 1.1 5803
975 22 342 25 30 o© 148 Sa 0.9 7635
1976 22 35.1 10 16 0 143 Sb 21 3073
1978 22 380 15 45 0 153 Sa 1.1 7783
i982 22 415 0r o1 0 15.5 Sm 1.1 7779
1983 22 416 38 06 1 13.7  Sc 2.1 5107
1984 22 421 03 25 0 149 Sb 1.7 7624
1985 22 426 06 10 0 142  Sm 2.7 2235
1988 22 457 28 M 1 156 Sc 22 7759
990 22 47.2 14 49 0 154 Sm 1.1 3629
i991 22 50.0 82 38 0 149 Sc 2.2 2324
i992 22 50.1 05 49 O 153 Sc 2.0 3693
1993 22 50.1 24 27 2 153 Sb 0.6 12855
1997 22 52.4 21 33 0 15.6 Sc 0.9 8610
11000 22 54.2 T 28 0 15.7  Sc 1.7 5819
i1001 22 04T 01 18 0 13.8  Sa 2.8 3260
11002 22 58.1 08 12 0 15.0 5b 1.0 6893
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Tabla 2.16: Continuacién

La Muestra dec Galaxias Aisladas de Karachentseva

Kara +(1950.0) 3(19500) Gt e Tipo & Vg
(h)  {mn} °Yy () AisL Hubble {) (')
11003 22 58.6 05 23 0 154 Sc 1.7 3663
11004 23 024 12 03 0 11.7 Sb 41 2602
11005 23 04.6 09 40 0 155 Sc 1.8 5100
11006 23 04.6 35 30 0 145 Sm 09 5753
11009 23 10.0 34 37 1 135 Sa 1.3 5227
11015 23 18.8 25 06 0 146 E 0.6 4693
11019 23 242 24 48 0 133 Sc¢ 3.4 3758
11023 23 29.1 25 40 1 144 Sb 2.0 8127
11025 23 20.7 02 08 0 150 E 0.3 3619
11030 23 341 13 53 0 15.7 Sc 1.5 4177
11031 23 35.2 29 52 0 155 E 0.3 1566
11036 23 43.4 11 47 0 146 Sm 1.7 4461
11037 23 43.6 05 36 0 155 Sb 1.0 9714
11038 23 43.7 33 06 1 142 Sb 2.6 5193
11039 23 44.7 32 31 0 144 Sc 1.0 5111
11042 23 46.7 30 42 1 148 E 0.4 5248
11044 23 52.0 28 36 1 14.3 Sb 1.1 7082
11045 23 52.8 05 38 0 13.0 E 2.1 4019
11046 23 83.1 19 15 0 154 Sc 1.0 8103
11047 23 54.3 01 05 0 14.7 Sb 1.9 2614
11048 23 54.8 30 43 2 147 Shb 1.7 4925
11050 23 56.0 25 56 1 156 Sm 1.1 3485

Notas a las Tablas 2.7-2.16

Columna 1: Identificacién de Karachentseva.

Columnas 2.3: Ascensidn recta.

Las posiciones originales son del catalogo CGCG (Zwicky ot al. 1961.1965).
Columnas 4-5 : Dedlinacidn

Columna 6: Aislamiento Estricto (0); Aislamiento Relativo (1,2)
Columna 7: Magnitudes aparentes del catdlogo CGCG.
Columna 8: Tipo morfolégico en la clasificacién de Hubble:

E, SO, Sa, Sb, S¢, Sm

Columna 9: Eje mayor de la galaxia

Columna 10: Velocidad Radial corregida por el movimiento solar
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estadistica contra los pares CPG. Sin embar-
go, como veremos mas adelante, es posible
identificar algunes otres sesgos importantes
en ambas muestras,

2.4 LaCompletez de
las Muestras (E+S) y
CIG

Ambaes catdlogos (CPG vy CIG) cubren ¢! cie-
lo al norte de la declinacion § = —3" con la
gran mayorfa de las galaxias en regiones de
latitud galactica alta |b} > 20* y una magni-
tud limite m,,, = 15.7.

En la Figura 2.3 presentamos los resulta-
dos de la prueba estadistica (V/V,,,.} apli-
cada a las galaxias de ambas muestras. En
esta prueba, V representa un veolumen cen-
trado en el Sol y radio d, que es la distancia
asoclada a cada galaxia. V.., es un volumen
maximo qgue es funcién de la luminosidad de
cada galaxia y la magnitud Mmite en cada
muestra:

‘,ﬂ'lﬂw = —'—'—'———47r dfﬂ;ﬂ: (m)3
L
am) 4 f(m)
| 4 _ d(m) s _ ffnu:c(m) 3/
Vﬂ’luz - (d'ﬂ'lﬂt(m)) - ( f(m) )
= ezpl0.6{m —my (2.13)

Donde d,.q.(m) es la maxima distancia pa-

ra una galaxia con luminosidad L calcula-
da a partir de la magnitud lmite my de ca-
da muestra y m es la magnitud aparente de
cada galaxia. Como estamos haciendo un
cociente de volumenes para una galaxia da-
da, el factor de lnminosidad L se cancela y
nos quedamos con un cociente de flujos, o
bien, con una diferencia en magnitudes. 5i
la muestra es razonablemente completa, los
valores del cociente V/V ., por cada inter-
valo de magnitud aparente oscilaran entre

0 < V/V.u: < 1y se puede esperar un valor
promedio de ~ 0.5. Los errores reportados
en la Figura 2.3 estdn calculados de acuerdo
con Schmidt(1968).

ESTADISTICA < ¥/V,__ >

;HHHHH“*“i“”“{}{ ,
5 H

B H“Hﬁ
;ﬂ“Hm“}{}{mi{{}}{}
e ,H”Hllf

14 15 18
M

Figura 2.3: La Prueba Estadistica V/Vu;
en Pares y Galaxias Aisladas

La Figura 2.3 nos dice que ambas muestras
no son completas en ninguno de los intervalos
de magnitud mostrados. La incompletez en
magnitudes brillantes es el precie que estas
nuestras tienen que pagar por usar un crite-
rio de aislamiento. Los pares cercanos mds
brillantes ¥ con separacién angular grande
son eliminados del catilogo porque en este
caso las galaxias componentes aparecen sufi-
cientemente aisladas. Para las galaxias aisla-
das este mismo efecto produce una ruptura
en su propio criterio de seleccién (inciso c,
arriba). Los pares de galaxias de cualquier
separacién que aparezcan en proyeccion cer-
ca de una galaxia de fondo, serdn elimina-
dos. Andlogamente las galaxias aisladas de
cualquier didmetro que aparezcan en proyec-
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cién cerca de una galaxia que se encuentre
entre la galaxia aislada y el observador tam-
bién serdn eliminadas. Aunque este efecto
ocurre a magnitudes brillantes, si tomamos
magnitudes cada vez mas brillantes, iremos
perdiendo también cada vez mds galaxias de
fondo lo cual puede explicar Ja forma mas o
menos aplanada que presenta la incompletez
en ambas muestras. Por otro lado, el decre-
mento de (V/V;.} a magnitudes mds débiles
se puede explicar por la incompletez natu-
ral que presentan las muestras limitadas en
magnitud. En el caso de las galaxias aisla-
das, este decremento se retarda un poco mas
debido quizds a que el efecto de no encontrar
galaxias vecinas débiles compensa de algu-
na manera el efecto de no encontrar galaxias
aisladas débiles.

2.5 Distribuciones de Ve-
locidad Radial y Mag-
nitud Absoluta

Para convertir velocidades radiales en dis-
tancias y calcular cantidades ahsolutas, es
necesario adoptar un valor de la constante
de Hubble y un modelo del campo local de
velocidades. La velocidad heliocéntrica V, se
tomé de la informacién proveniente de am-
bos catdlogos. La velocidad con respecto al
Grupo Lacal Vig se calculé siguiendo los li-
neamientos del catdlogo RC3 (de las siglas
en inglés; Third Reference Catalog) por de
Vaucouleurs et al. (1991).

De acuerdo con Davies et al. (1980),
las velocidades peculiares inducidas por el
cimule de Virgo no son despreciables con
respecto al flujo de Hubble por lo que es
necesario corregir las velocidades observadas
via un modelo del Aujo Virgocéntrico antes
de convertirlas a distancia. En este traba-
jo hemos utilizado u#n modelo de caida de
las galaxias hacia el Supercimulo Local en
un régimen lineal para calcular las distancias
a objetos con Vi dada. Esto significa que

CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

el crecimiento promedio de la densidad inte-
rior a una galaxia dada, respecto al ciimulo
de Virgo, estd dado por la teoria lineal de
perturbaciones, Peebles (1976) y Silk (1974,
1977}, Peebles resolvié este problema para
un contraste de densidad Virgocéntrica que
decae como d~7, donde d es la distancia de
una galaxia desde Virgo y donde v = 2 de
acuerdo con Yahil et al. {1980). Hemos se-
guido el procedimiento de Schechter {1980)
y Aaronson et al. (1982) con una distancia
estimada al ciimulo de Virgo de 19.3 Mpe, y
una velocidad de caida en el Grupo Local de
300 kms~1. A lo largo de todo este trabajo,
vamos a adoptar un valor de la constante de
Hubble Hy = 75 kms™'Mpe~1.

La Figura 2.4 presenta la distribucién de
velocidad radial y magnitud absoluta para
las muestras CIG y CPG.

OISTRIBUCIONES DE VELOCIDAD RADIAL Y MAGNITUD ABSOLUTA
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Figura 2.4: Magnitud Absoluta y Velocidad
Radial en Pares y Galaxias Aisladas

La forma de la distribucién de velocidades
radiales de ambas muestras no parece indicar
evidencia significativa de inhomogeneidades,
quizis debido a que los criterios de seleccién
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Tabla 2.17: Estadistica de Magnitud Absoluta y Velocidad Radial en Pares (E48) y Galaxias

Aisladas
Muestra N Prom Sigma  Med Sigma Percentil
25% 75% 90%
A. Maguitud Absoluta {M, .}

Ey S Pares 252 -19.66 0.80 -19.75  0.51 -19.10 -20.21 -20.62
E y S Aisl 468 -19.20 1.34 -19.44  0.78 -18.54 -20.12 -20.63
E Pares 126  -19.72 0.75 -19.75  0.53 -19.21 -20.27 -2(.62
E Aisl 64 -19.69 0.92 -19.82 047 -19.36 -20.25 -20.73
S Pares 126  -19.61 0.83 -19.72  0.53 -19.01 -20.15 -20.61
S Aisl 404 -19.12 1.38 -19.34  0.85 -18.41 -20.09 -20.61

B. Velocidad Radial (kms™T)

Ey S Pares 262 (497.53 279517 6884
Ey S Aisl 468 484B8.12 3169.01 4751

E Pares 126 6491.38 2870.03 G884
E Aisl 64 6109.23 3279.49 5571
8 Pares 126 6503.68 2729.69 6933
S Aisl 404 4648.3¢ 3108.63 4721

1851 4555.06 8218.75 9673.68
2313 2135.14 G633.06 9115.79
1874 4475.00 8233.33 982222
20m 3857.14  7833.33 11200.0¢
1748 4656.25 8205.88  9540.00
2287 1918.03 6488.37 8715.79

en ambas muestras no dependen de la ve-
locidad radial. La Tabla 2.17 contiene las
estimaciones del promedio, mediana y per-
centiles calculados.

A lo largo de este capitulo, para comparar
las propiedades dpticas entre pares (E+8)
y Galaxias Aisladas CIG, vames a emplear
la prueba estadistica de hipdtesis nula de
Kolmogorov-Smirnov (K-8}, En esta prueba,
el nivel significativo estadistico se define co-
mo; La probabilidad de que la hipdétesis nula
sea valida, esto es; de que las dos muestras a
comparar provengan de la misma poblacion
stibyacente, debe ser del 5% o menos, corres-
pondiendo a un nivel significativo del 95% o
mas.

S5i adoptaramos los valores reportados
en la tabla de arriba sin discusién algu-
na, coneluiriamos que en la mediana, las
componentes en pares son mas luminosos
que las galaxias aisladas: Mz,opc =
(—19.75), Mzwec1e = (—19.44) por un fac-
tor 10"%8Mzw = 133  La prueba de
Kolmogorov-Smirnov (K-S) aplicada a la dis-
tribucidn de magnitudes absolutas nos dice
gue ambas muestras son significativamente

diferentes mas alld del 99%. Sin embarge,
la interpretacién de este exceso no es cla-
ra, debido a que el factor en distancia entre
las dos muestras es del mismo orden ~ 1.2.
Como las galaxias en pares CP’G son mas
distantes en promedio que las galaxias als-
ladas, hay menos fuentes de baja huninosi-
dad entre los pares, y por tante, tendremos
una luminosidad promedio mayor para esta
muestra. Tampoco se descarta la posibili-
dad de que ambas muestras pudiesen diferir
intrinsecamente en luminosidad. La Tabla
2.17 indica que en el intervalo de luminosi-
dades intermedias las componentes en pares
tienen un valor mayor que las galaxias aisla-
das. Esto se puede deber a que el criterio de
seleccién de pares requiere que ambas com-
ponentes difieran en didmetro por menos que
un cierto factor. Esto significa que hay mas
galaxias enanas en la muestra de galaxias als-
ladas que en los pares lo cual estd sesgando
la comparacién entre ambas muestras.

En las Figuras 2.5 y 2.6 separamos ambas
mutestras por tipo morfolégico y comparamos
las distribuciones de las componentes E/SO
por un lado, y las espirales (Sa-Sm) por el
otro.
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Figura 2.5: Velocidad Radial y Magnitud
Absoluta en Componentes Espirales en Pares
y Galaxias Aisladas.

Las galaxias espirales en pares parecen
ser las responsables del efecto en luminosi-
dad encontrade arriba (tomando en cuenta
todas las componentes), mis que las gala-
xias elipticas. Asi, las galaxias espirales en
pares son mas lumninosas que las galaxias
espirales aisladas: Mgz,cope = (—19.72),
Mzywcic = (—19.34) por aproximadamen-
te el factor 1004A4Mzw = 149 La prueba
K-5 nuevamente nos dice que este resultado
es altamente significativo mas alli del 99%.
Nuevamente, este exceso no es claro de in-
terpretar debido a que el factor en distan-
cia entre las dos muestras es ~ 1.2. DPor
otro lado, al comparar los valores de la me-
dianas en las componentes E/S0 en pares y
galaxias aisladas, Mz,cpe = (—19.75) y
Mzuwcie = (=19.82) no encontramos dife-
rencia significativa en la luminosidad de am-
bas distribuciones. La prueba K-S confirma
este resultado. Esto nos permite continuar
el analisis considerando basicamente la com-
ponente espiral de ambas mmestras.
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Figura 2.6: Velocidad Radial y Magnitud
Ahsohita en Componentes Esferoidales en
Tares y Galaxias Aisladas

El maximo en la distribucién de magni-
tudes de ambas muestras tiende a estar lo-
calizado hacia magnitudes mas brillantes, lo
cual significa que ambas muestras estdn ses-
gadas en magnitud. El criterio basico de
seleccién de pares de Karachentsev impone
que las galaxias componentes de un par ten-
gan diametros angulares cuyo cociente es a
lo mas un factor de 8. Esto significa qne
deberiamos esperar en la muestra de pares
(E+48) una diferencia en magnitudes entre
componentes Am ~ 3 magnitudes (ver dis-
cusion sobre criterios de seleccidn). La Figu-
ra 2.7 confirma este resultado.

Se puede apreciar que existe una fuerte
tendencia en esta muestra de pares (E+S) a
tener galaxias del mismo diametro aparente
y magnitud (pares no jerarquicos), y también
a seleccionar pares cuya separacién proyecta-
da es pequena. A primera aproximacion, es-
tas tendencias pueden entenderse como con-
secuencia de un proceso de seleccién que ne-
cesitaba garantizar el mayor niumero de pares
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DIFERENCIA EN MAGNITLID Y BEPAHACION ENYRE GALAXIAS
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Figara 2.7: Magnitud Aparente Relativa y
Seaparcién Proyectada entre Pares (E+85)

fisicos posible con base en didmetros y sepa-
raciones aparentes. Sin embargo, esta no es
la vinica interpretacién, come veremos mas
adelante. La distribucidn de magnitudes ab-
solutas de los pares muestra una ausencia de
pares de baja luminosidad (Mz,, < —17.0.
Esto explica las diferencias en los valores de
los primeros percentiles de las distribuciones
de magnitud abgoluta de ambas muestras en
Ia Tabla 2.17. Consideremos ahora la Figura
2.8

5i nos preguntamos cudl serfa la veloci-
dad radial minima a ia que puedo detectar
galaxias de magnitue absohita Mz,,cpe =
{—17.0), dada la magnitud aparente limite
de la muestra m,,cpg = (15.7) y un valor

‘de la constante de Hubble Hy = 75 km 8!

Mpe~!, encontraremos gque ta velocidad ra-
dial estimada es Vpeg ~ 2500 kms—!. De
esta manera, nuestro limite de deteccién nos
permite tener galaxias de baja luminosidad
inicamente a bajas velocidades como es el
caso en las galaxias aisladas, mientras que
practicamente no detectamos pares de gala-

GALAXIAS DE BAJA EUMINOSIDAD EN LAS MUESTRAS CPG Y CIG

41

.zzF...,j.....

T

T T T

E -

il

‘2° 1;.§ff§§§“" d ]
[ f‘,g' -:: o™t ]

dan oo ;
:

o GALANIAS E&S EN PARES

RIS VSR T

it it
5000 10¢ LEx1OY  2xiot

a
GALAXIAS E&S AISLADAS
o b FERSUET T PR R | TR T I S
50600 1 1.5x10¢ 2x104
Yy (Km/s)

Figura 2.8: Las Galaxias Aisladas de Baja
Luminosidad

xias con baja luminesidad a velocidades ma-
yores que aproximadamente 2500 km s—1,

Esta es una diferencia importante entre
ambas muestras ¢que debe ser tomada en
cuenta para hacer una comparacion apro-
piada. Una manera operacional para corre-
gir esta diferencia es, eliminar las galaxias
aisladas de baja luminosidad en la region
(Mzy > —17.0). En el Capitulo 4 analiza-
remos algunas consecuencias importantes de
este resultado,

En las Figuras 2.9 y 2.10 presentamos las
distribuciones de velocidad radial y mag-
nitud absoluta de la componente esferoidal
(E/80) y espiral (8) en pares (E48)} y gala-
xias aisladas CIG después de corregir por las
galaxias de baja luminosidad. La Tabla 2.18
contiene los valores promedio y los percenti-
les para ambas muestras, elimminando las ga-
laxias de baja luminosidad; primero sin con-
siderar el tipo morfolégico y después, consi-
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derandolo.
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Figura 2.9: Correccién por Galaxias E/S0
Aisladas de Baja Luminosidad

La distribucién de magnitudes absolutas
en las galaxias aisladas también indica una
ausencia de galaxias E/S0 de baja lnminosi-
dad. Con esta correccién en magnitud ab-
soluta, si adoptamoes nuevamente los valores
de la mediana como los representativos de
ambas muestras, las galaxias espirales en los
pares aparentemente siguen siendo mas lu-
minosas que las galaxias espirales aisladas,
MZHJCPG = (_1972)7 MZHJCIG = (_1948)1
ahora por un factor ~ 1.25. Sin embargo, la
prueba K-8 nos dice esta vez que la diferencia
es marginalmente significativa entre ambas
muestras (95%). Ann en este casn, la inter-
pretacion no es clara debido a que el factor en
distancia entre las dos muestras nmevamente
es del mismo orden ~ 1.18. El resultado que
hemos encontrade nos ndica que existe una
diferencia en luminosidades con nn nivel sig-
nificativo de ~ 2 — 30 entre ambas muestras.
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Figura 2.10: Correccién por Galaxias S Ais-
ladas de Baja Luminosidad

Este resultado ilustra de paso. la importan-
cia de trabajar con muestras apropiadamente
seleccionadas y acopladas.

Consideremos ahora, que la nnestra de pa-
res (E48) estd compnesta a su vez de dos
submuestras; una componente primaria (la
mas brillante en magnitud absoluta) y otra
componente secundaria. En la Tabla 2.19
presentanios los promedios y medianas de las
muestras asi seleccionadas.

Podemos observar que las componentes es-
pirales primarias en los pares son mas himi-
nosas (Mzucpe = —20.01) que las galaxias
espirales aisladas {Mz,.cr¢ = —19.34, antes
de tomar en cuenta la poblacién de galaxias
de baja luminosidad vy Mz.,.cr6 = —19.48,
después de corregir por galaxias de baja hu-
minosidad) por un factor ~ 1.86, antes de
corregir y ~ 1.63, después de corregir. La
prueba K-35 nos dice que ambas muestras
pueden diferenciarse con un nivel significa-
tivo muy alto (> 99.9% antes de corregir
¥ practicamente el mismo nivel significativo.
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Tabla 2.18: Estadistica de Magnitud Absoluta, Velocidad Radial y Galaxias de Baja Lumi\no—

sidad
Mnestra N Prom Sigina  Med Sigma Pereentil
25% 75% 90\%

A, Magnitud Absoluta (M.}
Ey S Parces 202 -19.66 0.80 -19.75 051 -19.10 -20.21 -20.62
Ey 5 Aisl 436 -19.44 0.97 -19.53  0.68 -18.80  -20.17  -20.65
E Pares 126 -19.72 075 -19.75  0.53 -19.21 -28.27 -20.62
E Aisl 62 -15.78 0.73 -19.85 0.43 -19.40 -20.27 -20.74
S Parcs 126 -19.61 0.83 -19.72  0.53 -19.1 -20.15  -20.61
5 Aisl 374 -19.35 1.00 -19.48  0.70 -18.71 -20.14  -20.64

B. Velocidad Radial {kmes™1)
EySPares 252 6497.53 2795.17 6884 1851 4555.56 8218.75 9673.68
EyS Aisl 436 5132.88 3094.83 4985 2013 2771.78 6816.33 9284.21
E Pares 126 6491.38 2870.03 6884 1874 4475.00 8233.33 982222
E Aisl 62  6262.01 3216.72 5679 1903  4055.56 7916.67 11266.76
S Parcs 126 6583.68 2720.69 6933 1748 4656.25 8205.88 9540.00
S Aisl 374 4945.70 3038.23 4915 2078 251562 6662.79 B8873.68

después de corregir). Sin embargo, el factor
en distancia entre ambas muestras es ~ 1.18,
antes de corregir y ~ 1.17, después de corre-
gir. Para ilustrar lo que pasa con las com-
ponentes BEfSO en pares (E+5}, hemos en-
contrado que la componente E/SO primaria
en los pares es mas luminosa (Mzyuope =
—20.20) que la componente E/SD en las ga-
laxias aisladas (Mz.,crc = —19.82, antes de
corregir por galaxias de baja luminosidad y
Mzucre = —19.85, después de corregir por
estas galaxias) por un factor (~ 1.42, antes
de corregir y ~ 1.38, después de corregir)
aunque el factor de distancia entre ambas
muestras es ~ 1.14. Ademads, la prueba K-S
nos dice que la diferencia enire estas mues-
tras no es estadisticamente significativa mas
alla del 93%, antes de corregir por galaxias
de baja luminosidad y del 90%, después de
hacer esta correccién. Este resultado viene
a confirmar nuevamente que la componente
E/S8 no es la responsable de la diferencia
encontrada en luminosidad éptica entre las
muestras analizadas.

El intervalo de valores del exceso en lumi-
nosidad encontrade en nutestras submuestras
es consistente con los valores reportados por

Xu & Sulentic (1991) en un estudio de las
propiedades de emisién en los pares (S45)
de galaxias de Karachentsev. Xu & Sulentic
también encontraren una marcada ausencia
de galaxias enanas en su muestra de pares
(E4+E) aunque no corrigen por este efecto
pues no cousideraron que este déficit fuera
resitltado de un sesgo dptico en la muestra
de pares CPG. Sin embargo, el exceso en
luminesidad que reportan para los pares de
Karachentsev tiene soporte debido a que la
fraccién de pares (S+85) es dominante en su
muestra.

Karachentsev {1972) incluyé tres condicio-
nes adicionales en su criterio de seleccion de
pares con el propdsito de hacer mas efectivo
el aislamiento y eliminar pares espiireos, La
condicidn de aislamiento mas fuerte (ec. 2.8)
es una condicién que permite tener pares en
ambientes de densidad galactica tipicos de
las partes mas alejadas de ciuimulos y grupos,
mads qie de las regiones centrales y densas.
De manera similar, la inclusion de otra con-
dicién adicional en el criterio de aislamiento
de galaxias aisladas de Karachentseva (1973}
permite discriminar entre las galaxias ais-
ladas mds alejadas o en los hordes de los

S
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Tabla 2.19: Magnitud Absoluta y Velocidad Radial en Componentes Primarias y Secundarias
en Pares

Muestra N Prom Sigma  Mad Sigima Percentil
25% 75% 90%

A. Magnitnd Absoluta (M,..)
Primt E y § Parcs 126 -20.00 0.66 -20.02  0.44 -19.50 -20.43 -20.75
S E y § Pares 126  -19.33 0.79 -19.33 0461 -18.79 -19.92 -20.31
E y § Al 468 -19.20 1.34 -19.44  0.78 -18.54 -20.12 -20.63
Prim E Parcs 71 -20.00 0.66 -20.20  0.54 -19.49 -20.48 -20.76
See E Pares 55 -19.35 0.71 -19.36  0.46 -18.87 -19.84 -20.18
E Aisl 64  -19.69 0.92 -19.82 047 -19.35 -20.25 -20.73
Prim S Pares 55 -19.98 0.66 -20.01  0.34 -19.53 -20.31 -20.81
Sec S Pares 71 -19.32 0.84 -19.27 .60 -18.73 -20.00 -20.43
S Pares 126 -19.61 0.83 -19.72 0.63 -19.01 -20.15 -20.61
5 Aisl 404 -19.12 1.38 -19.34  0.85 -18.41 -20.09 -20.61
§ Pares (S45) 494  -19.56 117 -19.72 0.65
Prim S Pares (S+5) 247  -19.94 1.04 20,06 0.59
Sec § Pares (545) 247  -19.19 1.18 -19.37  0.63

B. Velocidad Radial {krns™T)
Primmn E y 8§ Pares 126 6603.62 2859.70 7092 1860 4583.33 83606.70 9854.60

Sec E y § Parcs 126 639144 2736.33 6883 1826 4527.80 8088.24 9425.00

E v § Aisl 468 4848.12 3169.01 4751 2313 2135.14 6655.06 9115.79

Primn E Pares 71 6625.21  3013.61 7131 1875 4535.71  8406.20 9842.86

Scc E on Pares 55 6318.63 2690.8¢ 6202 1856 4442.31  8035.71  9750.00

E Aisl 64 6109.23  3279.49 5571 2091 3857.14  7833.33 11200.00
Cpte Prim 8§ Pares 55 6576.00 267522 6764 18562 4613.64 8321.43 9875.00

Sce § Pares 71 6447.90 2788.82 6933 1692 4750.00  8125.00 9316.70

S Pares 126 6503.68 272060 6933 1748 4656.25 8209.88  9540.00

S Aisl 404 4648.34 3108.63 4721 2287 1918.03 6488.37 B8715.79

S Pares (§45) 494  5058.69 3363.93 5689 2392

Prim § Pares {S+5) 247 6199.31 3435.97 6007 2514
Scc 5 Pares (548) 247 571806 3279.62 5470 2257
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ctinmittlos y/o grupos. Estas galaxias estdn
clasificadas con el valor 0, 1 ¥ 2 que significa
tener desde un aislamiento estricto (0) hasta
las galaxias menos aisladas (2).

Esto nos permite probar de manera indi-
recta el ambiente asociado con las galaxias de
ambas muestras y explorar alguna posibe co-
rrelacidn con la luminosidad éptica. La Ta-
bla 2.20 contiene los promedios y medianas
de magnitud absolita y la Tabla 2.21 los pro-
medies y medianas de-velocidad radial para
las nmestras seleccionadas segun los eriterios
de aislamiente, primero sin considerar el tipo
morfoligico y después considerandolo,

Comenzamos con una comparacion inter-
na entre los pares cuando vamos del crite-
rio de aislamiente bdsico (-,- ecs. 2.2-2.5} al
criterio de aislamiento mds fuerte (4,4 ec.
2.8). Las componentes espirales en pares que
se encuentran en un ambiente menos aislado
(-} son ~ 1.49 veces mds luminesos que las
componentes espirales en pares mds aislados
{(+,+). En este caso, el factor de distancia
entre ambas muestras es ~ 1.09 por lo que la
diferencia en luminosidad encontrada parece
estar relacionada con el ambiente asociado a
las galaxias. De manera similar, las galaxias
espirales mds aisladas (criterio de aislamien-
to 0) parecen ser menos luminosas gue las
galaxias espirales menos aisladas (criterio de
aislamiento 1, 2) por un factor ~ 2.07, an-
tes de eliminar las galaxias de baja luminoe-
siclad, ¥ por un factor ~ 2.13 después de co-
rregir por galaxias de baja luminosidad. En
este caso, el factor de distancia entre ambas
muestras es ~ 1.07, lo cual indica que tam-
bién al interior de las galaxias aisladas existe
un efecto en huminosidad relacionadoe con el
ambiente galaetico. Las componentes E/S0
de la muestra de galaxias aisladas parecen no
estar afectadas en luminosidad al pasar del
criterio de aislamiento (0) al (1,2), ain des-
pués de corregir por galaxias de baja lumino-
sidad. Sin embargo, las componentes E/SO
en la muestra de pares (E+S) si muestran
una diferencia en luminosidad al pasar del

criterio de aiglamiento estricto (4,+) al me-
nos estricto (-,-) por un factor ~ 1.6, aunque
esta vez el factor de distancia entre ambas
muestras es ~ 1.15.

Una comparacion mas fina de las mues-
tras, que toma en cuenta tanto a las compo-
nentes primarias como los critrerios de aisla-
miento en ambas muestras, se puede encon-
trar en las Tablas 2.20 y 2.21.

Los factores ambientales, representados
por les criterios de aislamiento, parecen mos-
trar una cierta tendencia con la lnminosidad
al interior de cada muestra. Recordemos que
la forma especial del criterio basico de ais-
lamiento en pares, permite tener diferentes
niveles de separacién. Los pares con separa-
ciones pequeiias pueden estar en regiones con
utia densidad de galaxias mas alta (grupos
de Abell, pares en estado parcial de fusion)
y atin cumplir con el criterio de seleccidn. Es
importante tener presente que pueden exis-
tir factores intimamente relacionados con la
proximidad de las galaxias en pares (Sulentic
1976; Dressel & Condon 1978), pero también
pueden estar presentes factores relacionados
con la densidad local de galaxias (Adams,
Jensen & Stocke 1980).

Desde que Peebles (1974), basado en el
esquema de acumulamiento por inestabili-
dad gravitacional, encontré que las galaxias
deberian estar agrupadas a todas las esca-
las, las ideas sobre una supuesta componen-
te homogénea asociada con el “campo”han
ido cambiando. Xu & Sulentic (1991) encon-
traron que aproximadatnente ! 16% de esta
poblacidn de galaxias de campo esta asocia-
da con los pares interactuantes, La mayoria
de estos pares pertenecen a grupos de gala-
xias en la vecindad mds aislada de estructu-
ras mayores como ciumulos de galaxias, Por
tanto este trabajo es un estudio de wna cla-
se de pares que se encuentran asociados con
las partes mds aisladas de los efimmlos de tal
manera (ue su historia dindmica debiera es-
tar hasicamente dominada por su vecino mis
proximo.
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Tabla 2.20: Magnitud Absoluta y Criterios de Aislamiento en Pares (E+8) y Galaxias Aisladas

Muestra N Prom  Sigma Med Sigma Percentil
25% 75% 90%
A. Magnitud Absolnta (M,..) cn Pares {E+85)

EyS(--) 66 -1978 0.73  .19.86 0.56  -19.27 -20.37 -20.63
E (-) 33 -19.90 0.71  -2009 054
S (--) 33 -1965 074  -19.78 (.47
Ey § (-.-) Prim 33 -20.07  0.64 -20.20  0.40
E {--) Prim 20 2014 068 2034 0.25
S (-,-) Prim 13 -19.92 057  -19.90 0.21
EyS (+,4) 80 -1940 089  -1945 054  -18.82 .20.01 -20.38
E (+.4) 40 -19.42 075 -19.58  0.50
S (+,+) 40 -19.41 095  -19.35 0.64
EyS (+.4) Prim 40  -19.81 (.62 -19.79 0.40
E (+,+) Prim 20 -19.80 0.55  -19.79 (.37
S (+,4) Prim 20 -19.82  0.70 -19.78  0.38
B. Magnitud Absaluta {M,,.) en Galaxias Alsladas
Ey S (0) 384 -19.10 120  -19.30 0.82 -18.44 -20.03 2057
E (0) 46 -19.58 1.02  -10.72  0.47
5 (V) 338 -19.03 138  -19.24 (.84
E(0) Mzw <-17.0 44  .19.73 080  -1980 0.43
S0} Mzw < —170 312 1931 1.00  -19.35 0.72
EyS(1,2) 84 -1965 115  -19.95 065  -1928 -20.45 -20.74
E (1,2) 18 -19.94 0.54  -19.89 0.38
S (1,2) 66  -19.57 129  -2003 0.8

E(1,2) Mzw < -17.0 18 -19.94 054  -19.89 (.38
S (1,2) Mzw < —17.0 62 -19.80 0.93  -20.06 0.64
Criterio de Aislamiento basico en pares: (-)

Criterio de Aislamicnto fuerte en pares: (+,4)
Criterio de Aislamiento débil en galaxias aisladas: (1,2)
Criterio de aislamiento fuerte en galaxing aisladas: ()
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Tabla 2.21: Velocidad Radial y Criterios de Aislamiento en Pares (E+8) y Galaxias Aisladas

Muestra N Prom Sigma Med  Sigma Percentil
25% 5% 0%
C. Velocidad Radial (kms™") en Pares (E+5)

EyS{-y) 66  6595.52 2392.50 7139 1414 5214.30 81568.00 9350.00
E () 33 662003 250540 7000 1528

S (-y) 33 6571.00 2211.0¢ 7159 1276

EyS (-) Prim 33  6791.63 2552.60 7227 1256

E (-} Prim 20 6906.46 296246 7227 1315

S {-.-) Prim 13 6615.16 1850.60 7412 1171

EyS (+.+) 80 0925.386  3102.9¢ 5018 1740 3889.00 7647.10 9000.08
E (+,4) 40  5803.46 314258 5228 1740

S (+,+} 40  5997.26 310130 6144 1729

Ey S (+,+) Prim 40 6006.26 3131.27 6144 1716

E (+,+) Prim 20 6715.30 3639.7¢ 7226 1928

S {+,+) Prim 20 5297.14  2412.56 5054 1528

D. Velocidad Radial (kis™') en Galaxias Aisladas

EyS(0) 384 4846.40 3133.086 4751 2140 2226.08  6552.70 8976.50
E (0) 46 6173.90 3391.78 05571 1851

S {0 338  4665.80 3056.90 4684 2174

E (0) Mzw < ~17.0 44  6392.10 3304.10 5679 2475
S (0) Mzw £ —-17.0 312 4978.90 297210 4912 1933

EyS (1.2) 84  4856.00 3349.00 4973 2629 180000 7000.00 9520.00
E (1,2) 18 5944.00 3060.15 6157 2112
S (1.2) 66 455010 3384.30 4925 2846

E {1,2) Mzw < =170 18 599400 306015 6157 2112
S{(1.2) Mzw < —17.0 62  4778.90 3372.30 5010 2758

Criterio de Aislamicnto basico en pares: {--)

Criterio de Aislamiento fuerte en pares: {+,+)
Criterio de Aislamiento débil en galaxias aisladas: (1,2)
Criterio de aislamiento fuerte en galaxias aisladas: (0)
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2.6 La Funcion de Lumi-
nosidad en el Optico

Una funcién de luminosidad es una herra-
mienta importante para caracterizar las pro-
piedades estadisticas de diferentes muestras
de objetos. El intervalo desplegado y Ia for-
ma de la funcién de luminosidad puede dar-
nos profundidad en el estudio de los procesos
astrofisicos responsables de la emisidn en una
cierta banda espectral seleccionada. Por tan-
to, podemos comparar las funciones de lumi-
nosidad de diferentes muestras para evaluar
diferencias entre estos objetos a nivel de in-
tervalos en la banda espectral de interés (en
este trabajo emplearemos intervalos de mag-
nitud absoluta y mas adelante, intervalos de
luminosidad infrarroja).

Para explorar el comportamiento éptica de
los pares (E48) y las galaxias aisladas CIG,
a través de la funcién de luminosidad, con-
siderarermnos solamente galaxias con latitnd
Galactica |b| > 20". Esta restriccién en la-
titudes Galacticas minimiza el efecto de la
extincién Galactica, para el cual no hemos
aplicado ninguna correccién. Hemeos adop-
tado el sistema de magnitudes fotogrificas
de Zwicky {Mz,,) y hemos ignorado las in-
certidumbres en este sistema de magnitudes,
Mads adelante en este mismo capitulo, comen-
taremos sobre los errores asociados con este
sistema de magnitudes. Recordemos que la
conversién a un sistema estandar de magni-
tudes fotométricas es justificable para gala-
xias brillantes, de didmetro angular grande,
mientras que para el caso de galaxias débiles,
(tipicamente, m,,, > 14.0™ y didmetro an-
gular @ < 2 minutos de arco) se introducen
errores de conversién grandes, del orden de
un 15% a 20% de acuerdo con Kron & Shane
(1976); Peterson (1979); Bothun & Schom-
mer (1982); Auman et al. (1982}); Giovane-
1li & Haynes {1984). En vista de las distri-
buciones de velocidad radial arriba mostra-
das, hemos ignorado la correccién K. Tam-
bién hemos ignorado los efectos de la extin-
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cién interna de las galaxias en ambas mues-
tras. Debido a que ya mostramos que ambas
muestras son incompletas, vamos a calcular
el estimador clasico (V,,) de la OLF, cuyo
factor de incompletez se puede obtener con-
venientemente, siguiendo los lineamientos de
Schmidt (1968) y Huchra & Sarpent (1973).

De acuerdo con Christensen (1975) y Fel-
ten (1976), la funcién diferencial de lumino-
sidad (M), que representa el niimero de ga-
laxias per unidad de volumen y por unidad
de intervalo de magnitud absoluta es:

L
B(M) = Q AM
1
o [Mpc mag! 2.14
2"1/,,.(Mi)[ pc  mag” | (2.14)

Donde §2 es el angulo sélido que subtiende
la muestra y V., .(M;) es el volumen maximo
dentro del cual una galaxia de magnitud ab-
soluta M; puede ser detectada en una mues-
tra con magnitud limite m;. La suma se lleva
a cabo sobre el intervalo de magnitud abso-
luta M + 0.5AM > M; > M — 0.5AM y
donde hemos escogido AM = 0.5, £ es el
factor de correccién por incompletez calcnla-
do de acuerdo con Huchra & Sargent (1973).
Hemos estimado la varianza de ®(M) con la
expresion:

p_dm & o 1
Q@ AM2 TV, (M;)?

(2.15)

La funcién de luminosidad éptica (OLF)
de los pares {E+S) se va a calcular conside-
rando a esta muestra como compuesta de dos
submuestras con aproximadamente la misma
distributcién de corrimientos al rojo, es decir,
la distribncién de corrimientos al rojo de los
pares. Una submuestra estd compuesta por
la componente brillante (en magnitud abso-
luta) de los pares y la otra por la componente



4

Ly

2.6. LA FUNCION DE LUMINOSIDAD OPTICA 49

débil. La OLF de los pares (Ji+5}) se estima a
partir de la suma de las OL¥Fs de las dos sub-
nmestras y los errores se determinan a partir
de la raiz cuadrada de la suma cuadratica
de los correspondientes errores en las OLFs
de las submuestras. El analisis consideran-
de el tipo morfolégico de las componentes
brillantes se hace por completez y alertamos
al lector sobre los parametros estimados en
estos casos debido al bajo niimero de gala-
xias. También vamos a calcular la OLF de
las componentes en pares separando por tipo
morfolégico, E/S0 y Sa-Sm.

De manera andloga, hemos calenlado la
OLF para las galaxias aisladas CIG, primero
tomando toda la muestra completa sin segre-
gar por tipo morfolégico, después tomando
en cuenta el sesgo por galaxias de baja humi-
nosidad y finalmente las galaxias aisladas con
tipos morfoldgicos Sa-Sm. La componente
E/S0 contiene muy pocas galaxias para ob-
tener una OLF representativa. De acuerdo
con Binggeli, Sandage & Tammann (1988},
la confiabilidad del estimador V;, de la OLF
y del factor de correccién por incompletez de-
pende criticamente de que la distribucién de
velocidades radiales de 1a muestra sea consis-
tente con la hipétesis de que las fuentes estén
distribuidas unifermemente en el espacio.

En la Tabla 2.22 presentamos los valores
de la magnitud limite, m,, la cobertura en
el cielo € (en estereoradianes), el tamano
{niunero de galaxias en las muestras) y los
valores del factor de correccitn £ (correccién
por incompletez) calculados para cada mues-
tra. El factor de correccién £ para las gala-
xias aisladas CIG toma en cuenta la incom-
pletez de la informacién en velocidad radial.
Hemos ajustado la OLF de los pares y ga-
laxias aisladas con una funcién de Schechter
de la forma:

Guch (M) = $.100HoT DM =)
exp(—100'4(M'_M)) (216)

Los valores del mejor ajuste (ala parte bri-
llante de la OLF) con una funcién de Schech-

ter para los tres pardmetros ¢., o, M. y la
sigma asociada también se reportan en la Ta-

bla 2.22.

La funcién de Schechter propuesta pa-
ra ajustar los resultados es conveniente
analiticamente, pero no permite un mane-
jo suficientemente preciso del ajuste ya que
no es posible ajnstar simultaneamente, por
ejemplo, una pendiente plana en la parte
de bajas luminosidades y un corte abrup-
to en la parte brillante. Los valores de
los pardmetros ajustados estin fuertemente
afectados por el peso importante que existe
tanto en la parte brillante como en la débil.
Por esta razén, hemos elegido ajustar sola-
mente la parte brillante (Mz,, < —18.3) de
la OLF (ver Tabla 2.22). Los errores repor-
tados se calculan como la raiz cuadrada de
la suma de los errores cuadriticos asociados
con la incertidumbre en magnitudes {ver dis-
cusion abajo} y la sigma estimada a partir
del ajuste a cada pardmetro.

En las Figuras 2.11 y 2.12 presentamos
las OLFs obtenidas. Las lineas represen-
tan ajustes a los datos con una funcién de
Schechter (2.16) en los pardmetros ¢., a y
M... Hemos ajustado una funcién de Schech-
ter con rutinas de la paqueteria IDL, ponien-
do especial atencién al valor del parametro
M. para compararlo entre las muestras de
pares y galaxias aisladas,

En la Figura 2.11 presentamos la OLF de
las galaxias aisladas sin eliminar las gala-
xias de baja lnuminosidad y la estimacién de
la OLF de esta misma muestra hecha por
Xu & Sulentic (1991). Las curvas superio-
res son ajustes (con funciones de Schechter)
a la OLF de la muestra de galaxias de cam-
po del catalogo CfA (Center for Astrophy-
sics), tomada de Davies & Huchra (1982} y la
muestra CfA1 discutida por Willmer (1997},
calculadas con (Hy = 75kms~'Mpc™'). La
forma obtenida de la OLF para la muestra de
galaxias aisladas CIG, es consistente con la
forma de las muestras del campo del CfA, lo
cual confirma que las galaxias CIG son una
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Tabla 2.22: La Funcién de Luminosidad Optica en Pares (E+8), (S48) y Galaxias Aisladas

Muaestra i N 0 ] b Mpe™> A @ fa¥ M. AM,
{sr) {rnag™")
A. Parcs (E45)
EyS$S 15.7 252 4.38 1.53 1.46E4 8.80E-3 -1.530 0.58% -19.832 0.277
PrimEy§ 157 126 4.38 187 9.50E-5 3.61E-7 -0.856 0.035 -19.670 0.120
S 15.7 126 4.38 1.54 5.60E-5 1.65E-5 -1.827 (.297 -19.949 0.110
Prim § 157 53 438 212 4.50E-5 3.06E-5 -0.801 1.020 -19.700 0.484
Sce § 15.7 71 438 135 3.35E-5 TOLE-5 -1.984 1.314 -19.879 0.946
E 157 126 438 1.56 T7.37E-5 2.78E-7 -1.540 0.370 -19.792 0.120
B. Galaxias Aisladas
EyS 15.7 468 4.38 5.21 1.42E-3 8.7T1E-4 -0.923 1.135 -19.377 0.405
5 15.7 404 4.38 548 1.16E-3 7.69E-4 -1.123 1.000 -19.460 0.385
E 157 64 438 390 1.51E4 6.17E-7 0.017 0.356 -19.097 0.150
C. Pares (5+45)
S 15.7 487 438 1.99 4.01E-4 3.65E-4 -1.115 1.134 -19.747 0.570
Prim 8§ 15.7 244 4.38 2.68 2.59E4 2.00E-4 -0.85% 1.136 -19.743 0.568
Sec § 15.7 243 438 138 242E-4 2.30E-4 -1.123 1.678 -19.340 0.785

Ad y An son la sigma de los pardmcetros

ajustados por winiines cnadrados,

(*} Ajuste solamente a la parte brillante Mz, < —18.50.

buena representacion de las galaxias aisladas
o del “campo”. El acuerdo entre las estima-
ciones de Xu & Sulentic (1991) y este trabajo
es excelente. Debido a que aiin no corrigimos
por galaxias de baja luminosidad, la OLF de
las galaxias aisladas tiene una pendiente cre-
ciente en la parte de mds baja luminosidad.
Esta ha resultado ser nna manera (fortuita)
de identificar esta poblacién de galaxias ais-
ladas de baja huninosidad. Este comporta-
miento ha sido interpretado en otras mues-
tras como un reflejo de la asociacién de una
clerta muestra con una regién de densidad
galactica alta, por ejemplo, el superciimule
de Virgo (de Lapparent et al. {1989)) que se
manifiesta como un incremento en la pobla-
cién de galaxias de baja lnminosidad. Debi-
do a que hemos encontrado un déficit de ga-
laxias de baja luminosidad en los pares, y con
el proposito de hacer una comparacion ade-
cuada, hemos intentado solamente un ajuste
a la parte brillante (Mzw > —18.5) de Ia
OLF de los pares y galaxias aisladas. Los
valores estimados de M. (dando un peso es-

tadistico idéntico a los puntos en el ajuste)
para los pares (E4+S) y galaxias aisladas es
consistente con las estimaciones basadas en
las distribuciones de magnitud absoluta.

En la Figura 2.12 podemos observar como
los pares (E+S) muestran un decremento en
la OLF alrededor de Mgz,, = —17.0 que pue-
de ser explicado por el déficit de galaxias de
baja luminosidad, esto es, por el criterio de
seleccién de pares que tiende a escoger ga-
laxias brillantes de didmetros similares, ha-
ciendo que esta OLF sea inconsistente en for-
ma con la funcién de Schechter. Por tan-
to, al intentar un ajuste a la parte brillante
(Mzw ~ —18.5), los pardmetros del ajus-
te estimados deben ser vistos con precaucidn
{en especial ¢, y a} y sélo pondremos aten-
cién a M_. Se puede apreciar que la forma de
la QLF de los pares tiende a converger hacia
la OLF de las galaxias aisladas en la parte
brillante, lo cual demuestra cualitativamen-
te que existe un exceso en luminosidad de los
pares, respecto a las galaxias aisladas. En la
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FUNCION DE LUMINOSIDAD OPTICA EN GALAXIAS AISLADAS
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Figura 2.11: La Funcién de Lwminosidad
Optica en Galaxias Aisladas

Tabla 2.22 podemos encontrar otras compa-
raciones cuie toman en cuenta la informacion
maorfolégica en la estimacion de las OLFs.

También es posible comparar las distri-
buciones de luminosidad éptica entre pares
y galaxias aisladas a través de la fancion
de distribucién acumulada (CDF: Cumula-
tive Distribution Function). Una manera de
calcular la CDF es a través del estimacdor
de la funcién de distribucién generalizada o
producto limite Kaplan-Meier (ver Capitulo
3). Aunque este método se emplea amplia-
mente en conjuntos que contienen datos no
detectados en la variable de interés, es decir,
donde se reporta una estimacion o limite su-
perior/inferior de su contribucién, también
es posible emplearlo cnando todos los datos
son detectados, como es el caso e las mag-
nitudes absolutas de ambas muestras. En la
Figura 2.13 presentamos la estimacién de la
CDF en magnitud ahsoluta para los pares
(E+58) y galaxias aisladas, primero sin dis-
tinguir por tipo morfoldgico, y después se-
parando las componentes (E/S0) y {Sa-Sm)

FUNCION DE LUMINOSHDAD OPTICA EN PARES {E+5) y (S+5)
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Figura 2.12: La Funcién de Luminoesidad
Optica en Galaxias Aisladas y Pares (E+8S)

para ambas muestras. Los errores reporta-
dos son la sigma asociada al estimador K-M.

La Figura 2.13 ilustra nuevamente que la
diferencia entre ambas nmestras (sin distin-
guir por tipe morfolégico; panel superior iz-
quierdo) se debe basicamente a la diferen-
cia en el comportamiento de las componen-
tes espirales {Sa-Sm) de ambas muestras (pa-
nel superior derecho). No encontramos dife-
rencia, dentro de los limites de error, entre
las componentes (E/50) de ambas muestras
(panel inferior izgquierdo). La diferencia en-
tre componentes S se puede interpretar como
una tendencia sistematica de la huninosidad
éptica en galaxias 5 en pares hacia valores
mayores en el intervalo (-18, -20).

2.6.1 Comparacién con Los Pa-

res {(S4+8)

Los pares (S4S} sen la otra gran muestra
del Catdlogo de Pares Aislados de Galaxias
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Figura 2.13: La Funcién de Distribucién
Acumulada en Pares (E4+S) y Galaxias Ais-
ladas.

de Karachentsev. Nos gustaria comparar las
propiedades promedio de la emisién éptica
de estos pares contra los pares (E+5) pa-
ra tratar de inferic alguna posible correla-
cion con el tipo morfolégico y otras propie-
dades de las galaxias componentes. Si inclui-
mos las componentes de tipo morfolégico Sm
y excluimos las componentes S0, los pares
{S+5) son aproximadamente 370, selecciona-
dos con los mismos criterios que hemos dis-
cutido arriba. Sin embargo, no todos estos
pares poseen informacién sobre las magnitu-
des aparentes de las componentes, por lo que
la muestra final de pares (S+8S) qie usaremos
con fines de comparacion, es de 247. En la
Figura 2.14 presentamos la distribncién de
velocidades radiales y magnitudes absolutas
de los pares {$48) y pares (E+8S).

Los pares (S+8) no presentan el corte
abrupto en galaxias de baja luminosidad que
presentan los pares (E+85). En la parte infe-
rior de la Tabla 2.19 también se puede encon-
trar una comparacion entre las componentes

CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS
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Figura 2,14: Velocidad Radial y Magnitud
Absoluta en Pares (E+5) y (3+5)

primarias y secundarias de estas muestras.
5i utilizamos la mediana como indicador de
la lnminoesidad éptica, podemos notar que no
hay diferencia entre las componentes S en
pares (E48) y las componentes S en pares
(S+85), ann después de eliminar a las gala-
xias S de baja luminosidad en pares (S+85).
Una prueba Kolmogorov-Smirnov confirma
ampliamente este resultado, pnes nos dice
que la hipétesis nula de que ambas muestras
provienen de la misma poblacidén parental, se
puede eliminar con un nivel significativo de
70%. Cuando comparamos componentes pri-
marias y secundarias S en pares (E45) con-
tra componentes primarias y secundarias 5
en pares {5+48), tampoco hay diferencia sig-
nificativa entre ellas. Sin embargo, si compa-
ramos la componente S en galaxias aisladas
CIG contra la componente S en pares (545),
estos 1ltimos son mas luminosos por un fac-
tor ~ 1.42 (37), semejante a la diferencia en
luminosidad encontrada entre pares (E4S) y
galaxias aisladas CIG.

En la Figura 2.15 presentamos una compa-
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racién de las OLFs estimadas para la compo-
nente S en pares (E48) y las componentes S
en pares (S+8). La parte inferior de la Tabla
2.22 contiene los resultados de los ajustes a
las OLFs.
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Figura 2.15: La Funcidn de Luminosidad
Optica en Pares (E48) y Pares {(S+85)

Cualitativamente podemos encontrar evi-
dencia de gue en la parte brillante de la fun-
cién de luminosidad, el eomportamiento de
la emisidn éptica en las componentes espira-
les en pares (S+S) es similar al de las com-
ponentes espirales en los pares (E+S). Los
resultados de los ajustes a la parte brillante
de las OLFs con una funcién de Schechter,
son nuevamente consistentes con las estima-
ciones de las distribuciones de magnitud ab-
soluta arriba discutidas. Esto significa que
la emisién dptica inducida en una galaxia
espiral, no depende de propiedades del per-
turbador como el tipe morfologico E 0 S en
estos pares. Resulta interesante la compata-
cidn entre la OLF de las galaxias espirales
de ambas muestras, pues se sabe que, por un
lado, la estructura de disco en las galaxias es-

pirales en pares (54S) puede reaccionar de
diversas forinas a la interaceién gravitacio-
nal, mientras que por otro lado, parece exis-
tir una dependencia importante entre la tasa
de fusidén de estos sistemas, la direccién de
giro de las galaxias y la orientacion relativa
con que recorren la drbita, (Keel 1991; Sofue
1892; Puerari 1998). Ver Capitulo 3,

Al comparar las magnitudes de una mues-
tra de galaxias del catalogo de Zwicky con
magnitudes fotoeléctricas, Huchra (1976)
demostré que la escala de magnitudes
de Zwicky tenfa una dispersién media
cuadritica de ~ .35, Las nmestras de pa-
res (E43) y CIG estin limitadas en mag-
nitud y provienen del catilogo de Zwicky.
Como ya hemos visto, las distribuciones de
magnitud absoluta indican un sesgo en mag-
nitnd que manifiesta como un exceso de ga-
laxias brillantes con Mz, ~ Mpu., en con-
secuencia este sesgo también afecta la esti-
macién de la funcién de luminosidad ¢{M)
produciendo un corrimiento de la funcién ha-
cia la parte mas hrillante. De Lapparent et
al. (1989) han estimado el efecto producide
por el sesgo de Malmquist en los parametros
M. y o, encontrando que la correccién ne-
cesaria en M. es del orden de la sigma aso-
ciada con el sistema de magnitudes utilizado
(en nuestro caso, para el sistema de Zwicky
Fzw ~ 0.35™). La presencia de este sesgo
representa la incertidumbre mayor en la de-
terminacién de la forma de la funcién de -
minosidad. Loveday et al. (1992} y Lin et
al. (1996} han sugerido que una forma alter-
nativa de corregir por este efecto es suponer
que los errores en la magnitud se distribu-
yen de forma gaussiana con una dispersién
precisamente del orden de o, de tal mane-
ra que la funcién de laminosidad ohservada
dobs €8 una convolucidén de la verdadera fun-
¢ién de luminosidad ¢ con una distribucidn
gaussiana de errores en la magnitud. Coside-
rando errores en el sistema de magnitudes de
Zwicky AM, ~ 0.35™, el corrimiento espe-
rado en nuestra estimacion de M., es de este
mismo orden y afecta de igual manera a los




pares {E+5), (S+8) y galaxias aisladas.

2.7 La Morfologia Optica

A continnacién vamos a estudiar las propie-
dades morfolégicas que presentan las mues-
tras de pares{(E+8S) y CIG. La informacién
morfolégica en los catdlogos CPG y CIG, en
el esquema de clasificacion de Hubble, es he-
terogénea en el sentido de que presentan la
informacién morfolégica de los catalogos ori-
ginales junto con informacién posterior (aun-
que no muy reciente). Como las muestras
para este trabajo fueron extraidas a partir
de los catilogos originales de Karachentsev
{1972) y Karachentseva {1973), si deseamos
saber qué propiedades morfolégicas presen-
tan, es necesario explorar primero la distri-
bucién de tipos morfolégicos en los catdlogos
originales. En seguida, debemos comparar
la distribucién de tipos morfolégicos de los
catalogos originales contra la distribucién he-
redada en las muestras que estudiamos aqui
y finalmente, habremos de comparar sus pro-
piedades morfoligicas tomando en cuenta
posibles efectos introducidos por los proce-
sos de seleccién de pares (E48) y de galaxias
aisladas.

En la Tabla 2.23 presentamos los por-
centajes por tipo morfolégico, tanto en los
catalogos completos como en las muestras
de mtestro estndio. Reportamos la incer-
tidumbre porcentual como la raiz cuadrada
del niimero total de galaxias por tipo mor-
folégico, dividido entre el niimero total de
galaxias por tipo morfolégico. En la Figura
2.16 presentamos las distribuciones de tipos
morfoldgicos de los catilogos completos de
pares aislados de galaxias CI’G y de gala-
xias aisladas CIG. En la parte derecha de la
figura, presentamos las distribuciones de ti-
pos morfolégicos en los pares (E45) y las ga-
laxias aisladas CIG de nuestro estudio (con
velocidad radial conocida).

CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

TIPOS MORFOLOGICOS EN GALAXIAS CPG ¥ CIG
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Figura 2.16: Contenido Morfoldgico de los
Catalogos de Karachentsev (CI’G), Kara-
chentseva (C1G), Los Pares (E+5) y Las Ga-

laxias Aisladas.

Primero comparamos la muestra comple-
ta de todos los pares aislados de Karachent-
sev (no sélo los pares (E45)) contra toda
la muestra completa de galaxias aisladas de
Karachentseva. Hemos encontrado una so-
brerespresentacién de galaxias E y Sa en pa-
res y una subrepresentacién de galaxias S0,
Sc y Sm respecto a las galaxias aisladas. Sin
embargo, cnando miramos las distribuciones
de liminosidad (Lp) como funcién del tipo
motfolégico en pares y galaxias aisladas (ver
seccién siguiente), encontramos la tenden-
cia de Lg a aumentar de tipos morfoldgicos
tardios (Sc-Sm) a tempranos (E/S0). Este
comportamiento es similar 2 lo largo de los
tipos (E-Sm) tanto en pares como en gala-
xias aisladas. Las galaxias Sc y Sm tienden
a mostrar menor luminosidad L g, por lo que
existe un efecto de seleccién en luminosidad,
lo que significa que a partir de una cierta dis-
tancia, dejarfamos de detectarlas y pudieran
ser eliminados de los catdlogos.
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Tabla 2.23: Distribucién de Tipos Morfolégicos en Pares (E+5) y Galaxias Aisladas

Tipo Morf N (%) A(%) Tipo Morf

N (%)  Al%)

A. Parcs Aislados de Karachentsev  Pares (E+45)

E 229 73 ] E 88 70 T
S0 84 27 3 St 38 36 5
Sa 237 28 2 Sa 43 34 5
Sb 325 38 2 Sb 52 41 G
S 231 27 2 S¢ 28 22 4
Sm 64 7 1 Sm 3 2 1
B. Gal Aisladas de Karachentseva Gal Aisladas ¢/Vgaa

g 116 55 b E 33 52 9
S0 95 45 5 S6 31 48 9
Sa 153 18 1 Sa al 13 2
Sh 311 37 2 Sh 130 33 3
Sc 272 32 2 S 169 42 3
Sin 14 12 1 S 49 12 2

Si ahora comparamos tas fraccienes por ti-
po morflégico, eliminande las galaxias Sc y
Sm de ambos catdloges, y renormalizamos
al niimero total (después de eliminarlas), en-
contramos nuevamente que las galaxias B si-
guen estando sobrerepresentadas en los pa-
res, pero ahora lag galaxias 50 y Sh muestran
una subrepresentacién en pares respecto a las
galaxias aisladas. Una posibilidad para ex-
plicar el déficit es que las galaxias S0 sean
frecuentemente mal clasificadas como gala-
xias E o galaxias espirales tempranas. Otra
posibilidad es que algunas galaxias S0 ha-
yan adquirido brazos espirales a través del
proceso de interaccion, en cuyo caso tanto
la sobrerepresentacion de galaxias E como la
subrepresentacion de galaxias S0 pueden sig-
nificar evidencia de evolucién secular (efecto
de colisiones) en los pares.

En la Figura 2.17 presentameos la dis-
tribucién morfolégica de las galaxias en el
catdlogo completo de galaxias aisladas y en
la muestra de galaxias aisladas con veloci-
dad radial conocida (para este trabajo), se-
parando por tipo morfolégico E/S0 y Sa-Sm.
Dentro de los errores porcentuales (ver Ta-
bla 2.23), la muestra de galaxias aisladas con
velocidad radial conocida parece ser mor-

fologicamente representativa de la muestra
madre de galaxias aisladas de Karachentse-
va, excepto en las galaxias aisladas de tipo
morfolégico Sa, que estian subrepresentadas
respecto a la mmiestra original, mientras que
las galaxias Sc estdn sobrerepresentadas.

La sobrerepresentacién de palaxias Se en
la muestra de galaxias aisladas, es similar
a otras muestras del campo {Dressler 1980),
pero ademas, puede entenderse como un efec-
to de seleccion adicional, introducide por la
condicién de elegir solamente a aquellas ga-
laxias con velocidad radial eonecida. Una
seleccién (por velocidad radial) de galaxias
de“campo”tiende a tomar mas en cuenta a
las galaxias con un medie interéstelar rico
en gas y con regiones HII brillantes, donde es
mas facil distinguir en un espectro las lineas
de emisién que de absorcidn.

En la Figura 2.18 presentamos la dis-
tribucién morfolégica de las galaxias en el
catalogo completo de pares aislados de ga-
laxias de Karachentsev y la muestra de ga-
laxias en pares (E+8) (para este trabajo},
separando por tipo morfolégico EfS0 y Sa-
Sm. En este caso, la distribucién de tipos
morfolégicos heredados por los pares (E485)
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Figura 2.17: Contenido Morfolégico del
Catdlogo de Karachentseva (CIG), normali-
zado al nimero total de galaxias por tipo
morfoldgico.

es representativa de la muestra original de
pares de Karachentsev,

Por iiltimo, comparamos las fracciones por
tipo morfolégico solamente entre las mues-
tras aqui estudiadas; los pares (E+S) y las
galaxias aisladas CIG. En la Tabla 2.23 po-
demos notar que se mantiene una sobrere-
presentacion de galaxias E en la muestra de
pares y una subrepresentacién de galaxias
50 respecto a las galaxias aisladas, Exis-
te una sobrepresentacién de galaxias Sa en
pares mientras que la fraccidn del tipo mor-
folégico Sb se mantiene constante entre am-
bas muestras. También encontramos una so-
brerepresentacién de galaxias Sc y Sm en la
muestra de galaxias aisladas respecto a las
galaxias en pares. Estos resultados sigien
aproximadamente la misma tendencia que en
el caso de las muestras completas. También
hemos explorado la expectativa de explicar
el déficit de galaxias SO atribuyendolo a ga-
laxias frecttentemente mal clasificadas como

CAPITULO 2. PROPIEDADES OPTICAS

TIPOS MORFOLOGICOS EN GALAXIAS CPG Y CIG
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Figura 2.18: El Contenido Morfoldgico del
Catilogo de Karachentsev (CPG), normali-
zado al nimero total de galaxias por tipo
morfoldgico.

galaxias E, revisando por un lado, la clasifi-
cacién morfolégica de las galaxias E/SO ais-
ladas en el registro digitalizado de Palomar
¥, por ofro lado, extrapolando la fraccién de
galaxias B y 50 en pares (E+5} a partir del
estudio morfoldgice de Rampazzo y Sulentic
(1992) en una muestra de pares {E+48) en el
hemisferio sur. Arnin tomando en cuenta es-
tas correcciones en los tipos morfolégicos E
y S0 de ambas muestras, encontramos que
se mantiene una sobrerepresentacién de ga-
laxias B en la muestra de pares y una subre-
presentacién de galaxias S0 respecto a las ga-
laxias aisladas. Otra posibilidad que es inte-
resante, es que algunas galaxias S0 hayan ad-
quirido hrazos espirales a traves del proceso
de interaccién o bien, que el proceso de in-
teraccion este favoreciendo (mediante algiin
mecanismo como una barra) la transforma-
cion de galaxias hacia tipos morfoldgicos mas
tempranos (como) Sa en cuyo caso, la sobre-
representacién de galaxias E, la subrepresen-

©
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tacion de galaxias SO y la sobrerepresenta-
cién de galaxias Sa en pares pueden signifi-
car evidencia de evolucién secular (efecto de
colisiones).

Sulentic {1992) compard la fraccién obser-
vada de los tipos morfoldgicos en los pares
Karachentsev contra las fracciones que se es-
perarian (utihzando estadistica binomial) to-
mando como referencialos tipos morfolégicos
observados en muestras de galaxias de campo
(tomadas de Karachentseva (1973); Noerd-
linger (1979); Wirth and Gallagher (1980);
Gisler (1980)). Aunque el andlisis que pre-
sentamos sobre el contenido morfolégico de
los pares (E+S) es de naturaleza diferente,
muestros resultados son consistentes con los
reportados por Sulentic {1992).

En la Tabla 2.24 presentamos un analisis
de las propiedades morfolégicas de los pares
(E4-S) y galaxias aisladas CIG, tomando en
ctienta los criterios de aislamiento mds estric-
tos en ambos catalogos.

2.8 La Morfologia de Inte-
raccion

Una discusién sobre la morfologia de inte-
raccion en pares trae consigo la dificultad
de definir "interaccién™de manera objetiva.
La morfologia de interaceién ha probado ser
1til en la identificacién de sistemas binarios
fisicos, lo cual se vuelve particularmente in-
teresante debido a la dificultad de exchuir
en la medida de lo posible pares épticos de
los catalogos. Definiremos la morfologia de
interaccién en su sentido mas amplio e in-
tentaremos enlistar todas las mediciones que
emerjan con una conexién aparente con la
interaccién. De esta manera, estaremos, al
mismo tiempo, haciende una lista de efec-
tos ambientales que parecen mostrar los pa-
res (E+8). Comenzamos con el criterio mas
subjetivo para asignar la presencia de inte-
raccién. A pesar de la dificultad para cuan-
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Figura 2.19: Luminosidad Optica, Morfo-
logia de Interaccién y Separacién Proyectada
en Pares (E48S).

tificarla, es importante por la informacién
que aporta sobre los efectos de la interaccion
en la forma de las galaxias. Vorontsov- Vel-
yaminov {1959, 1970), Arp (1966) y Arp &
Madore (1987) aportaron registros de obje-
tos con muchos de los prototipos de objetos
peculiares que se estudian en la actualidad,

El conjunto LI, AT y DI describe la mor-
fologia de interaccién en los pares {ver dis-
cusién sobre criterios de seleccién). En los
pares (E+48S) la clase LI representa ~ 17%,
AT ~ 9%, DI ~ 37% y el resto de }a mues-
tra ~ 38% esti dentro de la clase NI (sin
signos de interaccién). Sulentic {1989) de-
mostré la utilidad de estas clases de interac-
cién para el estudio de las propiedades in-
frarrojas en pares {ver Capitulo 3). En este
capitulo hemos estudiado el comportamiento
de la luminosidad L g como funcidén de estos
indicaderes de interaccién. En la Figura 2.19
(panel izquierdo) presentamos los resultados
obtenidos para las componentes S y para las
componentes E/SO en pares. La clase IN es
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Tabla 2.24: Tipos Morfolégicos y Criterios de Aislamiento en Pares (E45) y Galaxias Aisladas

Tipo Morf N (%) A(%) Tipo Morf N (%) A(%)
A. Pares (E48) (-,-) Pares (E+5) {+,+)

E 24 73 15 E 28 70 13
S0 9 27 9 S0 12 30 9
Sa 13 39 11 Sa g 23 8
5b 12 36 10 Sh 200 50 11
Se 7 21 8 Sc 10 25 8
Sm 1 3 3 Sm 1 3 3
B. Gal Aisladas Vg, (0) Gal Aisladas Vigae (1, 2)

E 23 50 10 E 10 56 18
S50 23 50 1t S0 8 44 16
Sa 46 14 2 Sa 5 8 4
Sh 102 30 3 Sh 33 50 9
Se 149 44 4 Sc 20 30 7
S 41 12 2 Sm 8 12 4

una combinacién de los indicadores LI, AT
y DI La clase SA es el valor de 1a mediana
correspondiente a todos los componentes S
(E/S0) en pares. La clase ISO es la media-
na de todas las galaxias de tipo S (E/S0) en
Ia mmestra de galaxias aisladas. En el panel
de la derecha, se ilustra el comportamiento
de Lp como funcién del pardmetro de sepa-
racién adimensional SEP en pares, indepen-
diente de la velocidad radial definido como:

SEP =

Dist entre componentes

(2.17)

Semieje mayor gol primaria

Es interesante notar que las componentes
E/SG en pares con separaciones SEP < 1.5
tienden a tener valores menores de Ly que la
mediana representativa de las galaxias E/S0
aisladas, mientras que para las galaxias es-
pirales, esto no se nota pronunciadamente.
La distribucién de separaciones proyectadas
(en unidades absolutas) nos dice que ~ 60%
de los pares tienen separaciones menores que
40 kp« pero la dispersion observada es simi-
lar a lo largo de todo el intervalo desplegado

de separaciones. No hemos encontrado nin-
guna tendencia estadisticamente significati-
va de Ly con la morfologia de interaccidn.

Finalmente, hemos estudiado el compor-
tamiento de la luminosidad Lg con el tipo
morfologico en la muestra de galaxias aisla-
das y de pares (E+48). También hemos explo-
rado el comportamiento de Lg como funcién
del parametro de separacién SEP (tomando
intervalos unitarios de separacién). En el pa-
nel izquierdo de la Figura 2.20, presentamos
los resultados obtenidos para los pares (E+85)
y las galaxias aisladas. En estas grificas se
puede apreciar que las galaxias Sc y Sm son
las menos luminosas, lo cual introduce un
efecto de seleccidn contra estas galaxias en
pares y galaxias aisladas.

El panel izquierdo de la figura contiene in-
formacion adicional tomada de Roberts &
Haynes (R&H, 1994) quienes llevaron a cabo
una extensa revision de las propiedades fun-
damentales de las galaxias a lo largo de la
sucesion morfolégica de Hubble, usando co-
mo muestras para analisis el catdlogo RC3,
el catdlogo general de galaxias de Arecibo
(AGC, Haynes & Giovanelli), el catiogo ge-
neral de Upsala (UGC, Nilson 1973) y un
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Hubble y Separacion Proyectada en DPares

(E+5).

r.atiogn conformade a partir de las observa-
ciones en multifrecuencias en el volumen ocu-
pado por el superciunulo local y cuya mues-
tra se denominé RC3-LSc. Los resultados
de R&H para la muestra de galaxias RC3-
LS¢ mmuestran un comportamiento coalitati-
vo muy similar al que encontramos nosotros.
Debido a la clasificacién morfolégica mas fi-
na en e} trabajo de R&H hemos promediado
fos valores de las medianas entre dos subti-
pos morfoldgicos sucesives, para hacer mas
apropiada la comparacién. Los errores re-
portados son la diferencia entre la mediana
y el percentil 25%. La forma de calcular Lg
en el catdlogo RC3 difiere de la convencién
adoptada en este trabajo en cuanto al siste-
ma de magnitudes adoptado, lo cual expli-
ca las diferencias entre los valores de R&H
y los nuestros. La sucesién de tipos mor-
folégicos, como la hemos presentado aqui,
es una sucesién del cociente bulbo/disco, el

cual es mayor para las galaxias elipticas y S0
¥ practicamente no existe para las galaxias
enanas Sm. También puede pensarse como
una sucesion que sigue el desarrollo de los
brazos espirales, terminando con lo que pu-
diera considerarse como un caso limite, nna
galaxia Sm o irregular vista como un sdlo
brazo.

El panel derecho de la figura, muestra la
tendencia encontrada de Lpg como funcién
del parametro de separacién SEP. Hemos
subdividido la muestra de pares (E4+S) de
acuerdo a valores de SEP > 4,3 < SEP <
4,2<SEP <3, 1<SEP<2ySEP<1}
presentande por separado los valores de la
componente espiral (5) y eliptica / lenticu-
lar (E/S0). Lp muestra nna tendencia poco
significativa a disminuir hasta por un factor
~ 1.5 (1.57) conforme el pardmetro de sepa-
racién disminuye.

2.9 Resultadosdel
Capitulo

El criterio de seleceidn de pares requiere que
ambas componentes difieran en didmetros
por menos que un factor 8. Esto significa
que la muestra de pares (E+S) estd sesgada
contra la presencia de pares jerdrquicos. Un
efecto de este sesgo se traduce en que hay
mas galaxias enanas en la muestra de gala-
xias alsladas que en los pares, lo cual esti
impidiendo una comparacién apropiada en-
tre ambas muestras. La distribucién de mag-
nitudes absolutas en los pares (E+S) y en
las componentes E/30 aisladas, indican au-
sencia de galaxias E/S0 de baja luminosidad
{(Mzy, > —17.0). Esta es una diferencia im-
portante que debe tomarse en cuenta para
hacer la comparacion estadistica entre pares
y galaxias aisladas.

Ninguna de las muestras es completa en el
intervalo de magnitudes aparentes de m,, =
13.5 a m_,, = 15.7. Si consideramos el valor
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0.5 como representative de la completez, los
pares (E+45) son ~ 90% completos, mientras
que las galaxias aisladas son ~ 80% comple-
tas en este intervalo de magnitudes,

Las distribuciones de magnitud absoluta
indican que de manera global (sin conside-
rar la informacién morfoldgica o la jerarquia
en magnitud absoluta de las componentes
en pares) existe un exceso en himinosidad
dptica en los pares {E+S5), respecto de las
galaxias aisladas. Este exceso sobrevive y
es estadisticamente significativo atin después
de tomar en cuenta la poblacién de galaxias
de baja liminosidad que esta presente en la
muestra de comaparacién. Cuando conside-
ramos la informacion morfolégica, encontra-
mos que las galaxias espirales en pares son
las responsables de las diferencias en lumi-
nosidad encontradas entre pares y galaxias
aisladas, mas que las galaxias elipticas. La
diferencia en luminosidad éptica entre com-
ponentes S en pares y componentes S en gala-
xias aisladas es estadisticamente significativa
> 3o (considerando galaxias aisladas ena-
nas) y ~ 2o (sin considerar galaxias aisla-
dasde baja luminosidad). Cuando conside-
ramos la jerarquia en magnitud absolita de
las componentes en pares (componente pri-
maria y secundaria) y el tipo morfolégico co-
rrespondiente, mevamente encontramos que
es la componente primaria de tipo espiral la
que es responsable de la diferencia en lumino-
sidad éptica respecto de las galaxias espirales
aisladas.

Cuando consideramos los criterios de aisla-
miento de ambas mmestras, encontramos que
las componentes espirales en pares que se en-
cuentran en un ambiente menos aislado (-,-
) son ~ 1.49 veces mas luminosos que las
componentes espirales en pares mds aislados
{+.,+). En este caso, el factor de distancia
entre ambas muestras no es importante, por
lo que la diferencia en luminosidad encontra-
da parece estar relacionada con el ambiente
asociado a las galaxias. De manera similar,
las galaxias aisladas espirales mds aisladas
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(criterio de aislamiento 0) parecen ser menos
luminosas que las galaxias espirales aisladas
menos aisladas (criterio de aisiamiento 1, 2)

. por un factor ~ 2.07, antes de eliminar las

galaxias de baja luminoesidad, y per un factor
~ 2.13 después de corregir por galaxias de
baja luminosidad. En este caso, el factor de
distancia entre ambas muestras tampoco es
importante, lo cual indica que también al in-
terior de las galaxias aisladas existe un efecto
en luminsosidad relacionado con la densidad
amhiental. Como dato interesante, la com-
ponente primaria de tipo E/S0 en pares, es
menos luminosa al pasar del criterio de ais-
lamiento (+,+) al (-,-) por un factor ~ 1.7,
sin que intervenga en este caso el factor de
distancia.

La forma de la funcién de luminosidad
éptica (OLF) de los pares (E+8S) tiende a
converger hacia la OLF de las galaxias ais-
ladas en la parte brillante, lo cual demues-
tra cualitativamente que existe un exceso en
luminosidad 6ptica de los pares, respecto a
las galaxias aisladas. Un ajuste a la parte
brillante de estas OLFs con una funcién de
Schechter, nos permite obtener valores de M.
que confirman esta tendencia y son consis-
tentes con las estimaciones hechas a partir
de las distribuciones de magnitud absoluta.

No hay diferencia estadisticamente signifi-
cativa, a nivel de las medianas y los prome-
dios en luminosidad éptica, entre las distri-
buciones de huninosidad de las componentes
S en pares {E4+3) y las componentes 5 en
pares (5+8). Tampoco hemos encontrado di-
ferencia en el comportamiento de la emisién
dptica entre estas muestras, a través de la
funcién de luminosidad éptica. Los resulta-
dos de los ajustes a las OLFs obtenidas con
una funcién de Schechter (en la parte brillan-
te) nos permite obtener valores de M. que
son consistentes con las estimaciones de las
distribuciones de magnitud absoluta.

Cuande exploramos la representacién
morfolégica de ambas muestras, primero
considerando una comparacion de la mues-



L

2.9. RESULTADOS

tra completa de pares aislados de Karachent-
sev contra la muestra completa de galaxias
aisladas de Karachentseva y considerando
la informacién morfoldgica original de los
catdlogos, hemos encontrado una sobreres-
presentacion de galaxias E y Sa en pares y
una subrepresentacién de galaxias S0, Sc y
Sm respecto a las galaxias aisladas.

Las galaxias Se¢ y Sm tienden a mostrar
menor luminosidad Lp que otros tipos mor-
folégicos en pares y galaxias aisladas, por le
que este es un efecto de seleccién presente en
ambas mmestras.

Una posibilidad para explicar el déficit de
galaxias S0 es que una fraccién estén mal cla-
sificadas como galaxias E o galaxias espirales
tempranas. Otra posibilidad es que algunas
galaxias 50 hayan adquiride brazos espira-
les a traves del proceso de interaccién en ct-
yo caso tanto la sobrerepresentacién de gala-
xias B como la subrepresentacién de galaxias
S0 pueden significar evidencia de evolucién
secilar (efecto de colisiones) en los pares.

Dentro de los errores porcentuales esti-
mados, la muestra de galaxias aisladas con
velocidad radial conocida (las galaxias ais-
ladas del presente estudio) parece ser mor-
foldgicamente representativa de la muesira
madre de galaxias aisladas de Karachentse-
va, excepto en las galaxias aisladas de ti-
po morfolégico Sa, que estdn subrepresenta-
das respecto a la muestra original, mientras
que las galaxias Sc estdn sebrerepresentadas.
La sobrerepresentacién de galaxias Sc aisla-
das contiene un efecto de seleccién adicio-
nal, introducide por nuestro requerimiento
de conacer velocidad radial. Una seleccién
{por velocidad radial) de galaxias de “cam-
po”tiende a tomar mds en cuenta a las ga-
laxias con un medio interéstelar rico en gas
y con regiones HII brillantes, donde es mas
facil distinguir en un espectro las lineas de
emisién que de absorcién.

Al comparar las fracciones por tipo mor-
folégico entre los pares {E+85) y las Galaxias
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Aisladas CIG, podemos notar que se mantie-
ne una sobrerepresentacion de galaxias E y
Saen la muestra de pares y una subrepresen-
tacién de galaxias SO respecto a las galaxias
aisladas. Hemos explorado la expectativa de
explicar el déficit de galaxias S0 atribuyendo-
lo a galaxias frecuentemente mal clasificadas
como galaxias E, revisando por un lado, la
clasificacién morfolégica de las galaxias E/S0
en el registro digitalizado de Palomar y, por
otro lado, extrapolando la fraccién de gala-
xias E y 50 en pares (E+85) a partir del es-
tudio morfolégico de Rampazzo y Sulentic
(1992) en una muestra de pares (E48) en el
hemisferio sur. Aiin tomando en cuenta es-
tas correcciones en los tipos morfolgices E
y S0 de ambas muestras, encontramos que
se mantiene nna sebhrerepresentacion de ga-
laxias B y Sa en la muestra de pares y una
subrepresentacion de galaxias S0 respecto a
las galaxias aisladas.

No hemos encontrado ninguna tendencia
estadisticamente significativa de la luminosi-
dad éptica Lg con la morfologia de interac-
cién y el parametro de separacién, SED.
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Capitulo 3

Propiedades Infrarrojas

3.1 Introduccidn

En afios recientes se ha acumulado evidencia
que sefiala una mayor emision en el infrarcojo
lejano en galaxias interactuantes con respec-
to a otras mwuestras de galaxias no interac-
tuantes (Soifer et al. 1984; Sanders & Mira-
hel 1996, Dultzin-Hacyan 1997). Esto se ha
interpretado como nna manifestacion de ma-
yor formacidn estelar en estos sistemas. Los
resultados previos han mestrado una disper-
sion grande en cuanto al nivel estimado de
enusion infrarroja inducida por interaccidn,
Los resultados mds importantes parecen in-
dicar que la tasa de formacién estelar, en mu-
chos casos, es mayor respecto a los niveles
observados en galaxias aisladas {por facto-
res entre ~ 2 — 10). La dispersién tan alta
en estos resnltados indican la importancia de
los sesgos relacionados con la seleccién de las
muestras. Hay muchos tipos de sistemas in-
teractuantes que se pueden identificar por la
morfologia de sus componentes, cociente de
tamanos entre las componentes y morfologia
de inferaceidn, por mencionar unos cnantos
criterios posibles de seleccién. El nivel de ac-
tividad en el infrarrojo lejano es ciertamente
dependiente de todas o la mayoria de estas
propiedades.

En este capitulo vamos a explorar las
propiedades de emisién infrarroja (Lo,
Lzs/LB, Lso, LGO/LBa Liow, LI(JO/LEh
Lrrr, Leir/Lp y otras cantidades infrarro-
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jas que podemos formar) en la muestra de
pares mixtos (E+5) y en las galaxias ais-
ladas CIG, las cnales fueron seleccionadas
dpticamente. Comenzamos con una breve
descripcion de nuestro nuevo procesamiento
a las observaciones de IRAS en ambas mues-
tras. A lo largo del éste capitulo, vamos a
comparar solamente las componentes espira-
les de ambas muestras, primero consideran-
do sdlo las detecciones en 25, 6 y 100 pm y
después, tomando en cuenta la informacién
que obtuvimos para las galaxias no detecta-
das en forma de limites superiores, a través
de la aplicacién de métodos estadisticos no
paramétricos que tamnbién describiremos bre-
vemente. Con estos métodos calcularemos y
compararemos las funciones de distribucién
mas probables para las distintas huninosi-
dades y cocientes de celores y luminosida-
des infrarrojas. Exploraremos la correlacién
Lprp-Lp en ambas muestras y llevaremos a
cabo una aproximacién de primer érden para
estimar las lnminosidades Lprg en las com-
ponentes 8 en pares {S+5) y poder comparar
las propiedades de Lp;g entre galaxias 5 en
pares (E+S) y pares (S+8). También explo-
raremos el contenido de HI en pares (E+S) y
galaxias aisladas y sus implicaciones en am-
bas muestras. Nuestra siguiente aproxima-
cién consiste en comparar la emisién infra-
rroja entre pares y galaxias aisladas, a través
de la funcién de huninosidad infrarroja uti-
lizando un método bivariade (Mz., Lrir)-
Finalmente, estudiaremos el comportamien-
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to de las distintas luminosidades ¥ cocien-
tes de lnminosidades infrarrojas como fun-
cién del tipo morfolégico, la morfologia de
interaccién y la separacién entre componen-
tes. También estimaremos ¥ compararemos
la tasa de formacién estelar inferida a partir
de Lprp, entre las galaxias Se¢ aisladas ¥ en
pares (E+8).

3.2 El Anélisis de las Ob-
servaciones de IRAS

Vamos a deserihir brevemente nuestro mievo
tratamiento a las observaciones del satélite
[RAS en las galaxias aisladas ¥ en pares,

(1} Comenzamos por corregir las coordena-
das de todas las galaxias en declinacién
Y ascencion recta, usando el programa
FINDER en el departamento de Fisica
¥ Astronomia de la Universidad de Ala-
bama el cual localiza automaticamente
los objetos de interés en las placas del
registro de Monte Palomar Y permite
calcular las coordenadas con una preci-
sion de ~ 10~ 15 segundos de arco, sufi-
cientemente buena para ayndar a elimi-
nar la confusién en la direccién de mo-
vimiento (in-scan) de los detectores del
satélite infrarrojo IRAS.

(2) En una primera visita realizada al
centro de astronomia infrarroja (antes
IPAC: Infrared Processing and Analysis
Center) en Pasadena, California, EUA,
hemos utilizado el paquete de reduccidn
de datos infrarrojos SCANPI (Scan
Process and Integration) que es un con-
Junto de programas disefiados para tra-
bajar con datos del satélite IRAS e una
dimensién, SCAND] permite manipnlar
los datos basicos de diferentes maneras
en un radio (que puede ser variable) de
L.7 minutos de arco alrededor de Ia posi-
cidn de cada galaxia. Para una descrip-
cian detallada, ver Apéndice B.

(3) Después de este proceso de cosuma,
ajustamos una fuente de commparacién
puntual (templete) a la sefial asi obteni-
da en una vecindad alrededor de la po-
sicién de interés. Esto nos permite esti-
mar la amplitud {densidad de Aujo) y el
ruido local o fluctuaciones (BRMS: Root
Mean Square). De esta Inanera, estima-
mos una densidad de fAujo filtrada por
una fuente puntual. E) tamaio del hag
(FWHM: Full Width at Half Maximum)
o bien, ancho total a altura media de I
sefial en las bandas de observacién de
IRAS, es de aproximadamente 0.8 mi-
nutos de arco en 12 y 25um, 1.7 minu.
tos de arco en 60um y 3 minutos de ar-
co en 100um. Este procedimiento nos
da una estimacién satisfactoria del Rujo
para las galaxias cuyo didmetro angular
es menor gue 2 minutos de arco. Para
galaxias con tamafio mayor, hemos uti-
lizado un estimador de Bujos mas apro-
piado FNU(Z), que permite caleular el
flujo dependiendo de la amplitud de Ja
senal y la posicidu de la linea hase ajus-
tada a los datos. Para una descripcién
detallada, ver Apéndice B

(4) Cuando el valor del cociente sefial a rui-
da {SNR: Signal to Noise Ratio) es mmy
bajo, hemos utilizado el estimador de
fitjos FNU(T) (ver Apéndice B). De
manera complementaria hemos revisa-
do ademas, los trabajos de Rice et al.
(1988) y Young et al. (1989) donde se
reparta nn andlisis de datos de IRAS si-
milar al nuestro, en dos dimensiones, pa-
ra galaxias con didmetro angular mayor
que b minutos de arco. De estos traba-
Jos hemos tomado los Rujos de 14 ga-
laxias CIG; CIG 80 = NQC 772, CIG
105 = NGC 925, CIG 197 = NGC 2403,
CIG 324 = NGC 2841, CIG 347 = NGC
2903, CIG 461 = NGC 3521, CIG 523
= NGC 4236, CIG 543 = NGC 4605,
CIG 559 = NGC 4826, CIG 610 = NGC
9457, y CIG 837 = NGC 6503. Para los
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pares de galaxias CPG hemos tomado
los flnjos de CPG 353 = NGC 4649, y
CPG 334 = NGC 4382.

(5} Hemos verificado la consistencia de
nuestro procedimiento comparando los
flujos obtenidos en 60 y 100 ym (don-
de registramos el porcentaje m4s alto de
detecciones) en un subconjunto de nes-
tras galaxias que aparecen reportadasen
el catalogo de fuentes débiles (FSC) ob-
servadas por IRAS. El comportamiento
det valor residual (diferencia entre nues-
tro valor y el reportado en ¢l catilogo)
siempre se acumula alrededor del valor
cero con una dispersién muy pequena,
le cual nos da confianza en nuestras de-
terminaciones del Aujo infrarrojo. Tam-
bién comparamos las densidades de flujo
encontradas con SCANFI con los valo-
res reportados por el catdloge de fuen-
tes puntuales PSC para el caso de las
fuentes mas intensas. Hemos encontra-
do que las densidades de flujo obtenidas
con SCANPI difieren sistematicamente
de las del PSC, especialmente en 60 y
100pm. A partir de nuestros datos, en-
contrameos que el factor de escala pro-
medio f =Flujo (PSC)/Flujo (SCAN-
PI) en 60 y 100pm, es 1.02 £ 0.02 y
0.92 * (.04 respectivamente, semejante
a lo reportado por Knapp et al. (1989).
En este trabajo vamos a utilizar los va-
lores del flnjo encontrados con SCANP'L

El aumento en sensitividad de SCANPI
respecto al catialogo PSC alcanza un factor
~ 3 =5, pero no es uniforme debido a que no
siempre hay el mismo niimero de barrides al-
rededor de una posicién dada y a la contami-
nacién, especialinente en 100pm cuyo origen
se produce por calentamiento del polvo en
regiones peutras debido al campo general de
radiacién interestelar o cirrus Galictico. He-
mos considerado que una galaxia fue detec-
tada en nna longitud de onda dada, si la am-
plitud que medimos es mayor que 3 veces
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el ruido local RMS y ademds el parametro
X(EW) {que nos permite distinguir la pre-
cisi6n de las coordenadas que calculamos res-
pecto a las coordenadas actuales vistas por
IRAS en la direccidn de movimiento de los
detectores) estd dentro de 40 segundos de ar-
co (para pares) y 90 segundos de arco (pa-
ra galaxias aisladas). También reexamina-
mos mas cuidadosamente un subconjunto de
las galaxias en pares, tomando en cuenta la
geometria proyectada de los detectores y la
orientacién de las galaxias, (ver Apéndice C).
Para las galaxias que se encuentran en regio-
nes del cielo que IRAS no observé, hemos
adoptado las cotas superiores al flujo reco-
mendadas en el catdlogo de fuentes débiles
FSC.

De acuerdo con el IRAS Explanatory Sup-
plement, Beichman et al. (1988}, los errores
sistemdticos en los flujos son ~ 2% — 10%
dependiendo de la longitud de onda. Los
errores de nuestra reduccion estin reporta-
dos como:

o = (2 Flujo® + RM 5%)1/2 (3.1)

Donde € = (.02,0.05,0.05 y 0.1 en 12, 25,
60 y 100pm respectivamente, RMS es el rui-
do local alrededor de la medicion y Flujo es
el flujo obtenido. En caso de no deteccio-
nes hemos adoptade la convencion de repor-
tar una cota superior al flujo (upper limit) a
partir de muestras estimaciones del ruido lo-
cal RMS como 3 veces el ruido RMS mas lo
que se observe después de hacer los prome-
dios con SCANDI en la posicién del objeto.
En el Apéndice B presentamos los resultados
de nuestra reduccién para los pares {E+5).
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3.3 La Emision Infrarroja
de Los Pares (E+8S) y
Las Galaxias Aisladas.

En este trabajo hemos incluido la muestra de
126 pares (E+S). La confusién causada por
la carencia de resolucién espacial del satélite
IRAS, especialmente en los pares mds cerca-
n0s con separacién proyectada menor que 3
nunutos de arco es una limjtacidn importan-
te en este tipo de estudios. En algunos otros
CAS0S €N que, a separaciones niayores que 3
minutos de arco, la emisién parece emerger
de alguna regién entre las galaxias compo-
nentes, se adopté el criterio de asignar la
emisién a la galaxia mas cercana a la posi-
cidn asociada con e} centroide de la emision.

Para comenzar nuestra discusién, vamos
a hacer algunas aclaraciones con respecto a
las componentes E/S0 en pares. La mayoria
de los pares no se pueden resolver en el in-
frarrojo lejano por el tamafo de los detec-
tores de IRAS (aproximadamente el 70% de
los pares (E45) tienen separaciones aparen-
tes menores que 2.5 minutos de arco). Avin
ent el caso de que la componente E/S0 en un
par mixto fuese una fuente de emision infra-
rroja y que podamos identificar el origen de
la emisién (ver algunos casos discutidos en el
Apéndice C), el problema del apantallamien-
to que produce la galaxia espiral (ver discu-
sién en el Apéndice B), nos impide estimar
apropiadamente (salvo en ciertas condiciones
como veremos en el Apéndice Cj el flujo de
cada componente por debajo de la resolucién
nominal. En estas condiciones, los resulta-
dos obtenidos con SCANPI para las compo-
nentes E/S0, son poco clares. Maés atin, los
limites sitperiores o cotas estimadas del Au-
jo en las componentes E/SD por medio de
SCANTT deben tomarse con precaucion, es-
pecialmente en el caso en que la compafera
espiral haya sido detectada.

Nuestro procedimiento para obtener una

Tabla 3.1: Galaxias E/SO en Pares (E48S)
Detectadas con SCANDP'L

Tipo N N N N
(12pum)  (25pm)  (60pm)  (100pan)

E 3 6 7 6

S0 3 5 7 8

Niumero total de galaxias B = 88
Niimero total de galaxias 50 = 38

cota superior al flujo (limite superior) en la
posicién de la componente E/S0 esti basa-
do en estimar el nivel de las fluctuaciones
RMS en la linea base en la cercania de la
componente espiral (que si se detecta en la
mayoria de los casos) aiin sabiendo que la re-
solucién es pobre. Una estimacién de la cota
superior al flujo en estas condiciones nece-
sariamente dependera de la separacién entre
componentes, del nivel de flujo infrarrojo en
la espiral y de si la fuente espiral ha sido o no
resuelta. ’or estas razones, tenemos que ser
mas cnidadoesos con la interpretacion de cual-
quier resultado relacionado con la estadistica
no paramétrica en las componentes E/S( en
presencia de datos censados. En la Tabla 3.1
presentamos el niimero de galaxias E y S0
detectadas con SCANPI en las distintas fre-
cuencias de ohservacién de IRAS,

La fraccién detectada de galaxias E y S0
en pares con SCANDPI es baja. DPor lo tan-
to, en este capitilo vamos a centrar nuestra
discusion en las galaxias espirales en pares,
postulando como hipétesis de trabajo, que
la emisién proviene de la componente espi-
ral. En el Apéndice C, llevaremos a cabo un
estudio con mayor resolucién para intentar
detectar las componentes E/S0 en pares con
separaciones proyectadas de hasta 2 minutos
de arco.

De un total del 468 galaxias en la muestra
de galaxias aisladas CIG, hernos detectado
(sin separar por tipe de Hubble) 35% de las
galaxias en 12 um, 36% en 25 pm, 84% en 60
gy 66% en 100 pun. Para los pares (E+85),

o
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la proporcion es de 34% en 12 um, 38% en
25 pum, 92% en 60 pum y 78% en 100 pm.
Mais de la mitad de las galaxias se detecta-
ron en 60 y 100 pm. En cualquier tratamien-
to estadistico de muestras como las de pares
y galaxias aisladas, las limitaciones de sen-
sitividad de un registro como el del satélite
IRAS son un problema impertante que im-
pone una seleccion asociada principaimente
con la distancia. Este problema afecta a am-
bas muestras por 1o que en nuestro proceso
de comparacion entre ellas, es més apropia-
do €l uso de variables independientes de la
distancia para reducir efectos de sesgos pre-
ferenciales.

A lo larzo de este capitule vamos a em-
plear la Inmineosidad en el infrarrejo lejane
Lyprg como une de nuestros indicadores de
himinosidad, Lgrp nos da informacién sobre
la haminosidad emitida dentro del intervalo
de longitudes de onda de 42.50m a 122.54m.
Esta luminosidad se calcula en lumimesida-
des solares y se obtiene a partir de la combi-
nacion de los flujos de IRAS obtenidos en 60
v 100 pan. (Persson et al. 1985; ver Apéndice
A).

En la Figura 3.1 presentamos las distri-
bucienes de luminosidad infrarreja Lpyp ¥
del cociente de huminosidades Lrrp/Lp pa-
ra las galaxias espirales en pares y las ga-
laxias aisladas CIG considerando selamente
los datos detectados en 60 y 100 pm. En ia
Tabla 3.2 presentamos nuestras estimaciones
del promedio y la mediana en lumnesidad
separando por tipo morfolégice. En esta pri-
mera aproximacién, hemos considerado por
separado las detecciones y hemos caleulado
los premedios y medianas de los datos que
poseen una estimacion o limite superior del
flujo (datos censados; ver Apéndice D) como
si fuesen detecciones. Debido a que la totahi-
dad de las galaxias en ambas muestras tiene
Iatitud galdctica b > 20, no hemos conside-
rado el enrojecimiento interestelar en Lp.

Las galaxias 5 en pares (E+S) son mas
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Figura 3.1: Luminosidad Infrarroja en Gala-
xias S Aisladas y en Pares {(E+5)

luminosas que las galaxias S aisladas {consi-
derando la mediana) por un factor ~ 2.35 y
~ 200 en Ly;r ¥ Lrir/Lp respectivamen-
te. En ambos casos, la prueba Kolmogorov-
Smirnov nos dice que las muestras de gala-
xias espirales son diferentes, con un alto ni-
vel significativo {~ 99.9% ). En la distribu-
cién de luminosidades L gy g, podemos obser-
var un efecto de seleccién que hace que las
galaxias intrinsecamente mas brillantes sean
las mds susceptibles a ser detectadas. En
cambio, en la distribucién del cociente de lu-
minosidades Lryp/Lp (que es una cantidad
independiente de la distancia), este efecto ya
no es tan notorio, pero la diferencia en el va-
lor promedio det cociente en hminosidades
de ambas muestras signe siendo altamente
significativa.

En la Figura 3.2 presentamos las distri-
buciones de luminosidad infrarroja Lprg ¥y
del cociente de luminosidades Lpyp/Lp pa-
ra las galaxias espirales aisladas, antes y des-
pués de corregir por la poblacién de gala-
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Tabla 3.2: Luminosidades y Cocientes de Luminasidades en el Infrarro Lejano en Pares (E+5)

¥ Galaxias Aisladas: Detecciones

Muesira N Prom  Sigea

Mediana  Sigma  Pracha Kolmogorov-Smirnov

Nivel Significativo

A. Lmminosidad Tnfrarroja (LogLptg)

E Aisl Det 23 9.674 G513  9.716 0,136  0.083
E Pares Det 12 9,202 0.897 9.485 0.459
E Aisl No Det 41 9.345 0.526 9.313 0.330 0.037
E Parcs No Dot 114 9.500 0.449 9.552 (.312
Sa-Sm Aisl Det 266 9.581 0.611 9.667 0.362 1.6c-7
Sa-S5m Pares Det 87 10.045  0.477 10.038 0.304
Sa-Swm Aisl No Dot 138 9.308 0.768  9.486 0.418  0.014

Sa-Sm Pares No Dot 39 9.613 0.305

9.694 0.232

B, (Loglrrr) en Galaxias Aislwlas son Mz, < =170

Sa-Sm Aisl Det 254 9.649 0.529
Sa-Sm Aisl No Det 119  9.537 0.486

9.686 0.313
9.556 0.364

C. Cociente de Luminosidados {LogLr;r/Lg)

E Aisl Det 23 -0.135  0.321 -L181 0.209 L.074
E Pares Dot 12 -0.678 0950  -0.310 0.549
E Aisi No Det 41 -0.487 0479  .0.396 0.271 0.219
E Pares No Det 1i4  -0.334 0.408 -(.368 4.277
Sa-Stu Ais] Det 266 -D.099  0.340 -0.114 0.203  3.0c-8
Sa-Sin Pares Dei 87  0.204 0.385 0.185 0.256

Sa-Smm Aisl No Det 138 -0.125 0.342
Sa-5in Pares No Det 39 -0.072  0.344

-0.135 0200 0516
-0.081 0.225

D. (LugLFIR/LB) on Galaxias Aisladas con Mzy < ~17.0

Sa-Sm Aisl Det 264 -0.093 0.343
5a-S5m Aisl No Det 119  -¢.090) 0.332

-0.412 0.204
-0.088 (G200

xias de baja luminosidad Mz, < =17.0 (ver
Capitulo 2). Las galaxias S en pares siguen
siendo mds luminosas que las galaxias $ ajs-
ladas por un factor ~ 2.25 y~200en Lp;p
¥ Lriar/L g respectivamente {en ambos casos
con un nivel significativo de 99.9%) . Con
este resultado y con el propésito de Zanar
confiabilidad estadistica, vamos a continuar
nuestro andlisis comparativo de las propieda-
des infrarrojas considerando la muestra ori-
ginal de galaxias aisladas (sin eliminar las ga-
laxias aisladas de baja luminosidad) y consi-
derando solamente las componentes espirales
de ambas muestras. En la Tabla 3.2 presen-
tamos la estadistica asociada con estas com-
paraciones,

Dultzin-Hacyan, Masegosa & Moles {1990)

ivestigaron el origen de la emisién de 12-
100 pam en una muestra de galaxias con hro-
tes de formacién estelar, encontrando que la
emisién en 25 gm es la qe estd més clara-
mente relacionada con eventos recientes de
formacién estelar y con la fuente de fotones
ionizantes (Dultzin-Hacyan, Moles & Mase-
gosa 1988). Por tanto, esperariamos que en
nn andlisis similar al realizado con Leipny
Lrir/L g (ahora considerando sélo deteccio-
nes en 25 pm) también detectemos diferen-
cias entre ambas muestras. En la Figura 3.3
presentamos el comportamiento de la distri-
bucién de luminosidad en 25 pn Los, vy de la
distribucién del caciente Lag /L g para las ga-
laxias (8a-Sm) aisladas y en pares. La Tabla
3.3 contiene la estadistica correspondiente.
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Tabla 3.3: Luminesidades y Cocientes de Luminosidades en el Infrarro Medio en Pares (E4S)
y Galaxias Aisladas: Detecciones

Muestra N Promedio  Sigma Mediana  Sigma  Prucba Kolmogorov-Smiruov
Nivel Significativo

E. Lumnosidad Infrarroja (LogLas)
Sa-Sm Aist Det 143 8.868 0.723 8.998 0.486  0.0029
Sa~-Sin Pares Det 46 9.238 0.498  9.255 0.292
Sa-Sm Aisl No Det 262 8.884 0.647  9.046 0.369  1.25e-6
Sa-Sm Pares No Det 83 8.280 0.462 9.386 0.193

F. Cociente de Luminosidades (LogLzs /Lg)
Sa-Sin Aisl Det 143  -0.807 0.467 -(.800 0.354 0.0087
Sa-8in Pares Det 46  -0.583 G.466  -0.358 0.329
Sa-Sm Aisl No Det 262 -0.671 0.338 .0(.623 0.216  3.9c¢4
Sa-Sm Pares No Det 83 -$1.460 0.281 -0.421 0.213
G. Contenido de Hidrogeno (LogMyr)

Sa-Sm Aisl 262 9.654 0.519  9.740 0.324 0.972
Sa-Sm Parcs 41 9.640 0.474  9.769 0.300

Los es un factor ~ 1.81 veces mas lami-
noso en las componentes espirales en pares
que en las galaxias espirales aisladas con un
nivel significativo de ~ 99.80%, mientras que
L5 /L p es mas luminose en pares por un fac-
tor ~ 1.74 respecto a las galaxias aisladas
con un nivel significative de ~ 99.20%. Es-
tos resultados preliminares nos indican que
ambos indicadores Lpyr y Las parecen ser
significativamente de la emision infrarroja en
las componentes espirales en pares respecto
a las galaxias espirales aisladas, aungue el
indicador Lprp parece reflejar este efecto de
manera mas nitida y con un nivel significati-
vo mds alto que Lyy.

En las figuras anteriores podemos notar
que entre la muestra de galaxias (E+S), no
encontramos galaxias con emisién en el le-
jane infrarrejo en el intervalo de las gala-
xias ultralumineosas (Lprp > 10'2Lg). La
muestra de pares incluye casos con evidencia
morfolégica de distorsion e interaccién. La
separacion promedio en esta muestra es, en
unidades absolutas, ~ 48 kpc (Figura 2.7,
Capitulo 2) donde el 60% de estos pares tie-
nen upa separacién menor que 46 kpe. El
criterio de seleccion de pares estd introdu-

ciendo un sesgo en contra de pares en estado
de fusién plena. En este caso, dependiendo
de la resolucién de la imagen, puede ya no
ser posible definir los didmetros individuales
de las galaxias mas alld de una cierta sepa-
racion, haciendo que el criterio de seleccion
sea inoperante.

3.3.1 Las Pruebas Estadisticas

No Paramétricas

Ya hemos notado que la fraccion de gala-
xias no detectadas en las diferentes bandas
de observacidn de IRAS representa un alto
porcentaje en ambas muestras. Por tanto,
para comparar las propiedades de la emision
infrarroja en pares v galaxias aisladas, no es
apropiado ignorar los datos no detectados, ni
tamipoco tratarlos cemo detecciones. Es ne-
cesario un tratamiento que permita incorpo-
rar esta informaciénen el analisis estadistico.
Existen métodos estadisticos para trabajar
con datos no detectados. Estos métodos son
llamados en su conjunto Analisis de Super-
vivencia (Survival Analysis) y a les datos no
detectados se les conoce como datos censa-
dos. A continuacién, vamos a hacer un breve
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Figura 3.2: Luminosidad Infrarroja y Gala-
xias de Baja Luminesidad Optica

introduccién sobre estos métodes. Para una
discusion mas detallada ver Apéndice D.

Ningiin procedimiento estadistico puede
recobrar migicamente informacién que nun-
ca fue medida en un telescopio. Sin embar-
go frecuentemente existe implicitamente in-
formacion muy importante asociada con la
no deteccion de los objetos la cual puede ser
parcialmente recobrada bajo hipdtesis razo-
nables. En este trabajo proponemos utilizar
diferentes pruebas estadisticas basadas en di-
ferentes modelos de la distribucién mds pro-
hable de los datos censados.

Los métodos estadisticos para tratar da-
tos censados se pueden dividir en una red de
2 x 2: Paramétricos vs No Paramétricos, y
Univariados vs Bivariados. Los métodos pa-
rameétricos suponen que los datos censados
se pueden extraer a partir de una poblacién
madre con una funcién de distribucién cono-
cida (gausiana, exponencial, etc) la cnal, por
cierto, es la hipdtesis principal utilizada por
los modelos de supervivencia y confiabilidad
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Figura 3.3: Luminosidad en el Infrarrojo Me-
dio en Pares (E+8) y Galaxias Aisladas.

industrial. Los métodos no paramétricos no
hacen ninguna hipétesis sobre la poblacién
parental y estan basados frecuentemente en
métodos de mAxima similitud (maxinmum li-
kelihood). Los métodos univariados tienen
como objetivo determinar las caracteristicas
de la poblacion de 1a cual provienen los da-
tos censados y comparar tales caracteristicas
para dos o mas mnestras con datos censados.
Los métodos bivariados tienen como objetivo
medir cuando nna propiedad censada de una
muestra esta correfacionada con otra propie-
dad de esta y st lo estdn, entonces llevar a ca-
bo una regresién que permita cuantificar la
relacién entre las dos variables. En resumen,
en este trabajo hemos escogido basar nnes-
tro analisis en modelos no paramétricos que
han sido iraplementados dentro del contexto
astrofisico, ya que no conocemos a priori la
forma de la distribucién parental de donde
hemos extraido las muestras de estudio.
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La parte esencial de estas pruebas es-
tadisticas es el estimador para la funcién de
distribucidn de una muestra censada aleato-
riamente, conocide como estimador Kaplan-
Meier (KM Schmitt 1985; Feigelson & Nel-
son 1985; ver Apéndice D). Este estima-
dor derivade por primera vez en 1958 es el
inico estimador autoconsistente, basado en
la técnica de mdxima similitud generaliza-
da para una poblacién a partir de la cual se
extrae una muestra. Cuando se formmla en
forma acumulada, es posible encontrar una
expresién analitica para los errores con for-
ma asintética (para valores grandes de N).
La mediana esta siempre bien definida, aun-
que la media ne lo esta si los valores extremos
después de ordenar la muestra son datos cen-
sados. El estimador Kaplan-Meier trabaja
con cualquier distribucion subyacente {gau-
stana, ley de potencias, bimodal, etcétera)
pero solamente si los datos censados estan
distribuidos de manera aleatoria. Esto puede
representar a simple vista un problema, pues
si detectamos sélo los objetos mas brillantes
de una muestra, la distribucién de datos cen-
sados dependera del brillo. Sin embargo, hay
un factor que ayuda a hacer mds aleatoria la
distribucion de datos censados. Los objetos
astrondémicos en una muestra norinalmente
poseen una cierta distribucién de distancias,
de tal manera que tendremos objetos brillan-
tes a diferentes distancias.

Hemos desarrollado nuestros propios pro-
gramas para calcular el estimador Kaplan-
Meier y hacer estadistica univariada eon
pruebas de hipdtesis nula, es decir, probar la
hipétesis de que dos muestras provengan de
la misma peoblacién madre. Estas son gene-
ralizaciones de pruebas estindar para datos
que sf se detectan, tales como la prueba de
Wilcoxon, Gehan, Peto-Prentice y Logrank.
Estas pruebas difieren basicamente en el peso
estadistico que se asocia a los dates censados
en el calculo de la estadistica y son frecuen-
temente utilizades en bioestadistica. Este
tipo de prueba estadistica entre dos mues-
tras es menos restrictiva que el estimador

Kaplan-Meier, ya que s6lo buscan comparar
dos muestras mas que determinar la verda-
dera distribucién subyacente. Debido a es-
to, las pruebas arriba mencionadas no re-
quieren que la distribucién de datos censa-
dos de las mmestras a comparar sean alea-
torias. La prueba estadistica de GGehan su-
pone que los patrones de distribucién de los
datos censados en ambas muestras es el mis-
mo. La versidn que calcula la varianza con
un método hipergeométrico es mds confiable
en caso de que se tengan distribuciones dife-
rentes de datos censados. La prueba Logrank
parece ser correcta cuando las distribuciones
de datos censados no son muy diferentes en-
tre si. La prueba Peto-Prentice parece ser
la menos afectada por los patrones de distri-
bucién de datos censados. Hemos verificado
la confiabilidad de nuestros programas com-
parando los resultados obtenidos con otros
pragramas en un intercambio de informacién
con el Dr. E. D. Feigelson de la Universidad
de Pensilvania, EUA. Estos temas estdan dis-
cutidos con mas detalle en Schmitt (1985),
Feigelson and Nelson (1985), Isobe, Feigel-
son and Nelson (1986), Prentice and Marek
(1979), Latta (1981) and Lawless (1982). Ver
también el Apéndice D.

Nuestra primera aplicacién de los métodos
estadisticos de andlisis de supervivencia, con-
siste en hacer un andlisis estadistico univaria-
do para comparar propiedades de la emisién
infrarroja entre la muestra de pares (E+5) y
de galaxias aisladas CIG.

3.3.2 Anadlisis Estadistico Uni-
variado y Bivariado

Helou (1986), propuso wn modelo fenome-
nolégico que describe la emisién de las gala-
xias “normales” en las bandas de TRAS como
una combinacidén de dos componentes: una
componente fria llamada cirrus, proveniente
del medio neutro y alimentada per el campo
general de radiacién interestelar, y otra com-
ponente mas caliente y activa, asociada con
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regiones de formacién estelar ¥ cuya intensi-
dad depende de los parametros fisicos prome-
dio en estas regiones. Por otro lado, Dultzin-
Hacyan, Masegosa & Moles (1990) han ar-
gumentado que el mejor trazador de forma-
cibén estelar reciente es el cociente Iys Lo y
han sugerido que Lprp es emitido por pol-
vo calentado por fotones no ionizantes, pro-
venientes de estrellas viejas de masa inter-
media (1-2 Mp). Si adoptamos estas ideas,
¥ suponemos que el comportamiento de la
componente fria es aproximadamente cong-
tante y que la componente caliente o activa
varfa, dependiendo de la intensidad del caln-
po de radiacién en regiones de formacién es-
telar, entonces la luminosidad Lpin y algu-
nos de los cocientes que podemos formar co-
mo: Lgip/Lp, Lys, Lys/Lg, Lso, Leo/Lp,
Lyoo, Lyoof/Lp, s/l e Is0/Iino podrian
ser estadisticamente distinguibles entre pares
¥ galaxias aisladas, bajo la supaosicién de que
las interacciones galaxia-galaxia inducen un
estimulo en los procesos de formacién estelar
¥ por tanto una mayor emisién infrarroja en
los pares. Ver Apéndice A para la definicién
de las cantidades utilizadas.

Debido al alto porcentaje de datos cen-
sados en ambag muestras, hemos utilizado
el estimador de la funcién de distribucién
Kaplan-Meier que explota la informacién so-
bre datos censados para calcular los prome-
dios, medianas, y percentiles, También he-
mos calculado las distribuciones acumuladas
de las cantidades arriba mencionadas, Nues-
tros criterios para comparar lag propiedades
infrarrojas de la muestra de pares y gala-
xias aisladas serdn las pruebas estadisticas de
hipdtesis nula denominadas Gehan, Logrank,
Wilcoxon y Peto-Prentice. Para estas prue-
bas, el nivel significativo estadistico se defi-
ne como: La probabilidad de que la hipétesis
nula sea vilida, esto es, de que las dos mues-
tras a comparar provengan de la misma po-
blacidn subyacente, debe ser del 5% o me-
nos, correspondiendo a un nivel significativo
del 95% o mds. (Ver Apéndice D). Las Fi-
guras 3.4, 3.5 y 3.6 muestran [a funcidn de
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Figura 3.4: La Funcién de Distribucién Acu-
mulada en el Infrarrojo Medio en Pares
(E+8) y Galaxias Aisladas.

distribucién acummlada mas probable y sus
correspondientes errores calculados a partir
de} estimador Kaplan-Meier.

Los resultados de la estadistica no pa-
ramétrica y las pruebas de hipdtesis nula
arriba mencionadas estin reportados en las
Tablas 3.4, 3.5, 3.6, 3.7 y 3.8.

Hemos comparado todos estos indicadores
de Ja emisién infrarroja entre las componen-
tes espirales de cada muestra. En las Ta-
blas 3.4, 3.5 y 3.6 se hace notar que, en mu-
chos de los casos, la estimacién del promedio
estad limitada por el hecho de que los valo-
res superiores e inferiores de cada submues-
tra (después de ordenar los datos de manera
creciente) son valores censados. Esto afecta
la determinacién del promedio pero la forma




3.3. LA EMISION INFRARROJA EN PARES (E+S) 77

L

va

Tabla 3.4: Estadistica No Paramétrica de Luminosidades Infrarrojas en Pares (E+48) y Galaxias

Aisladas
Muestra Némero ULY  Promedio® Desv, Estandar® Percentiles” Promedio®
75 50 25 Limitado a
‘ A. lt)g le
‘ E Aisl 64 39 8.941 0.114 8.053 B8.787 9.283 8.110
E Pares 129 122  8.078 0.193 4101 T7.724  B.487
} S Aisl 404 263  8.205 0.126 7.008 B.448 9.1% 6.113
S Pares 126 90 8.899 0.124 7.830 9.090 9.388 7.686
' B.log(Li2/Lg)
E Awisl 64 39 ~(.725 0.077 -1.107  -6.789 -0.530
| E Pares 129 122 -1.641 0.169 -2.248 -1.801 -1.306 -2.272
‘ S Aisl 404 263 -6.899 0.043 -1.231  -0.941 -(.556
S Pares 129 90 -0.614 0.049 -0.852 -8.671 -0.447
C. i()g Lzs
| E Aisl 64 40 8.580 0.109 5.152 8.236 9.145 7.849
| E Parcs 129 120 8.022 0.671 4935 T7.813 000  7.809
§ Aisl 404 263  7.905 0.113 7.188 BOBGE  BBT7
S Pares 129 83 8.678 0.116 7.765 8.833 0206 7.288
D. l()g(Lzsta)
E Aist 64 40 -1.095 0.093 -1.620 -1.267  -0.676  -1.867
E Parcz 129 120 -1.890 0.116 -1.043 -2.085 -1.767 -2.2066
S Aisl 404 261 -1.136 0.034 -1.469 -1.176 -0.807 -2.014
S Pares 129 83 -0.867 0.054 -1.162 -0.930  -0.578

a Nimero de Limites Superiores {Upper Limits)
b Catculados a partir de la distribucién de Kaplan-Meier (KMPL)

| * Como hay menos de 4 detecciones, no se calculan los percentiles
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Tabla 3.5: Continuacién
Estadistica No Paramétrica de Luminosidades
Infrarrojas en Pares (E+8) y Galaxias Aisladas
Muestra Nimero ULZ Promedio Desv. Estandar Percentiles Promedio
5 50 25 Limitado a
E. l()g Lco
E Aist 64 23 9.270 0.094 8.610 9.256 9.722 8.104
E Pares 129 116 8.051 0.206 4,139 T7.545 B.261
S Aisl 404 3l 9.372 £.047 9.001 9.545 9.928
S Pares 129 18 9.791 0.070 9539 9.865 10.306 7.384
F. l()g(Ls()/LB)
E Aisl 64 23 -0.565 0.09¢ -1290  -0.382 -0.063 -1.536
E Pares 129 115  -1.695 0.171 -2.265 2172 -1.408
S Aisl 404 91 -0.150 0.020 -0.365 -0.161 0.059
S Pares 129 18 0.079 0.043 -0.230  0.090 (.353 -0.938
G. lOg LIDD
E Aisl 64 39 8.569 0.106 7.229 8.072 9.267 7.817
E Pares 129 115 T7.478 0.225 2918 5.835 8,108
S Aisl 404 126 8.821 0.061 8.344 9.115 9.505 5.0918
S Pares 129 39 9.268 0.094 8.802 9414 9.814 6.873
H. l()g(Lu)u /LB)
E Ais] 64 39 -1.231 0.103 -1.048  -1.377 -0.586 -1.940
E Pares 129 115 -2.029 0.231 -2.675  -2.373  -1.719
5 Aisl 404 126 -(.612 0.026 -0.821 -0.583 -D.345
S Pares 129 39 -0.387 0.046 -0.659 -0.357 -0.123 .-1.348

a Niimero de Limites Superiores (Upper Limits)
b Calculados a partir de la distribucion de Kaplan-Meier (KMPL)

* Como hay menos de 4 detecciones, no se calculan los percentiles
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Tabla 3.6: Continuacién
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ESTA TESIS N7 OERE
SRR BE LA GibiioteCA

Estadistica No Paramétrica de Luminosidades

Infrarrojas en Pares (E+S} y Galaxias Aisladas

Muestra Numero ULEZ  Promedio Desv. Estandar Percentiles Promedio
75 5 25 Limitado a
1.log Lrn

E Aisl 64 41 8.916 0.108 6043 8485 9.633 8.222

E Pares 129 117 7.869 $.220 3.184 6.369 8.375

S Aisl 404 138 9.119 0.070 8.605 0432 9846 6.173

S Pares 129 39 9.625 0.098 9044 9.784¢ 10.232 7.299
Jdog{Lrin/La)

E Aisl 64 41 -(.815 (.089 -0.673 -1.345 -0.279 -1.373

E Pares 129 117 -0.1812 0.194 -1.884 2,227 1.702

S Aisl 404 138 -0.240 0.023 -0.486  -0.227  0.011 -1.305

S Pares 129 39 -0.014 0.047 -0.322  .0.021 0.317  -0.973
K. l()g(fz,r,/];ou)

S Aisl 278 157  -1.311 0.023 -1.465 -1.362 -1.24T7

S Pares 90 47 -1.276 0.030 -1.453  -1.340 -1.179°
L-log(lsoffmu)

S Ailsl 278 19 -0.475 0.023 -0.562 -0.478 -0.39

S Pares 90 8 -0.458 0.030 -0.591  .0.463 -0.327

a Niumero de Limites Superiores (Upper Limits)
b Calculados a partir de la distribucion de Kaplan-Meier (KMPL)
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Tabla 3.7: Pruebas Estadisticas No Paramétricas entre Pares (E+S) y Galaxias Aisladas

Muestras Nimero LS: Pruebas Estadisticas
(Probabilidad)

Gehan"  Gehan®  Logrank  Peto& Peto?  Detok Prentice’

Alog Ly,
E* Aisl - E* Pares 193 161 0.0000  0.0000  0.0000 0.0000 0.0000
S Aisl - § Pares 533 353  0.0033 0.0012  0.0004 0.0029 0.0007
B.log{L;2/L3z)
E Aisl - E Pares 193 161 0.0000 (.0000  0.0000 0.0000 0.0000
S Aisl - S Pares 533 353 0.0219  0.0145  0.0008 0.0114 0.0058
C.log Lag
E Aisl - E Pares 193 160 0.0000  (.0000 0.0000 0.0000 0.0000
S Aisl - S Pares 933 344  0.0007  0.0002  0.0000 0.0003 0.0001
D.log{Las/Ls)
E Aisl - E Pares 193 160 0.0001  0.0001  0.0000 0.0000 0.0000
S Aisl - § Pares 533 344  0.0018  0.0008  0.0000 0.00068 0.0003
E.log Leg '
E Aisl - E Pares 193 138 0.0000 00000  ©.0000 0.0000 0.0000
S Aisl - § Parcs 533 69 0.0000 0.0000 0.0000 0.0000 G.00600
Flog(Lep/Lg)
E Aisl - E Parcs 193 138 0.0000 0.0000 0.0000 0.0000 0.0000
§ Aisl - § Pares 533 69 0.0000 00000  0.0001 0.0000 (.0660

a. Nimero de Limites Superiores {Upper Limits)

b. Gehan's Generalized Wilcoxon Test -Permutation Variance- (P.V)

¢. Gehan's Generalized Wilcoxon Test -Hypergeometric Variance- (HV)
d. Peto & Peto Generalized Wildoxon Test

e. Peto & Prentice Generalized Wilcoxon Test

* Las Galaxias E agrupan tipos morfolégicos E y §0
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Tabla 3.8: Continuacién

‘ Pruebas Estadisticas No Paramétrica entre

Pares (E+5) y Galaxias Aisladas

81

Muestras Nimero LS5 Pruchas Estadisticas
(Probabilidad)
Geban® Gehap® Logrank Peto & Peto” Peto & Prentice®
G.log Lioo

E* Aisl - E* Pares 193 154 4.0000 0¢.0000 0.0001 0.0000 0.0001

S Aisl - 5 Pares 533 165 0.0000 0.0000 0.0000 0.0006 0.0000
H. lOg(le/LB)

E Aisl - E Pares 193 154 9.0060 6.0000 0.0000 0.0000 4.6000

S Aisl - § Pares 533 165  0.0000 80000  0.0060 #.0000 4.6000

Ilog Lemm

E Aisl - E Pares 193 158 0.0000 0.0000  8.0008 0.0000 0.0000

S Aisl - § Pares 533 177 0.0000 0.00008 8.0006 0.0000 }.0000
J. log(LFIR/LB}

E Aisl - E Pares 193 158 64000 0.0000 0.8000 0.00006 0.0006

S Aisl - § Pares 533 177 0.8080 8.0000 0.0000 0.0000 0.0006
K. lOg(Izg /Ilm)

5 Aisl - S Pares 368 203 03143 0.3108  0.2466 0.2349 0.2337
L. log{feo/T1oo)

S Ais! - § Pares 368 13 0.2146  0.2024  0.6994 0.2263 0.2635

a. Niimero de Limites Superiores (Upper Limits)

. Peto & Peto Generalized Wildoxon Test
Teto & Prentice Generalized Wilcoxon Test
* Las (Galaxias E agrupan tipos morfolégicos E y S0

oo o

. Gehan's Generalized Wileoxon Test -Permutation Variance- (P.V.)
Geban’s Generalized Wilcoxon Test -Hypergeometric Variance- (H.V.)
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Figura 3.5: La Funcién de Distribucién Acu-
mulada en el Infrarrojo Lejano en galaxias S
en Pares y Galaxias Aisladas,
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Figura 3.6: La Funcién de Distribucién Acu-
mulada de Lprp en galaxias S en Pares
{E+8) y Galaxias Aisladas.
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de la distribucidn acumulada no se ve afecta-
da. En estos casos es recomendable utilizar el
percentil 50% como un estimador mas repre-
sentativo. También debemos mencionar que
la presencia de una poblacion de datos fuer-
temente censada (mayor al 80%), puede pro-
ducir sesgos en las estimaciones a pesar de
que las pruebas estadisticas de hipétesis nula
pueden tolerar una proporcién muy conside-
rable de datos censados. La curvatura que se
aprecia a bajas luminosidades en las distri-
buciones acumiuladas no es estadisticamente
significativa.

De acuerdo con todas las pruebas de
hipétesis nula que hemos aplicado, atin
Li2/Lp en las componentes S en pares
{E+5) parece ser distinguible a un nivel sig-
nificativo de 97% respecto a las galaxias S
aisladas. Si tomamos al percentil 50% co-
mo representativo de cada mmestra, las ga-
laxias § en pares tienden a ser més lumino-
sas que las galaxias S aisladas por un fac-
tor ~ 1.86. En todos los cocientes de lu-
minosidades a partir de Ly5/Lp e incluyen-
do Lprr/Lp, las pruebas nos indican que es
posible distinguir las componentes S en pa-
res respecto a las componentes S en galaxias
aisladas con un nivel significativo alto 99.9%.
En todos los indicadores (incluyendo el co-
ciente Ly;r/Lg) el percentil 50% tiende a
favorecer valores tnayores de luminosidad en
los pares respecto a las galaxias aisladas, sélo
que ahora el factor de diferencia en lumninosi-
dad que pueden discriminar se ha vuelto muy
similar entre todos ellos ( ~ 1.75). Bsto no
sucedia en nuestro andlisis preliminar con-
siderando sélo detecciones, donde Ly;r/Lp
establecia més claramente la diferencia en-
tre ambas muestras. Las estimaciones he-
chas a partir de los métodos estadisticos con
datos no detectados, nos indican que el nivel
de estimulo en luminosidad infrarreja en las
componentes espirales en pares respecto a las
componentes espirales aisladas, es perfecta-
mente consistente con nuestras estimaciones
preliminares. En las Figuras 3.7 y 3.8 pre-
sentamos los histogramas de cocientes de co-
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Figura 3.7: Cociente de Colores Iy5/f100 en
galaxias § Aisladas y en Pares (E+8).

lores de ambas muestras y en las Tablas 3.6
y 3.8 la estadistica no paramétrica. En este
caso, hemaos escoagido llevar a cabo los cocien-
tes de colores en presencia de detecciones en
100um, debido a que los cocientes de colores
en donde intervienen datos censados tanto en
el numerador ¢como en el deneminador, son
més inciertos.

Cuando comparamos los cocientes de colo-
res Ins /I1gy € Iso/ 100, considerando prime-
ro detecciones y después detecciones y da-
tos censados, no hemos encontrado diferen-
cia estadisticamente significativa entre am-
bas muestras. Esto quizés, estd ilustrando
las dificultades para interpretar apropiada-
mente correlaciones entre cantidades en el
espacio de los flujos mas que en el espacio
de las luminosidades.
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Figura 3.8: Cociente de Colores Igy/I10p en
galaxias S Aisladas y en Pares (E+5).

3.4 La Correlacién Lpip -
Lp

Hemeos empleado métodos estadisticos no pa-
ramétricos para explorar cuindo una pro-
piedad que contiene informacién sobre datos
censados (como Lg;g), puede estar correla-
cionada con otra propiedad que contiene sélo
detecciones (como Lg) en una muestra da-
da, y si lo estan, entonces llevar a cabo una
regresién que permita cuantificar la relacién
entre las dos variables. En las Figuras 3.9 y
3.10 presentamos la relacién encontrada en-
tre la luminosidad optica (Lg) y luminosi-
dad infrarroja {Lp;r) para las galaxias S en
pares (E+5}) y aisladas CIG. Come Lpyg tie-
ne detecciones y datos censados, los simbolos
con flechas indican una estimacién del limite
superior en luminosidad.

Las pruebas de correlacién empleadas son
el modelo de Cox y la pruebas generalizadas

de Kendall y Spearman. (Ver Apéndice D).
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Figura 3.10: La Relacién £, Fir—Lpg en Pares
(E+S).

El metodo de Buckley-James (ver Apéndice
D), caleula la regresién por medio del estima-
dor Kaplan-Meier. El codigo que empleamos
es una adaptacién hecha por D. Halpern {De-
partamento de Estadistica, Universidad de
Stanford, EUA en una comunicacién priva-
da con el Dr. E. D. Feigelson, Departamento
de Estadistica, Universidad de Pensilvania,
EUA). Las pruebas de correlacién nos dicen
que en verdad existe una correlacién entre
Lprr y Lg con una probabilidad P > 99%,
La relacién funcional que encontramos entre
estas dos variables para las galaxias S aisla-
das CIG (considerandoa L g como la variable
independiente) es una ley de potencias que se
ilustra en la Figura 3.9 ¥ cuya expresién es:

log(Lrir) = (1.0627(£0.0431) x
log(Lg))~0.7144 (3.2)

La desviacién estdndar de los puntos alre-
dedor de la recta que mejor ajusta los datos
es ~ {1L.35.

Andlogamente, la relacién encontrada pa-
ra las componentes S en pares (E+8) es:

log(Lrrr) = (0.9776(£0.1257) x
log(Lp)) +0.2074 (3.3)

La desviacién estandar de los puntos alre-
dedor de la recta que mejor ajusta los datos
es ~ 0.39. (Ver Figura 3.10)

En la Figura 3.10 presentamos la corre-
lacién encontrada entre I BY Lprr para los
pares (E-+8) incluyendo la relacién encontra-
da para las galaxias aisladas.

Este analisis que toma en cuenta la posi-
ble no linealidad entre Lg ¥ Lprg, confirma
que existe un exceso (modesto) en la emi-
sién Lprp en los pares (E+8), respecto a las
galaxias aisladas, ain a pesar del factor de
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Figura 3.11: Residuales ALog(Lrr) Rela-
tivo a las Galaxias Aisladas.

normalizacién Ly que hemos wutilizado para
normalizar las propiedades de emisién. En
la Figura 3.11 presentamos la distribucién
de residuales ALog{Lprpr) para los pares y
galaxias aisladas con respecto a la relacién
LyprrusLp de las galaxias aisladas.

En este andlisis que incluye tanto deteccio-
nes como datos censados, la predominancia
de los pares (E-+S) hacia valores casi siem-
pre negativos, es una indicacién de la mayor
emision infrarroja respecto a las galaxias ais-
ladas. Hay otras cantidades frecuentemente
utilizadas para normalizar Lprz son, la lu-
minosidad en el continuo de radio o la lumi-
nosidad en 1a linea del monéxido de carbono
{CO). Sin embargo, algunas de estas canti-
dades parecen enmascarar Ias diferencias en
emisién infrarroja entre pares y galaxias ais-
ladas porque ellas mismas estan reflejando
una Imayor emisién en pares respecto a ga-
laxias aisladas. Como ejemplo, tenemos el
exceso en la emisién L g en pares (E+8) res-
pecto a las galaxias aisladas. (Ver Capitulo
2}).

Las observaciones en otras longitudes de
onda han revelado la importancia del gas in-
terestelar en la evolucién de las galaxias inte-
ractuantes. Il gas, siendo altamente disipa-
tivo, reacciona ante las perturbaciones. De
acuerdo con Sanders et al. (1986), Solomon
& Sage (1988) y Braine & Combes (1993)
(estos dltimos reportaron un exceso de CO
en una mnestra de pares (E+8) del hemisfe-
rio sur), entre otros, las galaxias fuertemente
interactuantes muestran un aumento signifi-
cativo en la emisién proveniente de la linea
de CO, lo que sugiere que existen grandes
reservas de gas molecular para la formacién
estelar. Sin embargo, recientemente Perea et
al. (1997) han discutido que algunas canti-
dades como el contenido de CO y cocientes
como M}m/LB y LFIR/LB estan correlacio-
nados no linealmente con Lg en el sentido
de que estos cocientes se incrementan con-
forme Lg se incrementa. Muchos autores
han empleado normalizaciones con Lg para
argumentar que existen excesos de emisién
en algunas muestras de objetos respecto de
otros, sin darse cuenta de que lo que estin
reportando como exceso es precisamente esa
dependencia residual con la luminoesidad (es-
pecialmente en objetos seleccionados por su
brillo infrarrojo). Tomado en cuenta esta de-
pendencia no lineal de Lp con algunos indi-
cadores de formacién estelar como Lpip y
Mz, Perea et al. (1997} demostraron que el
aumento (anteriormente reportado por otros
autores) del contenido de gas molecular en-
tre muestras de galaxias con diferentes ni-
veles de interaccién, incluyendo membresia
en cimulos, se debe a este efecto no lineal
y desaparece cuando se corrige por este efec-
to. Perea y colaboradores encontraron que el
contenido de gas molecular y 1a eficiencia de
formacién estelar eran independientes de la
morfologia de barra en galaxias, pero que el
exceso de emisién infrarroja Lppg es real en
galaxias fuertemente interactuantes y puede
atribuirse a un aumento en la formacién es-
telar inducido por efectos ambientales.
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3.4.1 La Luminosidad Lg;z en
Pares (S+S)

La correlacion entre Lprp v Lp en las ga-
laxias S en pares, en combinacién con el re-
sultado del Capitulo 2, que nos indica que
no hay diferencia estadistica en el compor-
tamiento de Ly en las galaxias S en pares
(E+8) y las galaxias S en pares (S+8), nos
permite hacer una primera prediceién sobre
las luminosidades infrarrojas en las compo-
nentes S en pares (S+8). Recordemos que los
pares (S48} son una muestra de galaxias hi-
narias donde los efectos de la confusién en
el infrarrojo lejano son muy importantes de-
bido a la baja resclucién del satélite IRAS.
Con la correlacién encontrada en los pares
(E+8), obtenemos un valor de la mediana
de Lprr ~ 9.827 para las componentes S en
pares (548). Si comparamos este valor con
los previamente obtenidos para las galaxias
S aisladas (Lp;g ~ 9.432) y las galaxias S en
pares (E+8) (Lrip ~ 9.786), esto sugiere (a
este nivel de aproximacién) que las galaxias §
en pares (5+8) muestran un comportamien-
to similar en la emisién infrarroja al que pre-
sentan las componentes espirales § en pares
(E+8). Todas las pruebas no paramétricas
de hipétesis nula, confirman este resultado
de manera consistente con un nivel significa-
tivo ~ 95%. Con esta prediccién, las galaxias
S en pares (S+8S) son un factor ~ 2.0 — 2.5
veces mas luminosas en el infrarrojo que las
galaxias § aisladas CIG. Estos resultados son
consistentes con la interpretacién de que la
contribucién dominante de la emisién infra-
rroja proviene de la componente espiral en
los pares (E+8).

. Una comparacién apropiada entre pares
{(E+S} ¥ (5+85), debe tomar en cuenta tam-
bién a los pardmetros dindmicos involucra-
dos en la interaccién (los cuales pueden ju-
gar un papel importante en cnanto al nivel
estimado de emisién infrarroja). Con esta
idea hemos explorado la distribucién de se-
paraciones SEP en ambas muestras. En la
Figura 3.12 presentamos la distribucién de

DISTRIBUCION DE SEPARACIINES EM PARES (E+5) ¥ {S+5)
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Figura 3.12: Separacién Proyectada en Pares
(E+S) v {5+8).

SEP para los pares (E+8S) y (S+8).

Una prueba Kolmogorov-Smirnov nos dice
que ambas distribuciones son diferentes con
un nivel significativo de ~ 97%, lo cual puede
estar reflejando una tendencia hacia valores
menores de SEP en los pares (S+5). Otros
pardmetros dinimicos importantes que de-
ben tomarse en cuenta son, por ejemplo, la
orientacién relativa de las direcciones de giro
entre galaxias espirales y su relacién con la
orientacién de la érbita en los pares (8+85),
Sofue(1992).

Para verificar miestra prediccién sobre la
emisién infrarroja en los pares (S4S), hemos
obtenido el flujo IRAS de las galaxias en pa-
res (S+5) reportadas en el catilogo de fuen-
tes débiles (FSC), que cumplen la condicién
de ser detectadas en 60 y 100 um, Hemos
dividido esta muestra en tres subgrupos:

{a) 27 pares (S48) resueltos por IRAS, con
separaciones aparentes mayores que 4
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Figura 3.13: Lp;p Calculado y Observado
en Pares (S§+5) Resueltos por IRAS.

minutes de arco.

(b) 118 pares (S+4S) no resueltos por IRAS
con separaciones aparentes menores que
4 minutos de arco.

(c) 65 pares (S+8S) no resueitos por IRAS
cuya separacién aparente es menor que
1.5 minutos de arco.

En la Figura 3.13, hemos comparado com-
ponente a componente, los valores de Lpp
predichos por la correlacion Leygp-Lpg, con-
tra los valores de L g g obtenidos para los pa-
res (5485) resueltos por FRAS. En esta figu-
ra, ALog(Lprr) es la diferencia o residual de
Lyrg predicho y Lpyg observado por IRAS.

Podemos apreciar que la correlacién Lpy -
Lp empleada no es una mala aproxima-
cién para estimar los valores observados de
Lprn en los pares {(S+48) resueltos por IRAS,
ya que el histograma del valor residual se
acumula alrededor del cero, con un valor en
la mediana de 0.009 aunqgue con una sigma
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Figura 3.14: Lp;p Calculado y Observado

en Pares (548) no Resueltos por IRAS.

relativamente alta {0.5). Si el valor prome-
dio (mediana) de Ly observado por IRAS,
hubiese sido mayor que el inferido, entonces
concluiriamos que la diferencia encontrada
esti asociada con una mayor emisién infra-
rroja inducida por la presencia de las gala-
xias compaieras. También esperariamos que
este efecto fuese mas notorio para los pares
{S+8) mads cercanos (en analogfa con lo que
sucede en los pares (E+48) cercanos). En las
Figuras 3.14 y 3.15 presentamos los histogra-
mas cotrespondientes a los pares (S48) no
resueltas por IRAS con separacién aparente
menor que 4 y 1 minuto de arco, respectiva-
mente.

Hemos recombinade la luminosidad Lgrg
predicha para cada componente y estimado
una luminosidad Lp;g total o integrada por
par, a partir de la expresion:

log(Lrrr)Tot = log(In} +
log(1 + 10%9{Za=L1}) (3.4)

sl a
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Figura 3.15: Lp;g Calculada y Observadaen
Pares (S+5) con Separacién < 1.5 minutos
de arco.

Donde log{ L1} y log(Lz) son las luminosida-

des L ;g predichas para la componente se-
cundaria y primaria en cada par. Por tanto,
A log (Lprr) es la diferencia o residual de
Lprr Tot predicho para cada pary Lgrg in-
tegrado en cada par no resuelto y observado
por IRAS. En estas figuras podemos compro-
bar nuevamente que la correlacién Lrpiz-Lp
empleada no subestima los flujos infrarrojos.
Atin en los pares (S+8S) con separacién apa-
rente menor que 1.5 minutos de arco, donde
se podria esperar un efecto en Lyyp mayor,
no hemos encontrado alguna diferencia es-
tadisticamente significativa. A pesar de la
diferencia encontrada en separaciones entre
pares (E4S} y pares ($48), nuestra aproxi-
macién empleada no nos permite encontrar
alguna diferencia significativa en la emisién
de Lgsp entre componentes espirales en pa-
res (E45) y en pares (S+5).

3.5 El Contenido de HI en
Pares (E+S) y Gala-

x1as Aisladas

El alto nivel de sensitividad que se puede al-
canzar en longitudes de onda de radio, ha
hecho de la linea de 21 cm una herramien-
ta muy 1util para medir, entre otras cosas, el
contenido de HI siendo otro indicador cuanti-
tativo del potencial para la formacidn estelar
en galaxias. En las galaxias interactuantes
existe la posibilidad de observar deficiencia
en el contenido de HI. Una explicacién es que
el gas atémico (HI) de las partes externas cae
hacia las partes interiores, puede sufrir una
transicién de fase a forma molecular (Hz) y
formar nuevas estrellas. Sin embargo, con-
trariamente a lo que se esperaba, Zasov &
Sulentic (1994) mostraron que en un conjun-
to de pares (E+5) (los cuales fueron seleccio-
nados épticamente ¥y no necesariamente son
brillantes en el lejano infrarrojo), el conte-
nide de HI en las componentes espirales es
estadisticamente similar que en una mues-
tra de galaxias espirales aisladas observadas
en el registro de HI de Giovanelli & Haynes
(1984).

La mayoria de las observaciones de pares
(E+S) accesibles en 21cm, sufren e las mis-
mas limitaciones en resolucién que los datos
en el lejano infrarrojo. Por tanto, a primera
aproximacién, podemos emplear mievamente
nuestra hipdtesis de trabajo para estudiar el
contenido de HI en estos pares. Zasov & Su-
lentic {1994) encontraron que la emisién de
HI es débil o nula en las componentes E/S0
estudiadas en pares (E+4S) y reportaron que
en la mayoria de los casos estudiados, la in-
formacidn de los perfiles en la linea de 21cm
era consistente con la emisién de HI prove-
niente de una sola fuente cuyo centroide de
velocidades correspondia con la componente
S. Este resultado apoya la hipétests de que la
componente S es la vinica fuente de emisién
de HI e infrarroja en pares (E+8).
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Figura 3.16: El Contenido de Hi en galaxias
S en Pares {E+5) y Galaxias Aisladas.

Hemos tomado los valores de HI repor-
tados por Zasov & Sulentic (1994) para
un subconjunto de 41 pares (E+S5) donde
debido al tipe de observaciones (una sola
antena de radio}, se supone que la com-
ponente espiral es muy probablemente la
unica que contribuye significativamente a
la emisién en HI. Para las galaxias aisla-
das, hemos tomado el subconjunte de ga-
laxias en el catilogo de galaxias aisladas
CIG (262) que fueron detectadas en el re-
gistro de HI levado a cabo por Haynes
& Giovanelli (1984). Ambas submuestras
asi obtenidas son comparables en velocidad
radial; Viga(E + §) ~ 5200kms™! (¢ ~
2750kms™) y V,.qa{CIG) ~ 4950kms™*
{7 ~ 2850kms~"). En la Figura 3.16 presen-
tamos el comportamiento de Myy para los
diferentes tipos morfolégicos en pares (E+85)
y galaxias aisladas y en la Tabla 3.3 presen-
tamos la estadistica de My v el resultado
de la prueba K-S.

Aunque el ndmero de pares detectados en
HI es bajo, podemos notar que el contenido
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de HI en ambas muestras a nivel del prome-
die ¥ la mediana es practicamente ¢l mismo
en componentes S en pares y galaxias ais-
ladas {9.769 y 9.740 en la mediana, respecti-
vamente). Una prueba Kolmogorov-Smirnov
(K-5) nos dice que podemos cansiderar a am-
bas muestras como provenientes de la misma
poblacién parental con un nivel significativo
mayor al 98%. En la Figura 3.16 podemos
apreciar que la dependencia morfolégica de
las galaxias aisladas y pares con HI es muy si-
milar. La muestra LSc de Roberts & Haynes
(1994) muestra basicamente el mismo com-
portamiento dentro de los errores reportados
que las galaxias aisladas haciendo consisten-
te el resultado (a nivel de los promedios y las
medianas) de que el contenido de HI en pares
y galaxias aisladas es similar. Por tanto, el
contenido de HI puede emplearse en estas dos
muestras como un factor de normalizacién
apropiado para a distinguir de manera mas
clara el nivel de aumento en la emisién del
lejano infrarrojo en los pares. BEste resultado
contrasta con la situacién en grupos compac-
tos donde las galaxias de tipo tardio parecen
mostrar deficiencia de HI (Haynes & Giova-
nelli 1986; Williams & Rood 1987). Cuan-
do normalizamos la luminosidad infrarroja
por el contenido de HI (Lp;r/Mp; y apli-
camos e} estimador Kaplan-Meier, que toma
en cuenta la presencia de datos con limites
superiores en Lprg, encontramos que los pa-
res son un factor ~ 3 veces mis luminosos
que las galaxias aisladas en el infrarrojo le-
jano. Todas las pruebas de hipdtesis nula
aplicadas, confirman que Lpyp/Mpyy es di-
ferente entre ambas muestras con un nivel
significativo muy alto (~ 99.9). La norma-
lizacién de la luminosidad infrarroja por el
contenido de HI parece ser aprepiada para
comparar ambas muestras dindonos un alto
nivel de confiabilidad.

En la Figura 3.17 presentamos el compor-
tamiento de Lp;R/MHI y L35/Mﬂj con el
parametro de separacién SEP para todas las
galaxias espirales en pares (E+§) detectadas
en HI por Zasov & Sulentic (1994).
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Figura 3.17: Lpip/Mur, Las/Mg: v la Se-
paracién Proyectada.

Attnqlie no tenemos componentes S en pa-
res con un intervalo amplio de valores de SEP
para explorar una un comportamiento més
general, podemos observar que los pares con
separaciones SEP < L5 tienden a mostrar
mayor emisién infrarroja. Llama la atencién
la dispersion de los valores en 25 um res-
pecto a las galaxias aisladas. Nuestra esti-
macién de la mediana en 25 pm en presen-
cia de datos censados (para toda la muestra)
es ~ —(.953 mientras que para las galaxias
aisladas es ~ ~1.319 o bien, una diferencia
en luminosidad por un factor ~ 2.35. Por
otro lado, la mediana en Lprp (para toda la
muestra) es ~ (.101 mientras que para las
galaxias aisladas es ~ —0.374 o bien, una di-
ferencia en luminosidad por un factor ~ 3,
confirmando que Lg;p discrimina mejor que
Ly las diferencias en luminosidad infrarroja
en los pares. La dispersién observada es simi-
lar a la reportada por Xu & Sulentic (1991)
para los pares (S+8S).

3.6 La Funcion de Lumi-
nosidad Bivariada en
el Infrarrojo Lejano

Nuestra siguiente aplicacién de los métodos
de andlisis de supervivencia, consiste en
calcular la funcién de luminosidad en el
infrarrojo lejano para las muestras de pa-
res (E+4S) y galaxias aisladas, utilizando
un método no paramétrico en dos variables
(Mzw y Lrir) que hace uso del estimador
Kaplan-Meier. La emisién infrarroja detec-
tada por IRAS no esta resuelta espacialmen-
te para la gran mayoria de nuestros pares
{~ 75%), por lo que no podemos derivar la
funcién de luminosidad en el infrarrojo leja-
no (FIRLF: Far Infrared Luminosity Funec-
tion) para las componentes individuales de
los pares E+8. Hemos desarrollado progra-
mas para construir la FIRLF bivariada pa-
ra la componente espiral (S) atribuyendole
todo el fujo infrarrojo de los pares E4S,
de acuerdo con nuestra hipétesis de traba-
jo. Como las muestras de galaxias en pa-
res (E+8S} y de galaxias aisladas CIG fueron
seleccionadas épticamente, hemos construi-
do la FIRLF a partir de la correspondiente
funcién de luminosidad éptica (OLF) y de
la funcién fraccienal bivariada entre la lu-
minosidad éptica y la luminosidad infrarroja
Lrrr. De esta manera, el factor £ de co-
rreccién por incompletez de ambas muestras
estd considerado en el cilculo de la FIRLF a
través de la OLF. Hemos escogido Lprg co-
mo el indicador infrarrojo de 1a luminosidad
en las galaxias de ambas muestras. Llama-
mos la atencién al hecho de que aiin utili-
zando este método para construir la funcién
de luminosidad, el porcentaje tan alto de no
detecciones (~ 70% en 25 um) para los pares
(E+38), nos impide una estimacién confiable
de la funcién de luminosidad en 25 pm.

La funcién fraccional bivariada se ha de-
terminado dividiendo la muestra en interva-
los de magnitud absoluta AMz,, y calculan-
do la distribucién de luminosidades infrarro-
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jas Lprn para cada intervalo de magnitud
absoluta por medio del estimader Kaplan-
Meier. La funcién diferencial de luminesidad
#(L) en el infrarrojo lejano FIRLF, que nos
da el nimere de galaxias por unidad de vo-
lumen y por unidad de intervale de Lp;g, se
obtiene a partir de la relacién:

&(L) = 2.50ME;0(LIM)(M;)  (3.5)

Donde L = log{Lyprr); #{L) es la FIRLF
diferencial. La funcién fraccional bivariada
{(6ptica/infrarraja) (BVF) (en inglés: Biva-
riate Fractional Function) ©(L|M;) esta de-
finida como:

e(L’MJ) = _"_A_"" (3'.6)

P(LiM;)
L
Donde AL = 0.25 y P(L|M;) es la pro-
babilidad condicional de que una galaxia
con Magnitud Absoluta M en el intervalo
{M; +0.58M > M > M; — 0.5AM) tenga
el logaritmo de su luminesidad en el infra-

rrojo lejano, logé Lrrg), dentro del intervalo
{(L-05AL,L+0.35AL).

Debide al alte porcentaje de datos censa-
dos en nuestras muestras, hemos utilizado el
estimador de Kaplan-Meier que explota la in-
formacién sobre datos censados para calcular
la funcién fraccional bivariada (BVF; Biva-
riate Fractional Function) y los errores aso-
ciados. (M) es la funcién de luminosidad
diferencial 6ptica (OLF) por unidad de volu-
men y por unidad de intervalo de magnitud;
AM es el ancho del intervalo de magnitud
absoluta usade para calcutar la OLF en uni-
dades de magnitud. La suma se lleva a ca-
bo sobre todos los intervalos de la funcidén
de luminosidad éptica. Los errores formales
en la funcién fraccional bivariada se estima-
ron con base en la varianza asociada al es-
timador Kaplan-Meier (como lo discuten en
un contexto astrofisico Feigelson & Nelson
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Figura 3.18: La Funcién de Luminosidad Bi-
variada en el Infrarrojo Lejano para las Ga-
laxias § Aisladas y en Pares (E+S).

1985, ecuaciones 9 y 10). Como estas expre-
siones analiticas de la varianza son validas
para ndumeros grandes (muestras grandes),
los errores formales subestiman las verda-
deras incertidumbres. Para obtener una es-
timacién de los errores de ¢(L), se suman
cuadradticamente las incertidumbres de OLF
y BVF. La confiabilidad de este métode pa-
ra obtener la funcién de luminosidad se ha
probado a través de simulaciones Monte Car-
lo por Hummel (1981) y Franceschini et al.
(1988).

En la Figura 3.18 presentamos las funcién
de luminosidad bivariada infrarroja (FIRLF)
para las galaxias (S) aisladas y en pares
{E+8S). Como referencia, hemos incluido la
FIRLF de las galaxias brillantes de IRAS cal-
culada por Soifer et al. (1987).

Los ajustes de maxima similitud propues-
tos por Sandage, Tammann & Yahil (1979)
y discutidas por Saunders et al (1990), per-
miten parametrizar a la FIRLF como:

P T
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¢(L) = C(L/L.)'™*
exp{-1/2(¢*) log 10*(1 + L/L.)] (3.7)

Donde a,C, L. y o, son pardmetros por
determinar. La expresién anterior se com-
porta como una ley de potenciaspara L < L.
¥ como una gaussiana en log L para L > L.

Mientras la FIRLF de las galaxias aisla-
das se puede ajustar apropiadamente con el
método de Saunders et al. {1990), la forma
de la FIRLF que hemos encontrada para las
componentes S en pares (E+5) no es suscep-
tible de ser parametrizada satisfactoriamen-
te. La caida de la FIRLF en la parte de bajas
luminosidades hace dificil un ajuste en to-
do el intervalo de luminosidades y por tanto,
una interpretacién cuantitativa de la funcién
de luminosidad infrarroja en nuestros pares.
Sin embargo si ajustamos esta FIRLF dando
un peso estadistico a la parte brillante, el va-
lor obtenido de Log(L.) para las galaxias S
aisladas (~ 9.02) y para los pares (~ 9.4) es
perfectamente consistentes con la diferencia
en las medianas de Lprp para ambas mues-
tras en presencia de datos censados. Nuestra
estimacién de la FIRLF de las galaxias ais-
ladas es consistente con la FIRLF reportada
para esta misma muestra en el trabajo de Xu
& Sulentic (1991). Podemos ohservar que la
contribucion de las galaxias aisladas CIG a
la FIRLF es relativamente importante en la
parte débil y decrece rapidamente en la parte
brillante.

También se puede apreciar que existe una
convergencia en la forma de la FIRLF de
los pares hacia la parte mas brillante de la
FIRLF de las galaxias aisladas, lo cual in-
terpretamos como una evidencia cualitativa
del aumento en la emisién infrarroja que pre-
sentan los pares respecto a galaxias aisladas.
Podemos notar un decremento en la forma
de la FIRLF de los pares (E+S) aproxima-
damente en Log(Lrrg) ~ 9.5. Esto se debe

(como en el caso de la OLF), a un decremen-
to en la poblacién de galaxias mas débiles
que Mz, ~ —18.0 (si tomarnos como refe-
rencia el valor promedio de Log(Lg;r/Ly)
reportado en la Tabla 3.6. En la parte débil,
la forma de Ia FIRLF de las componentes S
en pares (E+8) es similar a la de las galaxias
aisladas CIG, pero a lumincsidades menos
brillantes que ~ 10.0 la forma de la FIRLF
de los pares (E+8) se vuelve més plana. Re-
comendamos bener precaucién con estas in-
terpretaciones, pues en esta primera aproxi-
macién hemos ignorado algiin posible efecto
de la contribucién en el infrarrojo lejano de
las componentes E en la mayoria de los pares
{E+S). También es importante tener presen-
te que pueden existir efectos relacionados con
los errores en la clasificacién morfolégica, es-
pecialmente con los pares (E+S0) y (S0+50).
(Ver Rampazzo & Sulentic 1990 y discusién
en el Capitulo 4).

3.7 Cocientes de Lumino-
sidad, Morfologia de
Interaccion y Separa-
cion entre Componen-
tes

En el Capitulo 2, presentamos una descrip-
cién de los criterios empleados para clasificar
a las galaxias en pares (E+S) de acuerdo con
la morfologia de interaccién. En las Figuras
3.19 y 3.20 presentamos el comportamiento
(en presencia de limites superiores) de las
luminosidades Lps, Leo, Lion, Lrir y los
cocientes de luminosidad Ly2/Lp, Las/Lp,
Leo/Lp y Ligo/L s como funcién de la mor-
fologia de interaccién.

Estas figuras nos indica que si podemos
distinguir la emisién infrarroja al interior de
las componentes $ en pares (E+3) segiin la
morfologia de interaccién. La diferencia pro-
medio (para todos los cocientes de jumino-
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Figura 3.20: Cocientes de Luminosidad In-
frarroja y Morfologia de Interaccién.
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sidades calculados) entre la clase de interac-
cién (AT} y las galaxias aisladas § (ISO) es
al menos A Log L ~ 0.5 lo que equivale a
un factor en luminosidad > 3 con un nivel
gignificativo mayor de 30. En este caso, Lys
y Lys /L5 muestran mas nitidamente las di-
ferencias en luminosidad que los otros indi-
cadores. No hay una diferencia significativa
entre las clases de interaccidén (AT), (DI) y
{L1), excepto quizas en el caso de Las/Lp en
donde las clases (ATM) y (DI) difieren en-
tre sf por un factor de luminosidad ~ 3 con
un nivel significativo del orden de 3. Estos
resultados y el hecho de que la fraceidén de
galaxias en pares (E+8) con signos visibles
de interaccién (o bien, en alguno de los ti-
pos ATM, LI o DI} es ~ 63%, refuerzan la
idea de que la mayoria de estos pares {E+S)
son verdaderos pares fisicos. Lg; nos indica
a través de la clase de interaccion AT, que
existe un subconjunto de pares (E+45) con
emisién infrarroja muy intensa muy proba-
blemente debida a brotes recientes de forma-
cién estelar en pares que parecieran estar en
un estado mas avanzado de fusién.

En la Figura 3.21 presentamos las distribu-
ciones acurmuladas de Las, Leg, L1oo ¥ Lrir
para las galaxias en pares con signos de in-
teraccién {LI-AT-DI), calculadas a partir del
estimnador Kaplan-Meier.

La funcién de distribucién acumulada de
L5 mmestra que cuande consideramos las
clases de interaccién (LI-AT-Di), existe una
diferencia clara en luminosidades en el infra-
rrojo medio enire pares y galaxias aisladas.
En la Figura 3.22 presentamos el comporta-
miento de los cocientes de colores Fus /Fig0 €
Iso/ I100 en funcién de la morfologia de inte-
raccion,

Contrariamente a lo gue sucede con las lu-
minosidades, los cocientes de colores apenas
muestran la tendencia a aumentar hacia la
clase de interaccion AT. Esto sugiere que en
nuestro caso, es preferible el estudio de las
propiedades de emisién en el espacio de can-
tidades absolutas como la luminosidad, las
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ESTIMADOR KAPLAN-MEIER DE LA DISTRIBUCION DE LUMINGSIEADES
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Figura 3.21: Funcién de Distribucién Acu-
mulada y Morfologia de Interaccién (AT-LI-
DI).
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Figura 3.23: Cocientes de Luminosidad en
el Infrarrojo Medio, Separacién Proyectada
¥y Morfologia de Interaccién.

cuales son menos susceptibles a ser afecta-
das por sesgos prefereciales como los flujos.
El comportamiento del cociente fyg /figo su-
giere que quizas podarmos recuperar los resul-
tados obtenidos a apartir de las himinosida-
des, stempre y cnando tengamos galaxias con
brotes muy intensos de formacidn estelar, en
cuyo caso esperariainos un mayor niimero de
detecciones en esta banda.

En las Figuras 3.23 y 3.24 presentamos el
comportamiento de los cocientes de lumino-
sidad Lya/Lp, L2s/Lp, Leo/Lp ¥ Lice/Lp
en las galaxias en pares con signes de inte-
raccién (INT) y que no muestran signos de
interaccién (NI} en funcién del parametro de
separacién SEP. La linea continua en estas
figuras es el nivel correspondiente a las ga-
laxias aisladas (ISO}). Los simbolos en forma
de flecha indican estimaciones del limite su-
perior a los coclentes de luminosidad.

Tanto las galaxias en pares con signos vi-
sibles de interaccién (INT), como las que

"



Lo

3.7. MORFOLOGIA DE INTERACCION Y SEPARACION EN PARES (E+S) 95

COCIENTES DE LUMINGSIDAD Y SEPARACION EN CLASES INT ¥ NON

T - e M s S
‘—--l T IW £

'!,ix . e e

] Fagmse, .
o P " . 12 ol ¥ '_‘- o]
[Qai. » 3 s RN ]

.

L gy S 13 af " ’ 9
t T T ML
= -y * -

L P 2r 1 et B
[} 2 4 L] L] 2 4 L]
T T "Lé‘: FrorTrrrT 'L; 3
., © ] v ETEE
5 : . :3 : CLI% 3 ¥ -
i ‘e, - 3 Ol s
=3 2 i
] L + 3
§ 1'. = . 15 -1 . ; 3
I
Ll Lt o 2 Lol !
d 2 4 & [} 2 4 3
SER () SEPD)

Figura 3.24: Cocientes de Luminosidad en el
Infrarrojo Lejano, Separacién Proyectada y
Morfologia de Interaccion.

no muestran signos aparentes de interaccién
{NI) parecen mostrar diferencias importan-
tes en luminosidad respecto de las galaxias
aisladas (ISO). La amplitud de la dispersién
por arriba del valor de las galaxias aisladas ea
muy semejante en todos los cases. Se puede
observar que existe una marcada acumula-
cion de galaxias INT para separaciones SEP
menores que ~ L.5 minutos de arco. Esto
sugiere hacer una division de la clase INT (y
por completez, de la clase NI) en dos regio-
nes de valores de SEP; es decir, aquetlas con
separacion menor que 1.5 minutos de arco y
aquellas con separacién mayor gue 1.5 minu-
tos de arce. Sin embargo, no parece haber ni-
guna diferencia significativa en las Juminosi-
dades entre estas dog regiones de separacian.
De manera similar, en las Figuras 3.25 y 3.26
presentamos el comportamiento del cocien-
te Lpra/Lg como funcién del parametro de
separacién SEP y como funcién de la morfo-
logia de interaccién.
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Figura 3.25: Cociente Lpyg/ L B, Morfologia
de Interaccién y Separacién Proyectada.
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Lrpip/Lp presenta una diferencia en lu-
minosidad entre los pares de tipo (AT) y las
galaxias aisladas (ISO) por un factor >3
(2.50), lo cual es consistente con las dife-
rencias encontradas en Lgy v Lypy (arriba).
Lrrr/Lg no muestra una diferencia signifi-
cativa entre las galaxias (AT), (LI} y (DI).
Tampoco hemos encontrado alguna tenden-
cia significativa de los cocientes de himino-
sidad conforme el parimetro de separacién
SEP disminuye en los pares (E+S). La am-
plitud de la dispersién de las galaxias (NI} e
(INT) sobre el nivel de las galaxias aisladas
es semejante al encontrado con los otros co-
cientes de luminosidad. Este resultado con-
firma que desde el punto de vista de la mor-
fologia de interaccién, Lys/Lp es mejor dis-
criminante que L gy r/LB.

3.8 Luminosidad Infrarro-
ja y Tipo Morfolégico

Queremos explorar la existencia de algu-
na tendencia de los cocientes de luminosi-
dad Ly3/Lp, Los/Lp, Leo/Lp, Linn/Lg y
Lprr/Lg con el tipo morfolégico al interior
de las galaxias S aisladas y en pares. En la
Figura 3.27 mostramos estos resultados.

Los cocientes de luminosidad no difie-
ren significativamente entre los tipos mor-
foldgicos Sa-Sc al interior de las galaxias ais-
ladas. Sin embargo, hay una tendencia de
todos los cocientes a aumentar del tipo mor-
falégico Sa a Sc en pares. Al interior de las
galaxias S en pares, la maxima diferencia en-
contrada, es un factor ~ 2 (20) entre gala-
xias Sa y Sc. No incluimos a las galaxias Sm
debido al bajo nimero de estas. Si cormpa-
ramos los cocientes de luminosidad por tipo
morfolégico entre ambas muestras, encontra-
mos un comportamiento de las luminosida-
des muy parejo. Las galaxias Sa entre ambas
muestras no difieren mas all4 de un factor
~ 1.4 en luminosidad. Las galaxias Sb difie-
ren en luminosidad por un factor maximo de
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Figura 3.27: Cocientes de Luminosidad In-
frarroja y Tipo Morfolégico en Pares (E+8).

~ 1.8 (20) mientras que las galaxias Sc difie-
ren en luminosidad por un factor maximo de
~ 2.7 (2.5 — 30). Podemos notar una ligera
tendencia del cociente L,y /Lp a discriminar
mejor a las galaxias Sc en pares respecto a
las galaxias aisladas Sc, pero es marginal res-
pecto a LGO/LB LIOO/LB o bien, LF[R/LB.

En Ia Figura 3.28 presentamos el compor-
tamiento de Lprg para los diferentes tipos
morfolégicos de ambas muestras.

La luminosidad infrarroja Lg;p (panel
supeior de la figura) también muestra la
tendencia de un aumento hacia tipos mor-
foldgicos tardios al interior de los pares.
Lprr ya no muestra las diferencias que mos-
traban 60 y 100 pm entre las galaxias Sa y
Sb de los pares y las galaxias aisladas, Sin
embargo, atin es posible distinguir a las ga-
laxias Sc en pares respecto de las galaxias
Sc aisladas con un nivel ~ 2¢. Aunque las
galaxias Sm son unas cuantas en la muestra
de pares y el resultado correspondiente debe
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Figura 3.28: Lprr y Tipo Morfolégice en
Pares (E+8).

ser visto con precaucién, lo hemos incluido
ya que, como podemos notar en el panel in-
ferior de la figura, la muestra de galaxtas ais-
ladas CIG y la muestra de galaxias asociadas
al superciimulo local LSc de Roberts & Hay-
nes (1994) muestran entre ellas un compor-
tamiento cualitativo similar. Esto apoya la
tendencia de aumento en lwminosidad infra-
rroja hacia las galaxias de tipo morfolégico
tardio, Sc en pares respecto a las galaxias Sc
aisladas.

Si la poblacidn de estrellas masivas O y
B son la fuente dominante de calenbamiento
del polvo en estas galaxias, entonces Lprp
es una buena medida de 1a formacién estelar
{Devereux & Young 1991, 1992) inducida por
la presencia de compaifieras. En la Figura
3.29 presentamos los resultades de nuestra
estimacion de la tasa de formacion estelar en
las galaxias Sc de pares y galaxias aisladas.

Para calcular la tasa de formacién estelar
(SFR; del inglés, Star Formation Rate), he-
mos tomado en cuenta la contribucién del
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Figura 3.29: La Tasa de Formacién Estelar
en galaxias Sc Aisladas y en Pares (E+S5).

cirrus por tipo morfoligico y adeptado 1a
expresién que reportan Sauvage & Thuan
{1992) para calcular (SFR) a partir de la lu-
minosidad LFIR'-

SFRFIR(M@?}T_I) =
1.40 x 10710 LF}R(L@) {3.8)

Esta expresién fue tomada de Devereux &
Young (1991) ¥ corregida por el factor dado
en Devereux & Young (1990) para tomar en
cuenta que estamos utilizando Ly g en lugar
de Lrg. La tasa de formacidn estelar estima-
da (M > 10Mg) es un factor ~ 2 — 3 mayor
en las galaxias Sc en pares que en galaxias
Sc aisladas consistentemente con el reporta-
do por Kennicutt (1990). (Ver discusién en
el Capitulo 4).
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3.9 Resultados del
Capitulo

En una primera comparacién entre compo-
nentes S en Pares (E+5) y Galaxias Aisla-
das que toma en cuenta sélo detecciones en
25, 60 y 100 pm, exploramos las distribu-
ciones de luminosidad infrarroja Ly; y Lrig
y los cocientes de luminosidades Las/Lp y
Lpra/Lp. Las galaxias S en pares son mas
luminosas que las galaxias S aisladas (consi-
derando la mediana, por un fackor ~ 2,35 y
~200en Lpir y Lrrp/Lp respectivamen-
te). En ambos casos, la prueba Kolmogorov-
Smirnov nos dice que las muestras de gala-
xias espirales son diferentes, con un alto ni-
vel significativo (~ 99.9% ). L,; es un factor
~ L.81 veces mds luminoso en las compo-
nentes espirales en pares que en las galaxias
espirales aisladas, mientras que L5/Lp es
mas Jluminoso en pares por un factor ~ 1.74
respecto a las galaxias aisladas. Bl nivel sig-
nificativo es de ~ 99.80% y ~ 99.20% res-
pectivamente. Por tanto, en esta primera
comparacion, el indicador L prg parece refle-
jar las diferencias en luminosidad de manera
mas pitida ¥y con un nivel significative m4s
alto que Las.

Los pares (E+S) no contienen galaxias
con luminosidades en el infrarrojo lejano en
el intervalo de las galaxias ultraluminosas
(Lrir > 10'%Lg). La separacién promedio
entre las componentes de pares (E4-S) es, en
unidades absolutas, ~ 48 kpe. 60% de estos
pares tienen una separacién menor que 40
Kpc. El criterio de seleccién de pares esta
introduciendo un sesgo en contra de pares
en estado de fusién pleno.

En una segunda comparacién, donde
ademas de las detecciones, consideramos
la informacién sobre nuestras estimaciones
del limite superior al flujo, las pruebas es-
tadisticas no parameétricas nos indican que es
posible distinguir las componentes S en pa-
res respecto a las componentes § en galaxias
aisladas con un nivel significativo de 99.99%.

De todos los cocientes de luminosidad ex-
plorados, Lprn, Lpin/Lp, Lis y Las/Ly
parecen mostrar mas claramente las diferen-
cias en luminosidad entre componentes S en
pares y componentes 5 en galaxias aisladas,
considerando el percentil 50% como valor re-
presentativo en cada muestra. Sin embargo,
el poder para discriminar diferencias en lu-
minosidad se ha vuelto muy parecido entre
estos indicadores (~ 1.75). Esto no sucedia
en nuestro analisis preliminar con los datos
detectados, donde Lg)p/Lp parecia estable-
cer mis claramente gue Las /L g la diferencia
entre ambas muestras. Los coclentes de colo-
res J25/ 100 & fs0 /1100 no muestran diferen-
cias estadisticamente significativas entre am-
bas muestras, tanto en el caso de detecciones,
como cttando se consideran detecciones y da-
tos censados. Sin embargo, cuando conside-
ramos la morfologia de interaccién, ambos
cocientes muestran una tendencia a aumen-
tar hacia la clase de interaccion AT.

Hemos encontrado nna huena correlacién
entre Lp;p y L p para las galaxias S aisladas
{coeficiente de correlacién ~ 0.87) y una co-
rrelacién moderada en pares (coeficiente de
correlacion ~ 0.77). Cuando tomamos en
cuenta el comportamiento no lineal de Lg;p
con Lp y empleamos el cociente Lzrp/Lp
para comparar pares y galaxias alsladas, he-
mos encontrado que aiin a pesar de que Ly
nos esta indicando una mayor emisién éptica
en pares, podemos confirmar la existencia de
una mayor emision L pyp en pares (E48) res-
pecto a las galaxias aisladas. Empleando la
correlacion entre Lprgp v Lp para las gala-
xias S en pares (E+8), y apoyandonos en el
comportamiento similar del promedio y me-
diana de Lg en las galaxias espirales en pa-
res (E+8) y (S+8) (Capitulo 2), hacemos
una prediccidn sobre el comportamiento de
las luminoesidades infrarrojas en las galaxias
S en pares (S+5). El valor de la mediana
de Lprp asi encontrado para galaxias S en
pares (S4+S) es Lprp ~ 9.827. Para las gala-
xias S aisladas, encontramos Lprp ~ 9.432
¥ para las galaxias 5 en pares (E+8), Lrir
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~ 9.786. Las pruebas no paramétricas nos
indican que la hipdtesis nula de que ambas
muestras provienen de la misma poblacién
parental, se puede eliminar con un nivel sig-
nificativo muy bajo. La distribucién de se-
paraciones de ambas muestras nos indica que
los pares (S+8) tienen en promedio una se-
paracién menor que los pares (E+4S5). Aun
con este resultado, el factor de diferencia en
separaciones no alcanza a reflejar diferencias
significativas en Lpyp entre ambas muestras.

Para verificar nuestra prediccién sobre la
emision infrarroja en los pares (S+3), hemos
obtenido el flujo IRAS de las galaxias en pa-
res {S+4S) reportadas en el catalogoe de fuen-
tes débiles (FSC), que cumplen la condicién
de ser detectadas en 60 y 100 ym. Hemos
dividido esta muestra de pares (S+8S) en tres
grupos:

(a) 27 pares (S+8S) resueltos por IRAS, con
separaciones aparentes mayores que 4
minutos de arco.

{b) 118 pares {5+8) no resueltos por IRAS
con separaciones aparentes menores que
4 minutos de arco.

(c) 65 pares {S+85)} no resueltos por IRAS
cuya separacién aparente es menor que
1.5 minutos de arco.

Después de comparar, componente a com-
ponente, los valores de Lprp predichos por
ia correlacién Lerp-Lp, contralos valores de
Lprgr observados por IRAS en cada grupo,
podemos apreciar que la correlacién Lyig-
Lp empleada no es una mala aproximacién
para estimar los valores ohservados de Lprgp
en los pares (5+8). En los pares ($+S}) con
separaciones SEP < 1.5 donde pudiera espe-
rarase alguna diferencia en luminosidad (en
analogfa con lo que sucede en los pares {E+8)
cercanos), tampoco encontramos diferencias
estadisticamente significativas en la emisién
en el infrarrojo lejano entre los pares (E+S)
y los pares (S+8).
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A partir de datos obtenidos en la litera-
tura, precisamente para pares (E+85), he-
mos encontrado que el contenido de HI en
componentes S en pares (E+S) y galaxias
S aisladas a nivel del promedio y la media-
na es practicamente el mismo. Una prue-
ba Kolmogorov-Smirnov {K-5) nos dice que
podemos considerar a ambas muestras como
provenientes de la misma poblacién parental
con un nivel significativo mayor al 97%. Este
resultado nos permite normalizar la lumino-
sidad en el infrarrojo lejano por una cantidad
que no varia entre ambas muestras (el conte-
nido de HI} y por tanto nos permite compa-
rar més nitidamente las propiedades de emi-
sién infrarroja entre pares (E+5) y galaxias
aisladas CIG. Hemos encontrade que los pa-
res son un factor ~ 3 veces mas luminosos
que las galaxias aisladas en el infrarrojo le-
jane. Todas las pruebas de hipdtesis nula
aplicadas confirman que L r/Mpyr es dife-
rente en ambas muestras con un nivel signi-
ficativo muy alto {~ 99.99). Lpir/Mpy dis-
crimina mejor y con mayor peso estadistico,
las diferencias glebales en luminosidad que
Las/Mnuj.

Hemos estimado la funcién de luminosi-
dad en el infrarrojo lejano (FIRLF) para las
muestras de pares (E4+5) y galaxias aisla-
das, utilizando un método no paramétrico en
dos variables (Mz. y Lprr) que hace uso
del estimador Kaplan-Meier. La forma de
la FIRLF encontrada para los pares no es
susceptible de ser parametrizada de manera
adecuada en todo el intervalo de luminosida-
des desplegado. Sin embargo, si ajustamos la
parte brillante de la FIRLF en ambas mues-
tras, empleando el método de Saunders ef al.
(1990}, la L. obtenida para los pares (E4-8)
y las galaxias aisladas, es consistente con las
diferencias en luminosidad infrarroja encon-
tradas a aprtir de las distribuciones de Ly y
Lprr. Existe una convergencia de la FIRLF
de los pares hacia la parte mdas brillante de
la FIRLF de las galaxias aisladas. Esto lo
interpretamos como una evidencia cualitati-
va de una mayor emision infrarroja en pares
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respecto a galaxias aisladas.

S{ es posible distinguir, con un alto nivel
significativo, la emisién infrarroja al interior
de las componentes S en pares (E+48) segiin
la morfologia de interaccién. La diferencia
promedio (para todos los cocientes de lumi-
nosidades calculados) entre la clase de inte-
raccién (AT) y las galaxias aisladas § {I50)
es al menos A Log L ~ 0.5 lo que equivale a
un factor en luminesidad > 3 y un nivel sig-
nificativo mayor de 3. En este caso, Las/Lp
tiende a mostrar mds nitidamente la diferen-
cia en luminosidad. No hay una diferencia
significativa entre las clases de interaceidn
(AT), (DI) y (LI}, excepto quizas en el ca-
s0 de Ly /L p en donde las clases (ATM) y
(DI) difieren entre si por un factor de lumino-
sidad ~ 3 con un nivel significativo del orden
de 3. Estos resultadoes y el hecho de que la
fraccién de galaxias en pares (E48) con sig-
nos visibles de interaccién (o bien, en alguno
de los tipos ATM, LI o DI} es ~ 63%, refuer-
zan la idea de que la mayoria de estos pares
(E4S) son verdaderos pares fisicos. Ly a
través de la clase de interaccidn AT, permi-
te identificar un subconjunto de pares (E+8)
con emisién infrarroja extrema. Esto sugiere
la presencia de fuertes brotes de formacién
estelar inducidos por la interaccién en esta
clase de pares que parecieran estar en un es-
tado mas avanzado de fusién.

Tanto las galaxias en pares con signos vi-
sibles de interaccién {INT}, como las que
no muestran signos aparentes de interaccién
(NI} muestran una dispersién importante en
luminoesidades infrarrojas por encima del ni-
vel promedio en las galaxias aisladas (ISO)
en tado el intervalo de separaciones SEP des-
plegado. Existe una marcada acumulacién
de galaxtas INT para separaciones SEP me-
nores que ~ 1.5 minutos de arco, lo que su-
giere una divisién de la clase INT (y por com-
pletez, de la clase NI) en dos regiones de valo-
res de SEP; es decir, aquellas con separacién
menor que 1.5 minutos de arco y aquellas con
separacién mayor que 1.5 minutos de arco,

para explorar el comportamiento de estos co-
cientes de luminosidad. No hemos encontra-
do niguna diferencia significativa en las lumi-
nosidades entre estas dos regiones de sepa-
raciom. Tampoco hemos encontrado ninguna
tendencia significativa de una mayor emision
infrarroja conforme el pardmetro de separa-
cién SEP disminuye en los pares {E+S).

Los cocientes de luminosidad infrarroja
no difieren significativamente entre los tipos
morfolégicos Sa-Sc al interior de las galaxias
aisladas. Sin embargo, hay una clara tenden-
cia de todos los cocientes a aumentar del tipo
morfoldgico Sa a Sc en pares. Al interior de
las galaxias S en pares, la maxima diferencia
encontrada, es un factor ~ 2 (20) entre ga-
laxias Sa y Sc. No incluimos a las galaxias
Sm debido al bajo ntimero de estas. Al com-
parar pares y galaxias aisladas, las galaxias
Sa en ambas muestras no difieren mas alld
de un factor ~ 1.4 en luminosidad. Las gala-
xias Sb difieren en luminosidad por un factor
maximo de ~ 1.8 (2¢) mientras que las gala-
xias Sc difieren en luminosidad por un factor
maximo de ~ 2.7 (30), excepto por el cocien-
te Loz /L g, donde las galaxias Sc en pares di-
fieren en luminesidad respecto a las galaxias
aisladas Sc por un factor ~ 3 (~ 30). Lprn
también muestra la tendencia de un aumento
hacia tipos morfolégicos tardios en pares pe-
ro con un nivel ~ 2o. El comportamiento de
las galaxias S asociadas al superciimulo lo-
cal LSc de Roberts & Haynes {1394), apoya
la tendencia encontrada de Lprp con el tipo
morfoldgico hacia las galaxias Sc en pares.

Finalmente, hemos estimado la tasa for-
macién estelar (M > 10Mg) en las galaxias
Sc aisladas y en pares. Esta tasa es un factor
~ 2—~3 mayor en las galaxias Sc en pares que
en galaxias Sc aisladas, consistentemente con
lo reportado por Kennicutt (1990).
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Capitulo 4

Discusion General

4.1 Propiedades Opticas
de los Pares (E+S) y
de las Galaxias Aisla-
das

4.1.1 La Completez y Los Ses-
gos

Ninguna de las muestras es estrictamente
completa en el intervalo de magnitudes
Mgy = 13.5 a m,,, = 15.7. Los pares de ga-
laxias (E+S) del catdlogo CPG son comple-
tos hasta ~ 90%, mientras que las galaxias
aisladas CIG son completas hasta ~ 80%
en este mismo intervalo. La incompletez a
magnitudes brillantes es el precio pagade por
emplear un criterio de aislamiento en ambas
muestras. Este resultado es consistente con
lo reportado por Karachentsev (1987) en un
estudio de las propiedades estadisticas de to-
do el catdlogo de pares aislados. El criterio
de seleccién de pares requiere que el didmetro
relativo entre componentes difiera por me-
nos que un factor ~ 8. Esto est4 sesgando la
muestra de pares hacia galaxias con tamanos
similares, de tal manera que no contiene pa-
res jerirquicos. La separacion promedio en-
tre los pares (E+8) es ~ 48kpc o bien, 2-3
veces el didmetro de la componente princi-
pal, esto significa que el criterio de seleccién
esta favoreciendo pares con una configura-
cién espacial de orientaciones que permite
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verlos cercanos cuando se les observa en el
plano del cielo. La diferencia en velocidad
radial entre componentes {Av ~ 170kms™1)
nos indica que la configuracién de orienta-
ciones favorecida por el criterio de seleccién,
también contiene pares con velocidades rela-
tivas cercanas entre sf.

Por otro lado, st la distribucién mds pro-
bable de pariAmetros orbitales en los pares de
Karachentsev estd representada por érbitas
elipticas con excentricidad alta (Junqueira &
De Freitas Pacheco 1994}, entonces las pro-
piedades arriba mencionadas podrian aso-
ciarse a pares cuyas componentes estan cerca
de su paso por el perigalactico. Ain asi, esta
muestra de pares aproximadamente similares
en masa (brillo}, es razonablemente completa
y representa un conjunto de sistemas donde
los efectos de las interacciones tienden a ma-
Ximizarse (es decir, suponemos que las com-
ponentes pequenas producen un efecto me-
nor en la interaccién). El criterio de selec-
cién de galaxias aisladas restringe mas seve-
ramente el aistamiento que el tamaie de las
galaxias aisladas. Esto significa, por un lado,
que tenemos una muestra de galaxias que ha
existido virtualmente desde su formacién, en
las periferias distantes de grupos y ciimulos
y por tanto, representan una muestra relati-
vamente intacta en cuanto al impacto de las
influencias ambientales en su evolucién. Por
otro lado, esto también significa que hay més
galaxias enanas en la muestra de galaxias ais-
ladas que en los pares, lo cual esta sesgando
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la comparacién entre ambas muestras. Las
distribuciénes de velocidad radial de ambas
muestras no presentan signos de inhomoge-
neidades debido muy probablemente a que
las muestras fueron seleccionadas con crite-
rios independientes de la velocidad radial.

51 tomamos la informacién morfolégica de
los catdlogos originales, el contenido mor-
folégico de los pares (E4+5) nos indica que
tienen una sobrerepresentacidn de galaxias E
y Sa y un déficit de galaxias 80, respecto de
las galaxias aisladas de comparacién. Vamos
a discutir algunas posibles causas:

(1) Errores en la clasificacién de las gala-
xias aisladas CIG. Esto es probable de-
bido a que el material utilizado fue el
registro viejo del POSS. Adams, Jensen
& Stocke (1980) reevaluaron la clasifi-
cacién morfoldgica de las galaxias aisla-
das, especialmente de tipos E/S0, obte-
niendo imagenes de mejor calidad. Aun-
que estos autores agruparon a los tipos
E y S0 juntos, estimaron que ~ 90%
de las galaxias E/S0 con imigenes bien
definidas en el POSS fueron correcta-
mente clasificadas, aunque sélo ~ 50%
de las galaxias clasificadas como proba-
bles E/S0, fueron confirmadas como ta-
les, Con esta perspectiva decidimos ree-
valuar la clasificacién de todas las ga-
laxias aisladas E/S0, revisando la nue-
va versién digitalizada del POSS. Nues-
tros resultados indican que de 33 gala-
xias originalmente clasificadas como E,
22 se mantuvieron como E y 10 fueron
reclasificadas como 80. Por otro lado,
de 31 galaxias originalmente clasifica-
das como S0, 24 se mantuvieron como
S0 y 5 fueron reclasificadas como S0/Sa.
Con estos resultados, la fraccién de gala-
xias aisladas E (0.05) es ahora compara-
ble con la reportada en otros catilogos,
como el de galaxias de campo de Gis-
ler (1980) y el de Nilson (1973) (0.07 y
0.06, respectivamente). Para las gala-
xias 80, la fraccién {0.09) sigue siendo
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ligeramente menor que la reportada en
estos catdlogos (0.12 y 0.11 respectiva-
mente), aunque no es muy diferente.

(2) Errores en la clasificacién de las gala-
xias en pares CPG. Rampazzo & Su-
lentic {1992) llevaron a cabo un estu-
dio sobre la morfologia y la geometria
en 22 pares (E+4S) del hemisferio sur,
con el propdésito de saber si la morfo-
logia en estos pares correspondia verda-
deramente a pares (E+S5). Después de
evaluar las imagenes profundas en el sis-
tema (UBV) de Johnson con ayuda de
un analisis de isofotas, encontraron que
de 22 pares (E+S), en 13 pares se con-
firmé la componente E y de los 9 pa-
res restantes, 7 componentes E fueron
reclasificadas como S0. Si extrapola-
mos estos resultados a la muestra de
126 pares (E+S), de 126 componentes
esferoidales (donde 88 son galaxias E y
38 son galaxias 50) esperariamos confir-
mar la morfologia de la componente E
en ~ 52 pares ¥y de los 36 pares restan-
tes, esperariamos reclasificar la compo-
nente E, obteniendo ~ 28 galaxias S0,
Sin embargo, en este trabajo no es cla-
ro si existian en un principio galaxias
S0 y cuantas de estas cambiaron a otro
tipo. Por tanto, decidimos reclasificar
todas las componentes E y S0 en los pa-
res {E+S). Nuestros resultados indican
que de 88 galaxias E, 71 se mantuvieron
como tales y 17 fueron reclasificadas co-
mo 50. Por otro lado, de 38 galaxias S0,
8 fueron reclasificadas como Sa.

{3) La evaluacién de los resultados en (1) y
(2) indica que si consideramos la extra-
polacién de los resultados de Rampazzo
& Sulentic (1992) a los pares (E+S) y
los resultados de nuestra reclasificacion
a ambas muestras, persiste la sobrere-
presentacién de galaxias E y la subre-
presentacidn de galaxias S0 en pares res-
pecto a las galaxias aisladas. Aunque es
necesario un andlisis similar en las gala-
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xias Sa, el exceso en pares ciertamente
es grande para ser explicado por errores
en la clasificacién de galaxias lenticula-
res, Nuestro andlisis anterior indica que
éste es el caso, y que los resultados obte-
nidos podrian representar un efecto real
debido a evolucién secular en pares. El
esquema de evolucién secular contiene
variantes del fendmeno de interaccién y
las alteraciones que produce en la for-
ma de las galaxias. El esquema de inte-
raccion fuerte predice la observacion de
estructuras como cascarones ¢ “shells”y
galaxias en estado de fusién dende al-
gunas galaxias E en pares pudieron ser
producte de este fenémeno. También
se predice la existencia de galaxias con
apatiencia tardia cuyas estructuras ti-
po “brazos espirales” pudieron haber si-
do formadas por la interaccién misma.
Algunas de estas galaxias podrian ser
galaxias S0 perturbadas con forma pseu-
do espiral. Sin embarge, estructuras ti-
po cascarones y anillos, también puden
ser explicadas dentro de un esquema de
interaccidn débil {Reduzzi, Longhetti &
Rampaze 1996).

Otro tipo de encuentros, diferentes a
las fusiones (mergers), pueden trans-
formar galaxias de disco en galaxias
elipticas o esfercidales a través de en-
cuentros miltiples de alta velocidad en
camulos, dejando ademads, estructuras
detectables como puentes y arcos (Moo-
re et al. 1996). 5i los pares (E+3) tie-
nen componentes cerca de su paso por
el perigalictico y Ja Av ~ 170kms™!
nes remite a encuentros de baja velo-
cidad en ambientes de baja densidad,
este tltimo esquema puede no ser re-
levante para explicar la morfolegia ob-
servada en los pares (E+S). Finalmen-
te, el exceso de componentes Sa en pa-
res tiene implicaciones muy interesan-
tes. BExisten inestabilidades dinimicas
en las galaxias de disco relacionadas con
la formacién y evolucién de estructuras
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de barra que tienden a engrosar la com-
ponente de bulbo en estas galaxias. Es-
tos procesos podrian estar sesgando la
clasificacién morfolégica hacia galaxias
espirales mas tempranas.

La evidencia de un déficit de galaxias
Sc en pares respecto a galaxias aisladas
es muy clara y parece reflejar un efecto
ambiental, ya que las galaxias de tipos
tardios son mas numerosas en regiones
menos densas (Dressler 1980; Giovanelli,
Haynes, and Chincarini 1986; Burstein
et al. 1986) consistentemente con el cri-
terio de aislamiento de Karachentseva.
Existe un sesgo adicional en la muestra
de galaxias aisladas que esta favorecien-
do la presencia de galaxias tardias. Re-
cordemos que seleccionamos solamente
aquellas galaxias aisladas que tuviesen
informacién sobre velocidad radial. Es-
to quiere decir que en un registro de ob-
jetos de“campo” tenderemos a favorecer
a aquellas galaxias que tengan indicado-
res de velocidad que sean mas claramen-
te distinguibles, como lineas de emision
mas intensas provenientes de un medio
interestelar, como el de las galaxias es-
pirales tardias.

4.1.2 La Existencia de Pares
(E+S) de Baja Luminosidad

La distribucién de magnitudes absolutas
(Figura 2.4) en los pares nos indica una
ausencia de galaxias componentes de ba-
ja luminosidad (Mz,, > —17.0). Mas
atin, la distribucién de magnitudes ab-
solutas en las galaxias aisladas (Figura
2.6), también nos indica una ausencia de
galaxias de tipo E de baja luminosidad
(Mzw > —17.0). En seguida enlistamos
y discutimos algunas posibles causas de
este efecto:

(a) Las distribuciones de magnitud ab-
soluta muestran sn maximo prefe-
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rentemente a magnitudes brillantes
(sesgo de Malmaquist).

(b) El criterio de seleccién de pares
esta sesgando la muestra de pares
(E+S) hacia galaxias del mismo ta-
mano.

{c) El criterio de seleccién de galaxias
aisladas es mas severo en cuanto al
aislamiento de las galaxias que en
cuanto a su tamanao.

(d) Si nos preguntamos cuil seria la ve-
locidad radial maxima a la que se
pueden detectar galaxias de mag-
nitud absoluta Mgz, = (—17.0),
dada la magnitud aparente limite
de la muestra m,, = (15.7) y un
valor de la constante de Hubble
H, = 75kms™! Mpc™!, encontra-
remos que la velocidad radial esti-
mada es Vggg ~ 2500kms™!. (Ver
Figura 2.8).

Una combinacién de (a) (b) (¢) y (d) no
puede explicar la falta de galaxias ena-
nas en los pares (E+85) porque el ses-
go de Malmquist afecta a los pares y
las galaxias aisladas por igual y el cri-
terio de seleccién de pares es el mis-
mo para pares (E+S3) y pares (545)
del catdlogo de Karachentsev. Sin em-
bargo, cuando observamos la distribn-
cién de magnitudes absolutas de los pa-
res (S+5) (Figura 2.14), si encontramos
galaxias de baja luminosidad. Nuestro
limite de deteccién nos permite obser-
var galaxias de baja luminosidad prefe-
rencialmente a bajas velocidades lo cual
nos esta indicando que, de existir estas
palaxias de baja luminosidad E aisla-
das y en pares, las hubiesemos detectado
facilmente. Por otro lado, aunque el cri-
terio de seleccién de galaxias aisladas si
nos permite tener mis galaxias de baja
luminosidad, esto no explica porqué no
tenemos galaxias E de baja luminosidad
en esta muestra.

CAPITULG 4. DISCUSION GENERAL

Intuitivamente, si podemos encontrar ga-
laxias aisladas de un cierto tipo morfolégico,
pero de baja luminosidad, seria plausible en-
contrarlas formando pares de baja lumino-
sidad. La evidencia observacional apoya es-
ta idea, por la existencia de pares con gala-
xias espirales de baja luminosidad en la dis-
tribucién de magnitud abscluta de los pa-
res (S4S). Esta idea, sin embargo, no puede
aplicarse al caso de los pares (E+8) con gala-
xias E de baja luminosidad, ya que tampoco
hemos podide detectar galaxias aisladas E de
baja luminosidad. Quizas la ausencia de ga-
laxias (E+S5) de baja luminosidad tenga que
ver con una restriccidon fisica, es decir, gue
la condicién de baja luminosidad (masa) en
estas galaxias sea tal que haga inestable la
formacién de este tipo de pares. A continua-
cién, exploraremos esta posibilidad.

En general la geometria de la érbita de un
par es desconocida y es imposible interpre-
tar directamente las cantidades observables
(comeo la diferencia en velocidad radial y la
separacion proyectada) en términos de la se-
paracién fisica real y la velocidad espacial
real. Debido a esto, se emplean métodos es-
tadisticos en muestras grandes de galaxias
binarias. Supongamos que tenemos un par
de galaxias enanas (sin especificar el tipo
morfolégico) ligadas gravitacionalmente, y
que no estamos observando un par éptico o
encuentro aleatorio. La energfa total de un
sistema de dos puntos con masa M;, Mz, con
velocidades espaciales Vi y V2 y separacién
T12, €n una dérbita circular, cada una bajo la
influencia gravitacional de la otra es:

E(M,V,T') = EK +EP =
Mlezz _ GMg(Ml +M2,'

4.1
2 ri2 ( )

Donde la energia cinética Ex se describe
en un sistema de referencia en la galaxia M,
y V12 es la velocidad relativa respecto a M.
Reescribimos la energia en términos de can-
tidades observables:
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E(M, V,racp) =
AVZ, G(Mi+ MZ)l

2 Tuep

Mo|(

(1.2)

Podemaos emplear ahora la expresién ante-
rior para hacer una estimacién de la energia
total de un par de galaxias enanas, conside-
rando valores de los observables r,o, ¥ Viaa
que sean tipicos de estos sistemas. Para in-
terpretar los resultados, necesitamos una es-
timacién de las masas individuales de las ga-
laxias. Adoptameos un sistema de unidades
en donde el valor de la constante gravitacio-
nal es G = 1, para evaluar las expresiones
anteriores. En este sistema de unidades:

1 unidad de masa = 2.32 x 10" Mg
1 unidad de distancia = 1 kpc
1 unidad de velocidad = 10 kms™!

Tomande los valores reportados en la Ta-
blas 3 y 4 de Taylor, Brinks & Skillman
{1993) para pares de galaxias enanas y cal-
culando las expresiones de arriba, encontra-
mos que de 8 pares con parametros deter-
minados, 4 tienen una masa total estimada
suficiente para mantener al sistema ligado
{es decir, con energia total negativa), mien-
tras que la otra mitad no lo estd. Taylor et
al. (1995) (Tabla 4) reportaron 15 pares con
parametros determinades donde 5 requieren
de la presencia de masa adicional {aparte de
la observada) para mantenerse como pares
ligados, mientras que el resto no la requie-
ren. Sin embarge, de acuerdo con Walter et
al. (1997), existe una fuerte tendencia a su-
bestimar la masa total de los pares debido a
que desconoce su verdadera geometria, por
lo cual, la interpretacién de estos resultados
debe ser muy cuidadosa. A reserva de la in-
certidumbre en la estimacién de las masas,
en un sistema cuya masa tetal para mante-
ner al sistema ligado es mayor que la masa
total observada, una posibilidad es invocar
la presencia de materia obscura. Otra posi-
bilidad que no podemos descartar es que las
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orbitas en algunos pares sean hiperhélicas en
lugar de circulares, como supusimos en este
analisis.

La evidencia que hemos encontrado sobre
la existencia de pares de galaxias con ba-
ja luminosidad (S48) y las observaciones de
pares de galaxias enanas arriba menciena-
das (una fraccion importante de ellos con
energia total negativa), nos indican que es
posible, en principio, encontrar pares de ga-
laxias {(E+45) de baja luminosidad. Por tan-
to, si no tenemos alguna restriceion fisica pa-
ra su existencia, jporqué no los estamos de-
tectando? Después de discutir y deshechar
algunas posibilidades, creemos que una ex-
plicacién plausible tiene que ver con los si-
guientes resultados:

{a) No detectamos galaxias aisladas E de
baja luminosidad.

(b) La fraccién de galaxias esferoidales
(E/S0) aisladas (de alta lnminosidad)
tarmbién es muy baja en la muestra de

galaxias aisladas (64/468).

De acuerdo con Dressler (1980), una frac-
cién representativa de galaxias del “cam-
po”(por tipo morfolégico), es ~ 80% para
galaxias espirales e irregulares, ~ 10% pa-
ra las galaxias SO0 y ~ 10% para las gala-
xias BE. Aunque no tenemos mucha informa-
cidn sobre la fraccién de galaxias de baja
luminosidad en el campo general, fuera de
asoclaciones, grupos y ciimulos de galaxias,
Binggeli et al. (1987) llevaron a cabo una
extensién del trabajo de Dressler (1980) so-
bre la relacién morfologia-densidad, a regio-
nes mas externas en cimulos y a mas ba-
jas luminosidades, encontrando que la densi-
dad numérica de galaxias E de baja lumi-
nosidad en cimulos como Virgo, disminu-
ye dramaticamente hasta por 3-4 ordenes de
magnitud {de 10° a 10~! galaxias Mpe™?)
de la regién central hacia la periferia, acom-
paiiada de otro cambio dramético en la frac-
¢ién numérica, de ~ 75% en las regiones
centrales a ~ 15% en la periferia. Estos
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resultados indican que en las regiones mas
externas de Virgo, las galaxias irregulares
enanas son la poblacién dominante, mien-
tras que se podria esperar una contribucién
practicamente nula de galaxias E de baja lu-
minosidad en regiones cada vez mds exter-
nas. Los resultados de Thompson & Gre-
gory (1993), confirman esta tendencia en el
ctmulo de Coma.

Si las galaxias E/SQ de baja luminosi-
dad tienden a estar en regiones con densi-
dades galicticas tipicas de las partes inter-
medias/centrales de los ciimulos de galaxias
(mds que en los bordes externos o el “cam-
po”} donde el criterio de aislamiento en pa-
res y galaxias aisladas impone las limitacio-
nes mas fuertes, entonces una estimacién a
primer orden, de ia densidad asociada con
los pares (E+S) y las galaxias aistadas CIG,
debe reflejar el contraste en densidades en-
fre estas muestras y el ambiente asociado
con grupos y ciimulos de galaxias. Con es-
te propdsito, ademds de considerar las ga-
laxias aisladas, vamos a dividir la muestra
de pares (E485) de acuerdo a su separacién
aparente; en pares cercanos y pares abiertos
(vistos en proyeccién). Para estimar la den-
sidad de masa asociada con estas tres mues-
tras, vamos a seguir los lineamientos de Gre-
gory & Thompson (1978). Primero, es ne-
cesario asociar una profundidad espacial a
cada muestra, para lo cual vamos a supo-
ner que la dispersién en velocidades radia-
les o(dispersion) es causada por la expan-
sién diferencial de Hubble. La profundidad
estimada tiene mucha incertidumbre porque
otras dos componentes pueden estar contri-
buyendo a la dispersién: o(virial) que puede
ser grande si se trata de grupos en estado
de relajacién, y o(primordial) que represen-
ta la energia cinética aleatoria primordial de
las galaxias mismas. Entonces, suponemos
o(virial) < o(dispersién) y o (primordial) <
o (dispersién) y calculamos la profundidad en
cada muestra como la diferencia en distan-
cias, determinada por una dispersién de 2o
alrededor del promedio en velocidad radial
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Tabla 4.1: La Densidad de Masa asociada
con Pares (E+45) y Galaxias Aisladas

Muestra  Log p A(%)
(M Mpc™?)

Pares (E+S) Cercanos  11.40 50
Pares (E+5) Abiertos  10.80 50
Galaxias Aisladas  10.60 50
Coma* 12.70 25
Coma** 13.50 25
Grupo Zwl28034 12.20 25

* Hasta un radio de 3
*¥ Hasta un radio de 1°

(y un valor de H, = 75 km s~ 'Mpc™1). El
volumen asociado a cada muestra se calenla
COmno.

V = wridr (4.3)

Donde w es el 4ngulo sélido de cada muestra
(en steradianes), r es 1a distancia (a partir de
la velocidad radial) y dr es la profundidad
asociada a cada muestra. Hemos utilizado
las estimaciones de la masa total por cada
par, del trabajo de Karachentsev (1987) y
una relacion M/L = 20 para galaxias aisla-
das E/S0 y 10 para galaxias espirales aisla-
das. En la Tabla 4.1 presentamos los resulta-
dos de nuestra estimacién de la densidad de
masa asociada con los pares y galaxias ais-
ladas. Como referencia, hemos incluide las
estimaciones de Gregory & Thompson para
los ciimulos de Virgo y Coma.

El tamano asignado a cada muestra es por
mucho, la incertidumbre principal en estas
estimaciones. Atin asi, si consideramos que
la manera en que calculamos Ia densidad de
masa es consistente entre estas muestras, el
contraste en densidad entre galaxias aisladas,
pares y las regiones centrales de ctimulos ri-
cos como Coma, puede ser de ~ 3 ordenes
de magnitud. Esto indica, de acuerdo a la
discusién de arriba, que debe ser muy po-
co probable que detectemos la presencia de
galaxias E de baja luminosidad en regiones
con densidad asociada a pares y galaxias ais-
ladas. Estos resultados son consistentes con



N

4.1. LAS PROFPIEDADES OFTICAS...

nuestra discusion en e} Capitule 2, donde in-
dicamos que el ambiente mds representativo
de los pares (E+5) y las galaxias aisladas
CIG, podrian ser los bordes mds alejados de
los grupos y ciimules de galaxias. Por tanto,
la. ausencia de pares (B+8) de baja lwmino-
sidad y la ausencia de galaxias E aisladas
de baja luminesidad, pueden explicarse ra-
zonablemente come una combinacién de la
relacidn morfologia- densidad y las restric-
ciones ambientales impuestas principalmen-
te por los criterios de seleccion {aislamien-
to) en pares y galaxias aisladas. Los pares
{E+S) representan una muestra de galaxias
no asociada a ciimulos (es decir, de densi-
dad ambiental baja) con una fraccién de ga-
laxias B {y muty probablemente Sa) en exceso
en comparacion con muestras de galaxias de
campo similarmente seleccionadas y en am-
bientes aproximadamente similares.

Un corolario interesante de este andlisis
€3 que, si consideramos nuevamente el pro-
medio de la diferencia en velocidades radia-
les en pares, Av ~ 170kms™!, como re-
presentativo de la dispersién de velocida-
des o(pares) y adoptamos los valores tipicos
o, > 100kms~! en grupos y asociaciones
(Huchra & Geller 1982), entonces una po-
sible explicacién del traslape en estos valo-
res de o, puede deberse a que la muestra
de pares {E+8S) estd contaminada con pares
esplireos {con velocidad radial concordante)
pertenecientes a grupos de galaxias. Bsta
contaminacién por grupos es también consis-
tente con la Interpretacién de que el eriterio
de seleccion esti favoreciendo pares con una
configuracién espacial de orientaciones qne
perinite verlos cercanos en proyeccién en el
plano del cielo. La diferencia en velocidad
radial entre componentes (Av ~ 170kms™1)
nos indica que la configuracién de orienta-
ciones favorecida por el criterio de seleceién
contiene pares con velocidades relativas cer-
canas entre si, pero también contiene pa-
res cuyas distancias aparentes proyectadas es
menor que la verdadera separacion espacial,
Es importante tener presente este resultado
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cuando intentemos buscar alguna posible co-
rrelacion de la emision éptica e infrarroja con
la separacién aparente entre pares SEP. {(Ver
discusién mds adelante).

En un estudio sobre las propiedades de
emisién en pares del catdlogo de Kara-
chentsev, Xu & Sulentic {1991} también re-
portaron una marcada ausencia de pares
(E+E) con componentes de baja liminosi-
dad (Mz. < —18). Dada la abundancia
de las galaxias elipticas enanas en clinmilos,
una conclusién natural, de acuerdo a la dis-
cusién precedente, es que las galaxias ena-
nas podrian formar pares con galaxias gigan-
tes produciendo sistemas jerdrquicos, o bien
entre si, pero en ambientes galdcticos mas
densos, precisamente donde el criterio de se-
leccién de Karachentsev excluye este tipo de
pares de la muestra de pares aislados de ga-
laxias.

Una pregunta interesante, concerniente a
tas componentes espirales en pares, involu-
cra la presencia de barras, anillos y mor-
fologias de "gran diseno”. Karachentsev y
Karachentseva (1975) argumentaron que la
muestra de pares aislados de galaxias tenia
wna sobrerepresentacion de galaxias tempra-
nas y galaxias con barra. Nosotros hemos
podido confirmar el exceso de galaxias tem-
pranas et la muestra de pares (E4S5) y tam-
bién hemos intentado estudiar la fraccion de
estructuras de barra presentes.

Hemos estimade la frecuencia de barras de
dos maneras: (1) considerando las galaxias
de ambas muestras sin distinguir por tipo
morfoldgico y (2} subdividiendo las muestras
de galaxias S en pares y galaxias aisladas en
dos categorias por tipo de Hubble: Espirales
Sb o mds tempranas y espirales Sc y més
tardias. Esta divisién es importante para
investigar diferencias intrinsecas potenciales
entre espirales tempranas y tardias no nece-
sariamente atribuibles a una barra estelar.
En nigiin caso encontramos diferencias sig-
nificativas en la frecuencia relativa de barras
en galaxias espirales aisladas y en pares. Un
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problema asociado con investigaciones de es-
te tipo es la calidad y grado de homageneidad
de los datos. Las imAgenes en 1a banda R e [
son probablemente las m4s efectivas para de-
tectar barras estelares en galaxias espirales,
mientras que las clasificaciones ya existentes
estdn sensiblemente sesgadas hacia longitu-
des de onda menores,

4.1.3 FEl Exceso en Luminosidad
Optica de los Pares (E+S)

Antes de comparar las distribuciones de
magnitud absoluta entre pares y galaxias ais-
ladas, hemos tomado en cuenta la presencia
de las galaxias aisladas de baja luminosidad.
Nuestra manera operacional de corregir es-
ta diferencia ha sido eliminando la pobla-
cién de galaxias aisladas de baja luminosi-
dad Mz, > —17. Eliminamos, sin embar-
B0, pocas galaxias aisladas (30) de la mues-
tra original (404). Creemos que esta manera
de corregir es conveniente ¥a que, por un la-
do, afectamos minimamente las poblaciones
originales y, por el otro, hacemos una com-
paracidn no sesgada de las distribuciones de
luminosidad de ambas muestras,

Las distribuciones de magnitud absolnta
indican que las galaxias espirales (no las ga-
laxias elipticas) son las responsables de Jas
diferencias en luminosidad encontradas en-
tre pares y galaxias aisladas, La diferencia
en luminosidad éptica (un factor ~ 1.5 en
luminosidad) entre componentes S en pares
¥ galaxias § aisladas es estadisticamente sig-
nificativa a un nivel > 3o, si no eliminamas
galaxias aisladas de baja luminosidad, y a
un nivel ~ 2g, si las eliminamos. Recorde-
mos que ambas muestras fueron selecciona-
das con la misma magnitud limite e indepen-
dientemente de la velocidad radial, entonces
este resultado puede estar reflejando un efec-
to intrinseco debido a que en un par fisico es
posible inducir luminosidades mayores en sus
galaxias componentes. Esto lo interpretamos
como nn exceso en luminosidad de los pares,
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En una comparacién mas detallada que toma
en cuenta la jerarquia de las componentes en
un par (la componente primaria o principal
en magnitud absoluta), las diferencias en hi-
minosidad encontradas (un factor ~ 1.8 en
luminosidad) confirman e exceso encontra-
do de las galaxias espirales en pares respecto
a las galaxias espirales aisladas con nn nivel
significativo > 3a.

Otra manera de comparar el comporta-
miente 6ptico de los pares {E+S) y las ga-
laxias aisladas CIG, es a través de la funcién
de luminosidad éptica (OLF). El intervalo
desplegado y la forma de la funcién de huni-
nosidad puede proporcionarnos informacion
sobre los procesos astrofisicos responsables
de la emisién en una cierta banda espectral
seleccionada. Por tanto, podemos comparar
las funciones de luminosidad de diferentes
muestras para evaluar diferencias entre estos
ohjetos a nivel de intervalos en la banda es-
pectral de interés (en este trabajo hemos em-
pleado intervalos de magnitud absoluta Az,
e intervalos de luminosidad infrarroja). He.
mos incliido solamente objetos con latitud
galdctica & > 20 y hemos empleado el esti-
mador clasico de la funcién de lnminosidad
optica (OLF) 1/V,.q. de acuerdo con Sch-
midt (1968) y Felten (1976). La OLF que
hemos obtenido para las galaxias aisladas es
una representacion apropiada de las galaxias
del “campo”(Fignra 2.11). Al comparar la
OLF de los pares y galaxias aisladas {Fi-
gura 2.12), el exceso en luminosidad optica
es cualitativamente/cnantitativamente visi-
ble/medible como una convergencia de la
OLF de los pares haciala OLF de las galaxias
aisladas en la regién de altas luminosidades.
Por esta razén, ain después de eliminar las
galaxias aisladas de baja luminesidad, el ex-
ceso en luminosidad de los pares respecto a
las galaxias aisladas signe siendo visible en
la parte brillante.

En las galaxias normales la energia emjti-
da en la regién Gptica del espectro (350G -
75004} es bhasicamente luz estelar de estre-
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llag de disco: Estrellas de poblacién 1 evolu-
cionadas (A, M); M > 1Mg, y estrellas de
poblacién II; (K, M) evolucionadas y en la ra-
ma horizontal (Gallagher & Fabbiano (1990}.
De acuerde con O’Connell (1990) y Walter-
bos & Greenawalt (1996), arriba de 3000 A el
campo general de radiacion interestelar estd
dominade por estrellas no ionizantes de tipo
espectral més tardio que B. Las estrellas B
por ellas mismas contribuyen con aproxima-
damente el 25% del flujo entre 3000 y 5000
A. A longitudes de onda como la banda V
(A 5500) hay efectos combinados de forma-
cién estelar en los dltimos 1-3 x10° afios,
lo que significa que es necesario modelar la
historia completa de la formacion estelar en
una galaxia si se quiere obtener informacidn
sobre la formacion estelar reciente en esta
banda. Sin que pretendamos modeiar 1a his-
toria completa de la formacién estelar en las
galaxias espirales en pares, los resultados ob-
tenides a partir de la funcién de lnminosidad
6ptica son consistentes con la interpretacion
de que el exceso en la emisién 6ptica que es-
tamos observande en los pares, confiene una
fraccion importante que proviene de brotes
de formacion estelar inducidos por la inte-
racclén gravitacional.

Hemos estimade las distribuciones de mag-
nitud absoluta y la OLF de los pares (S+5)
(Figuras 2.14 y 2.15), y las hemos comparado
con las correspondientes a los pares (E+5).
E} nivel de aumento en luminosidad optica
de estas dos muestras es similar (respecto al
nivel de las galaxias aisladas). No existen di-
ferencias estadisticamente significativas en-
tre los promedios {(medianas) de la luminosi-
dad 6ptica entre galaxias S en pares (E+S)
y galaxias S en pares (S4+5). La forma de
ias OLFs obtenidas es cualitativamente si-
milar en la parte brillante, consistentemente
con este resnltado. Los ajustes a las OLFs
con una funcion de Schechter nos indican que
L. ~ —19.71 en pares (E45), -19.74 en pares
(S+S}) y -19.45 en galaxias S aisladas, con-
sistentes con el factor en luminosidad de los
pares, encontrado a partir de las distribn-
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cionies de magnitud abseluta. Por lo tanto,
(a este nivel de aproximacién), para una ga-
laxia espiral en un par, las propiedades del
momento angular de las galaxias compaileras
noe parecen ser importantes en cuanto a la lu-
minosidad inducida en el éptico.

4.1.4 Luminosidad
Optica, Morfologia de In-
teraccién y Separacidn en

Pares (E+S)

El conjunto LI, AT y DI describe la morfo-
logia de interaceién en los pares (E+S) {ver
Capitulo 2). Esta clasificacidn tiene la ven-
taja de haber sido seleccionada independien-
temente de nuestro estudio y de cualquier
infermacidn dependiente de la distancia. La
clase LI representa ~ 17% de los pares, Ia cla-
se AT representa ~ 9%, la clase DI ~ 37%
y el resto de la muesira ~ 38% esta den-
tro de la clase NI (sin signos de interaccion).
Como hemos comentado arriba, la lminosi-
dad dptica muestrea poblaciones estelares de
masa intermedia-baja, esto es, estamos ob-
servando las “huellas de larga vida”dejadas
por los procesos de formacién estelar induci-
dos por interaccion. La clase LT y probable-
mente la clase DI probablemente represen-
tan objetos cuyas estructuras 6pticas persis-
ten sélo unas cuantas veces 10% anos {Toom-
re 1977; Joseph 1985), mientras que la clase
AT representa una envelvente que se pudo
haber formado por efectos seculares a largo
plazo. Quizds una estructura asi toma mas
tiempo en formarse y fambién dura mas que
las estructiras observadas en las clases Ll y
DI. No hemos encontrado ninguna tendencia
estadisticamente significativa de Lp con Ia
morfologia de interaccidn, sin embargo.

La distribucién de separaciones proyecta-
das (en unidades absolutas) nos dice que
~ 0% de los pares tienen separaciones me-
nores que 40 kpc pero la dispersion obser-
vada de Lp es similar a lo largo de todo el
intervalo desplegado e separaciones. Esto
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nos indica que se pueden inducir incremen-
tos en luminosidades épticas a separaciones
Pequenas pero esto no es condicién necesaria
ni suficiente. En este resultado estan involu-
crados seguramente los detalles de la interac-
cién cinemdtica en los pares. También hemos
estudiado el comportamiento de Ja luminosi-
dad L g con el tipo morfoligico en la muestra
de galaxias aisladas y de pares (E+S). Las
galaxias Sc y Sm son sistemnaticamente me-
nos huminosas que los tipos morfolégicos més
tempranos. Este comportamiento es consis-
tente con el reportado por Roberts & Haynes
(1994) para una muestra de galaxias asocia-
das con el supercimulo local, donde se han
corregido los parimetros por efectos de in-
clinacién. Este resultado introduce un sesgo
contra la deteccién de galaxias Sc ¥ Sm en
pares y galaxias aisladas,

La separacién media de los pares (E+85) es
~ 48 kpc. Esta separacién es ~ 2 — 3 veces
mayor que la suma de los tamafios prome-
dio de las galaxias componentes. Wiren et
al. (1996) estudiaron modelos evolutivos de
galaxias hinarias donde el proceso de fusién
entre galaxias juega un papel principal y por
lo tanto puede transformar un grupo de cua-
tro o cinco galaxias no sélo en un sistema
triple, sino también en un sistema binario en
un tiempo comparable al tiempo de Hubble.
Si el mismo proceso de fusién que destruye a
estos sistemas binarios en el tiempo de Hub-
ble, es el que pudo haberlos formado a partir
de grupos compactos de galaxias, resultaria
muy interesante buscar a las galaxias que son
remanentes de este proceso. Los resultados
siguientes que hemos encontrado para los pa-
res (E+8), pudieran sugerir que este proceso
es plausible:

(i) El tiempo de vida de un sistema bina-
rio en donde la separacién es compa-
rable con la suma de los didmetros de
las galaxias componentes puede llevar al
sistema a fusionarse en no mas de tres
periodos orbitales del sistema, (Toomre
1977).

CAPITULO 4. DISCUSION GENERAL

(ii) El periodo orbital tipico de los pares cer-
canos de galaxias es de 200 - 500 Millo-
nes de afios lo que significa que el tiem-
po de vida de estos sistemas no es mayor
que ~ 2 mil millones de afios en su esta-
do ohservado. Por otro lado, las pohla-
ciones estelares de estos pares cercanos
de galaxias son aproximadamente nor-
males, es decir, ~ 10 mil millones de
afios. Esto sugiere que el estado inicial
de estos sistemas debié ser diferente de
su estado actual. Estos sistemas quizas
no se formaron como sistemas binarios y
no sobrevivieron como tales por el tiem-
po de Hubble.

(iii) La sobrerepresentacién de galaxias E y
Sa y la subrepresentacién de galaxias S0
€N pares respecto a las galaxias aisladas
podria interpretarse como evidencia de
evolucién secular en los pares.

4.2 Propiedades Infrarrojas
de los Pares (E+4S) y
de las Galaxias Aisla-
das

4.2.1 Las Distribuciones de Lu-
minosidad Infrarroja

A diferencia de las galaxias “norma-
les” (Helou 1986), para galaxias con brotes
de formacién estelar nuestra interpretacién
de la emisién infrarroja integrada esta basa-
da en el modelo de Mouri & Taniguchi (1992)
¥ Mouri, Kawara & Taniguchi (1997), don-
de se propone que la distribucién de energia
en el infrarrojo es una superposicién de (1)
emisién en el infrarrojo medio por granos de
polvo pequenos ({100A) calentados transien-
temente en el medio interestelar ¥ regiones
moleculares, (2) emisién en el infrarrojo le-
jano de granos de polvo grandes (~ 1.m)
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en el medio interestefar, (Petrosian, Silk, &
Field 1972) y (3) emisién en el infrarrojo me-
dic de granos de polve grandes en regiones
ionizadas. Los granos grandes estén en equi-
librio térmico con el campo de radiacién y
por tante son mds calientes en regiones ioni-
zadas gue en regiones moleculares. Por otro
lado, la forma espectral de la emision de gra-
nos pequenos es independiente de la densi-
dad de energia UV, ya que €l tiempo entre
absorcion de fotones es mayor que el tiem-
po de enfriamiento (Boulanger et al. 1988).
En este esquema no existen granos de pol-
vo pequeiios en regiones ionizadas porque la
intensidad del UV es suficientemente fuer-
te para destruirios (Telesco , Decher & Joy
1989}. El polvo grande en regiones ioniza-
das es calentade por fotones ionizantes y por
fotones Ly, esperandose una fraccién impor-
tante de esta etnision en el infrarrojo medio.
(Ver Apéndice Aj).

Hemos explorado el comportamiento de
las distribuciones de himinosidad y los co-
cientes de colores y huminosidad infrarroja,
primero considerande las galaxias bien de-
tectadas en las bandas de IRAS. Lpig ¥
Lprr/Lp nos indican que las galaxias S en
pares (E4-S) son mas luninosas que las ga-
laxias § aisladas (en la mediana) por facto-
res ~ 2.35 y ~ 2.00 respectivamente. En
ambos casos, la prueba Koliogorev-Smirnov
nos dice que las muestras son diferentes, con
un alto nivel significativo (~ 99.9%). Por
otro lado, si consideramos sélo galaxias bien
detectadas en 25 pm, la luminosidad Las es
un factor ~ 1.81 veces mayor en las com-
ponentes espirales en pares que en las gala-
xias espirales ajsladas con un nivel significa-
tivo de ~ 99.80%, mientras que el cociente
Lys/Lp es mds luminoso en pares por un
factor ~ 1.74, con un nivel significativo de
~ 99.20%. Por lo tanto, a nivel de detec-
ciones, Lpyp refleja de manera mds nitida y
con un nivel significative mas alto que Las las
diferencias entre estas muestras. Sin embar-
go, cuando consideramos la informacién que
obtuvimos en forma de limites superiores al
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flujo, y comparamos en presencia de datos
censaclos, las diferencias en luminosidad que
pueden discriminar L.; vy Lprg se vuelven
similiares entre si, y las pruebas estadisticas
no paramétricas de hipotesis nula; Gehan,
Logrank, Wilcoxon y Peto-Prentice indican
que las diferencias son altamente significati-
vas (> 37). Los cocientes de colores fy5 /100
e Isg /100 no muestran diferencia significati-
va cuando comparamos ambas muestras de
forma global, pero si muestran una tenden-
cia a aumentar (hacia la clase de interaccién
AT) cuando consideramos la morfologia de
interaccion. Estos resultados son consisten-
tes con la interpretacion de que la emisién en
25, 60 pum en pares, proviene de la compo-
nente del polvo asociada mds directamente
con las regiones de formacién estelar induei-
das por la interaccién entre pares.

4.2.2 La Correlacién Lpip-Lp

Hemos explorado la correlacién entre Ly y
Lp;r empleando métodos estadisticos que
toman en cuenta la informacién sobre da-
tos censados. La correlacién existe para am-
bas muestras y es una ley de potencias en
el intervalo del logaritmo de las luminosida-
des desplegado. Lprp y su correspondien-
te normalizacién Lprr/Lp se han utiliza-
do ampliamente para analizar la actividad
de formacién estelar en galaxias. La ma-
yor emisién promedio gue hemos encontra-
do de Lp en pares respecto a galaxias ais-
ladas (Capitulo 2), significa que no es muy
apropiado normalizar con Lg porque el ex-
ceso en luminosidad dptica enmascara una
posible diferencia en luminosidad infrarroja
entre las muestras analizadas. Hemos en-
contrado que Lg y Lprp estdn correlacio-
nados en galaxias espirales en pares (E48)
(con un coeficiente de correlacién ~ 0.78} y
en las galaxias espirales aisladas (cen un coe-
ficiente de correlacién ~ 0.87). Hemes em-
pleado nuestra correlacién encontrada para
las galaxias aisladas come calibrader y he-
mos estudiado el comportamiento de los pa-
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res {E+85) en el plano (Lpsr, Lp). La co-
rrelacién encontrada entre Lp y Ly g en los
pares (E+8) esta descrita por una ley de po-
tencias Lprg o L?,_;g?io‘l? que despliega ~ 2
ordenes de magnitud en Lg y ~ 2.5 ordenes
de magnitud en Lp;g, mientras que para las
galaxias aisladas Lprp x Lgnﬁ;tu.m’ desple-
gando 3 y 4 ordenes de magnitud, respecti-
vamente, por lo que el empleo del calibra-
dor de las galaxias aisladas para estudiar el
comportamiento de los pares estd justificado.
Hemos podido observar una desviacién de los
pares respecto al calibrador {Figura 3.10), lo
cual nos indica que hay un exceso de la emi-
sion Lryp. Esto es, a pesar de que hemos
empleado Lg como factor de normalizacién,
un tratamiento que toma en cuenta la rela-
cién no lineal entre Lp y Lprg, nos indica
que Lprp nmestra un incremento en pares
respecto a las galaxias aisladas. Las Tablas
3.4-3.8 ilustran el comportamiento de este y
otros cocientes de liminosidades calenlados.

Las observaciones en otras longitudes de
onda han revelado la importancia del gas in-
terestelar en la evolucién de las galaxias inte-
ractuantes. E] gas, siendo altamente disipa-
tivo, reacciona ante las perturbaciones. De
acuerdo con Sanders et al. {1986), Solomon
& Sage (1988) y Braine & Combes (1993)
(estos 1ltimoes reportaron un exceso de CO
en una muestra de pares (E+48) del hemisfe-
rio sur), entre otros, las galaxias fuertemente
interactuantes muestran un aumento signifi-
cativo en la emisién proveniente de la linea
de CO, lo que sugiere que existen grandes
reservas de gas molecular para la formacién
estelar. Sin embargo, recientemente Perea et
al. (1997) han discutido que algunas canti-
dades como el contenide de CO y cocientes
como My2/Lp y Lrra/Lg estan correlacio-
nados no linealmente con L g en el sentido
de que estos cocientes se incrementan con-
forme Lp se incrementa. Muchos autores
han empleado normalizaciones con Lg para
argumentar que existen excesos de emisién
cuando comparan diferentes muestras de ob-
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jetos, sin darse cuenta de que lo que estdn
reportando como exceso es precisamente esa
dependencia residual con la luminosidad (es-
pecialmente en objetos seleccionados por su
brillo infrarrajo). Tomado en cuenta esta de-
pendencia no lineal de Lg con algunos indi-
cadores de formacién estelar como Lprgp vy
My, Perea et al. {1997) demostraron que el
aumento (anteriormente reportado por otros
autores) del contenido de gas molecular en-
tre muestras de galaxias con diferentes ni-
veles de interaccidn, incluyendo membresia
en cirmulos, se debe a este efecto no lineal
y desaparece cuando se corrige por este efec-
to. Perea y colaboradores encontraron que el
contenido de gas molecular y la eficiencia de
formacion estelar eran independientes de la
morfologia de barra en galaxias, pero que el
exceso de emisién infrarroja Lprp es real en
galaxias fuertemente interactuantes y puede
atribuirse a un aumento en la formacién es-
telar inducido por efectos ambientales.

4.2.3 Lpg en los Pares (S+8S)

Con la correlacién encontrada entre Lg y
Lyprr en los pares (E+8), podemos ahora
hacer una primera prediccién sobre las pro-
piedades infrarrojas en la muestra de pa-
res {S+8), que sufren un alto porcentaje de
confusién en el infrarrojo lejano por la ba-
ja resolucién de IRAS. Hemos estimado las
luminosidades Lp;gr en las componentes S
en pares {(S+8) a partir de la informacién
de Lg. La utilizacién de Lp se justifica
porque encontramos que no existe diferen-
cia significativa de Ly en las galaxias espi-
rales en pares (S+8) y (E+S). (Ver Capitulo
2). El valor encontrado en la mediana de
Lprgp para los pares (S45) (~ 9.827) no es
estadisticamente diferente del valor de los
pares (E+5) (~ 9.786). Todas las pruebas
no paramétricas de hipétesis nula, confirman
este resultado de manera consistente con un
nivel significativo ~ 95%.

Para verificar nuestra prediccidn sobre la
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emisién infrarreja en los pares {S+5), hemos
obtenido el flujo IRAS de las galaxias en pa-
res {S4S} reportadas en el catdlogo de fuen-
tes débiles (FSC), que cnmplen la condicién
de ser detectadas en 60 y 100 micras. Hemos
dividido esta muestra de pares {S435) en tres
ETupos:

(a) 27 pares (S+5) resueltos por IRAS, con
separaciones aparentes mayores que 4
minutos de arco.

(b) 118 pares {S+S) no resueltos por IRAS
con separaciones aparentes menores que
4 minutos de arco.

(c) 65 pares (S+S) no resueltos por IRAS
cuya separacién aparente es menor que
1.5 minutos de arce.

Después de comparar, componente a com-
ponente, los valores de Lyprp predichos por
la correlacién Lprg-L g, contra los valores de
Lrrr observados por IRAS en cada grupo,
hemos encontrade que la correlacion Lpyp-
Lp empleada no es una mala aproximacion
para estimar los valores observades de Lprp
en los pares (S+85). En los pares (S5+5) con
separaciones SEP < 1.5 donde pudiera espe-
rarase alguna diferencia en luminosidad (en
analogia con lo que sucede en los pares (E+5)
cercanos), tampoco encontramos diferencias
estadisticamente significativas en la emision
en el infrarrojo lejano entre los pares (E4-8) y
los pares {S+85). Sin embargo, cuando explo-
ramos las separaciones promedio entre pares
{(E4S) y (S48), hemos encontrado que las
distribuciones (Figura 3.12) son diferentes a
un nivel significativo alte. Esto es, los pares
(S+85} tienen en la mediana upa separacién
{SEP ~ 1.10}, menor que los pares (E45)
(SEP ~ 1.35). Este resultade es interesan-
te, pues de acuerdo con Sanders & Mirabel
{1996), se ha observado que galaxias con se-
paraciones cada vez menores, tienen valores
cada vez mayores en luminosidad Lprg. No-
sotros hemos encontrado que aix con este
resultado, la diferencia en separaciones no
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alcanza a ser lo suficientemente importante
como para que obtengamos diferencias signi-
ficativas en Lprg entre pares (E+4S) y pares
{§+5). La mayor emisién infrarroja encon-
trada en estas dos muestras respecto de las
galaxias aisladas, la interpretamos como evi-
dencia de que que la emisién en 60 y 100
pm en pares, proviene principalmente de la
componente del polve asociada mas directa-
mente con las regiones de formacion estelar
indueidas por la interaccién entre pares.

Muchas propiedades de los pares (S45),
entre ellos la separacién entre componen-
tes, estdn intimamente relacionadas con el
origen del momento angular en galaxias de
disco. Sofue (1992) encontrd que las direccio-
nes (proyectadas) de los ejes rotacién tienden
a ser ortogonales uno respecto del otro en pa-
res. Si cansideramos que en las galaxias bina-
rias con ejes paralelos este estado de rotacién
del sistema las ha llevado a un proceso de
fusion, entonces aquetlos sistemas cuyos ejes
son ortogonales aiin no llegan a este proceso,
de tal manera que sistemas con una distribu-
cién de momento angular ” triaxial” deben te-
ner tiempos de vida mayores. Este esquema
supone un escenario donde ambas galaxias
se formaron juntas y el plano de la drbita
es cercano al plano de las galaxias. Puerari
(1998) ha demostrade que ¢l tiempo de fu-
sién depende de las orientaciones de los ejes
de rotacion en las galaxias, pero también que
existe dependencia con la energia de la érhita
y con el tiempo del primer paso por el peri-
centro.

4.2.4 Las Funcién de Luminosi-
dad en el Infrarrojo Leja-
no. ;Porqué un Método
Bivariado?

Algunos esfuerzos previos por caracterizar la
funcién de lnminesidad en el infrarrojo leja-
no (FIRLF) (Soifer et al. 1987) se limita-
ron a estudiar galaxias preferentemente en
una banda de observacién de IRAS, lo cual

T S T T AL S
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permitia evitar el uso de cotas superiores
al flujo (datos censados) y también calcular
la FIRLF con el método estindar (método
1/Viiaz, Schmidt (1968)}. Sin embargo, la
omisién de datos censados en una mmestra
preseleccionada, por ejemplo en el dptico, da
como resultado sesgos sistematicos que tien-
den a subestimar el niimero de galaxias de
baja luminosidad. Cuando se pretende un
estiidio en dos longitudes de onda y los obje-
tos no se detectan en una segunda longitud
de onda, algunos autores (Rowan-Robinson
et al. 1987) proponen otro flujo limite en
la banda no detectada (por ejemplo, un flu-
jo limite infrarrojo en una muestra de gala-
xias seleccionada dpticamente) y constriayen
la FIRLF con métodos bivariados (Saunders
et al. 1990). Pero definir el flujo limite de
esta manera en dos bandas de observacién
puede tener efectos complejos en la interpre-
tacién de la FIRLF.

En este trabajo hemos escogido aplicar un
solo flujo limite en el dptico y atacar direc-
tamente el problema de las cotas superio-
res {o datos censados) en las distintas ban-
das de observacién de IRAS. Esto lo hace-
mos a través del uso de métodos estadisticos
no paramétricos conocidos en su conjunto
como “Survival Analysis” (Feigelson & Nel-
son 1985; Isobe, Feigelson & Nelson 1986).
Hemos escogido el método de la funcién de
Iuminosidad bivariada basado en el andlsis
de supervivencia (Franceschini et al. 1988)
el cual nos da resultados no sesgados para
una muestra de galaxias limitada en magni-
tud y con datos censados. El uso del esti-
mador Kaplan-Meier con datos censados es
fiindamental en estos métodos {ver Apéndice
D}. Aungue han surgido algunas preocupa-
ciones concernientes al uso de este estimador
cuando los datos censados no estdn distribui-
dos de manera uniforme, la hipdtesis de un
patrén de datos censados infrarrojos aproxi-
madamente aleatorio, permite que las herra-
mientas del andlisis de supervivencia traten
bastante bien estos problemas. En conjun-
tos de datos con fracciones de deteccidn muy
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bajas como es el caso en 12 y 25 micras,
el andlisis de supervivencia expresa correc-
tamente el estado de incertidumbre propor-
cionando errores mayores en ias estimaciones
estadisticas. Las propiedades matematicas
del andilisis de supervivencia se han valida-
do por decadas (Lawless 1982) y las simula-
ciones numéricas sugieren que estos métodos
son aplicables a un buen niimero de situacio-
nes astronémicas donde existen datos censa-
dos (Isobe, Feigelson & Nelson 1986). De
aqui la razén para construir nuestra FIRLF
con estos métodos.

Hemos encontrade dos problemas impor-
tantes con la funcién de luminosidad biva-
riada FIRLF:

(1) El estimader de maxima similitud
Kaplan-Meier requiere de intervalos su-
ficientemente anchos para dar resulta-
dos muy precisos. Algunos intervalos de
nuestros datos no estuvieron suficiente-
mente poblados por lo que fue necesaria
una interpolacidn del estimador Kaplan-
Meier entre datos adyacentes. Esto re-
duce la habilidad de este método para
poder examinar ia forma de la FIRLF
de manera detallada.

(2) Una vez que obtenemos la FIRLF, nos
enfrentamos con el problema de que no
es facil parametrizaria con funciones co-
mo la de Schechter u otras propuestas
en la literatura. La FIRLF de los pares
(E+8S) (Figura 3.18) muestra una caida
debida al decremento en la poblacion de
galaxias con Mz, ~ —18.0 (si toma-
mos como referencia el valor promedio
de Log(Lprr/Lg), por tanto, no es po-
sible ajustar esta funcién de luminosi-
dad de manera apropiada en todo el in-
tervalo de luminosidades infrarrojas.

La funcién de ajuste de mixima similitud
de Saunders et al. (1990) es apropiada para
la FIRLF de las galaxias aisladas, pero en el
caso de los pares (E+5), hemmos dado un pe-
so estadistico a la parte mas brillante de la
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FIRLF, obteniendo valores de log L. ~ 9.355
para las galaxias S en pares (E+5) y 9.021
para las galaxias S aisladas consistentes con
nuestra estimacién de las medianas en pre-
sencia de datos censados. Podemeos apreciar
que existe una convergencia en la forma de
la FIRLF de los pares hacia la parte mas bri-
Hante de la FIRLF de las galaxias aisladas,
lo cual refuerza cualitativamente del exceso
en la emisién infrarreja (en 60 y 100 micras)
que presentan los pares respecto a galaxias
aisladas. El aumento en estas bandas es con-
sistente con modelos que involucran granos
de polvo muy pequeifios calentados de mane-
ra estocdstica y emisién de granos de pelvo
grandes tibios y frios. Esto es, Ja emisién
en 60 y 100 micras de las galaxias espira-
les aqui estudiadas tiene una contribucién de
polvo relativamente frio que es calentado por
el campo de radiacion interestelar (ISRF) y
de polvo mds caliente calentade por regiones
de formacidn estelar. La funcién de lumine-
sidad FIRLF nes indica que, como grupo, las
galaxias en pares muestran una contribucién
importante asociada con regiones de forma-
cién estelar. La naturaleza de este estudio no
permite discernir sobre la importancia rela-
tiva de una componente sobre la otra, pero
nos parece que la contribucién del medio in-
terestelar general (ISREY) en estas galaxias no
debe ser ignorada, de acuerdo con Walterbos
& Greeenawalt (1996).

Todas las funciones de distribucidn acu-
nmuladas calculadas con los indicadores de
luminosidad infrarreja, (a partir del estima-
dor Kaplan-Meier) indican sisternaticamente
una probabilidad de mayeor emision infrarro-
ja por intervalo de himinosidad infrarroja en
pares, respecto a las galaxias aisladas. La
ansencia de galaxias de baja huminosidad en
pares nos limita a comparar preferencialmen-
te las partes mas briliantes de las distribu-
ciones. Isobe & Feigelson (1992) han inter-
pretado estas distribuciones como funciones
de luminosidad integradas. Bl nivel de dis-
persién (diferencia entre el percentil 75 y el
percentil 25) de los indicadores de lumino-
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sidad sen tales que la dispersién mayor se
encuentra en L2 v la menor en Lgy (Tablas
3.4-3.8). La distribucién de la emisién infra-
rroja tiene una forma mas empinada en 60,
100 y FIR que en 12 y 25 micras (Figuras
3.4, 3.5y 3.6).

La forma de las distribuciones entre pares
y galaxias aisladas en 12 y 25 pum pudiera
estar sugiriendo que la composicién del pol-
vo responsable de la emisién en estas bandas
es diferente entre estas galaxias o bien, que
el cociente de los granos muy pequenos que
son los que dominan la emision en el mediano
infrarrojo respecto a los granos mds grandes
que dominan la emisién en 60 y 100 micras
puede estar variando. Otra posible interpre-
tacién es que el cociente no esté variando sig-
nificativamente, sino mas bien que el campo
de radiacién promedio al que estan expues-
tos las diferentes componentes del polvo sea
mas intenso en pares que en galaxias aisladas
favoreciendo la emisién en 25 micras asocia-
da con brotes recientes de formacién estelar,
(Dultzin-Hacyan, Masegosa & Moles 1990).
Esto altimo es consistente con los valores sis-
tematicamente mayores de la emisién en pa-
res en todas las bandas estudiadas. Las dis-
tribuciones acumuladas de los cocientes de
luminesidad (normalizados por Lp) se ma-
nifiestan en intervalos mas angostos, lo cual
es consistente con una correlacion entre la
Itminosidad 6ptica e infrarroja.

4.2.5 Luminosidad Infrarroja,
Morfologia de Interaccion
y Separacion en Pares

(E+S)

Hay elementos mty interesantes en el com-
portamiento de la emisién infrarroja y la
morfologia de interaccién. Hemos encontra-
do que, de manera global, las galaxias espi-
rales en pares presentan una mayer emision
infrarroja (factor ~ 2 — 3 en lnminosidad} en
comparacién con las galaxias aisladas CIG.
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Sin embargo, la intensidad de la emisién de-
pende de la morfologia de interaccién en los
pares e implicitamente de la separacién en-
tre éstos. Los detalles de la morfologia de
interaccién son importantes desde el punto
de vista de la emisién Lprg/Lg, pues este
cociente puede aumentar significativamente
(factor ~ 3} en las clases de interaccién AT,
1.1 y DI con respecto al nivel medio de las ga-
laxias aisladas. Sin embargo, cuando consi-
deramos el cociente Lys /L g, el nivel de emi-
sitn no sdélo es mayor respecto al nivel de
las galaxias aisladas (factor ~ 5 en lumino-
sidad), sino que también permite distinguir
diferencias (factor ~ 2 — 3 en huninosidad)
entre las galaxias con morfologia de interac-
cion AT y DI. Cuando comparamos ambas
muestras a través de las luminosidades L,
Lsy, Ligo ¥ Lpigr, nuevamente Log permite
diferenciar la luminosidad con mas claridad,
hasta por un factor ~ 5 — 9, mientras que
L pig permite discriminar hasta por un fac-
tor ~ 3—6. Esta diferencia sugiere que en la
clase AT hay una submuestra con actividad
infrarroja extrema. Estas galaxias son por
definicién, pares muy cercanos con estruc-
turas practicamente en traslape o bien con
fuertes signos de evolucién dinamica. Recor-
demos que la clase LI y probablemente la
clase DI representan objetos cuyas estructu-
ras dpticas persisten sélo unas cuantas veces

10® afios (Toomre 1977; Joseph 1985).

Explorando el comportamiento de los co-
cientes de luminosidad Las/Lg, Leo/Lp
Liwo/Le y Lpir/Lp con el parametro de
separacion SEP, no observamos alguna tene-
dencia o correlacién significativa. Podemos
mencionar algunas posibles causas para ex-
plicar la dispersion observada de los cocien-
tes de luminosidad a lo largo de todo el in-
tervalo de separaciones desplegado:

(a) La formacién estelar inducida (es decir,
la mayor emisién infrarroja) es proba-
blemente sensible a las propiedades or-
bitales de la interaccién; los pares muy
abiertos {con separacién grande) y los
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pares con drbitas retrogradas quizas no
sean susceptibles de perturbar a la ga-
laxia de disco, mientras que los pares
que sufren encuentros cercanos, lentos y
progrados, son mas susceptibles de per-
turbar a la galaxia de disco. Por tanto,
si las propiedades orbitales son el factor
dominante en el fendémeno de la forma-
cion estelar inducida, entonces la disper-
sién en el nivel de emisién de los pares
respecto al nivel promedio en las gala-
xias aisladas, sugiere que ¢l intervalo de
parametros orbitales puede ser grande.

(b) La formacién estelar inducida es pro-
bablemente sensible a las propiedades
de los discos galicticos, especialmen-
te en encuentros distantes relativamente
débiles.

(¢) Si la escala de tiempo para la formacidén
estelar inducida es corta comparada con
el tiempo que dura la interaccion gravi-
tacional, entonces podemos esperar que
un conjunto de pares con una amplia ga-
ma en separaciones, exhiban un interva-
lo amplic de propiedades observadas de
formacién estelar.

Si la formacién estelar inducida estuviese
dominada por las propiedades orbitales de la
interaccién, hubiésemos esperado una corre-
lacién entre el nivel de emisidn en los pares
vy la separacion. Por orte lado, si estas pro-
piedades estuviesen dominadas por las con-
diciones ambientales individuales de las gala-
xias de disco, entonces esperariamos poca o
ninguna correlacién. Nosotros hemos obser-
vado una dispersién grande de los cocientes
de luminosidad a lo largo de todo el interva-
lo de separaciones de los pares (E43). Esta
dispersién se debe seguramente en parte, a
efectos de proyecciéon, y en parte a que es
real. Tenemos galaxias de la clase (INT, que
son miembros de pares cercanos) que indi-
can altos valores de los cocientes de lumi-
nosidad con una marcada acumulacién hacia
valores de SEP < 1.5 pero también obser-
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vamos que la dispersién de valores de {as ga-
laxias (NI) es muy pareja a lo largo del in-
tervalo de SEP desplegado. Por tanto, tam-
poco encontramos alguna diferencia signifi-
cativa entre las galaxias a SEP < 1.5 y las
galaxias con separaciones SEP > 1.5 en nin-
guna banda de observacidn. Estos resultados
indican que se pueden inducir fuertes brotes
de formacidn estelar via encuentros cercanos
entre galaxias, pero que las interacciones no
son condiciones necesarias ni suficientes para
producir esos brotes. Otra consecuiencia de
nuestro andlisis anterior es que no existe un
fendmeno tipo umbral donde mas alld de una
cierta separacién (por ejemplo, SEP < 1.5)
se detecte de manera preferencial un aumen-
to significativo de la emisién infrarreja. Xu
& Sulentic (1991) reportaron este fendémeno
umbral (a SEP < 1) en un andlisis de la
muestra de pares (S+S).

4.2.6 Contenido de HI

Zasov & Sulentic (1994) llevaron a cabo un
estudio sobre formacién estelar inducida en
una muestra de galaxias espirales en pares
{E+S} cemparando el contenido de HI en-
tre estas galaxias y una muestra de galaxias
aisladas en el registro de Hl de Giovanelli
& Haynes (1984). Habia expectativas de que
las galaxias binarias fuesen deficientes en gas
en comparacién con las galaxiag aisladas, en
analogia con lo que sucedia en grupos com-
pactos (Williams & Rood 1987). Contraria-
mente a lo que se esperaba, Zasov y Sulentic
reportaren que el contenido promedio de HI
en la muestra de pares {(E+5) (excepto quizis
por algunos pares en estado muy intenso de
interaccién) era el mismo que en las galaxias
aistadas. Este resultado es importante para
el presente trabajo, pues significa que pode-
mos normalizar los indicadores de luminosi-
dad infrarroja por un factor que no muestra
cambios entre ambas muestras (el contenido
de Hi). Hemas retomado los valores de HI
reportados por Zasov & Sulentic {1994) pa-
ra un snbeonjunto de 41 pares (E+8) donde
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debido al tipo de observaciones (una sola an-
tena de radio), se supone que la componente
espiral es muy probablemente la tinica que
contribuye significativamente a la emisién en
HI. Para las galaxias aisladas, hemos tomado
el subconjunto de galaxias en el catdlogo de
galaxias aisladas CIG (262) que fueron de-
tectadas en el registro de HI Hevado a cabo
por Haynes & Giovanelli {1984).

Con estos datos hemos comprobada con
un nivel significativo (> 30), que efectiva-
mente a nivel de promedios (medianas}, no
hay deficiencia de HI en esta muestra de pa-
res, respecto a las galaxias aisladas. Al nor-
malizar las lnminosidades Ly; y Lprg por el
contenido de HI y explorar el comportamien-
to de Lag /Muy y Lpin/My: en funcién del
parimetro de separacién SEP (Figura 3.17),
hemos encontrado que Lag/Myj(pares) ~
2.35L25 /My (aisl) y Lpip/Mu(pares) ~
3Lpipr/Mpg(aisl). El intervalo relativamen-
te angosto de valores de SEP en esta muestra
de pares no permite explorar alguna tenden-
cia més general con la separacién. Sin em-
bargo, la dispersion observada respecto a las
galaxias aisladas es semejante a la que re-
portamos con los cocientes de lmminosidad
infrarroja.

Existen tres mecanismos potenciales que
podrian dar como resultado wpa deficiencia
de HI en galaxias espirales en pares: {1)
Cambios de fase en el gas, incluyendo una
conversion eficiente del gas molecular Hs, (2)
Aumento efectivo de la formacién estelar, y
(3) Procesos dindmicos que expulsan o eyec-
tan el gas al medio intergaldctico.

El contenide normal de HI lo podemos in-
terpretar como la cembinacién de dos resul-
tados: (1) Evidencia de que el periodo de
formacién estelar en estos pares dura relati-
vamente poco respecto a la historia previa
de la galaxia espiral. Consideremeos, por un
momento, el valor promedio de la separacién
proyectada en el subconjunte de pares (E+5)
con SEP < 1.5, en unidades absolutas, ~ 25
kpc, y el valor promedio de la diferencia en
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velocidad radial entre 1as componentes de es-
tos pares, ~ 130kms™!. Con esta informa-
cidn, una estimacién burda del tiempo que
dura el brote de formacién estelar que da
origen al exceso infrarrajo detectado en 25
micras y Lprp es ~ 2 x 108 afios. (2} Nues-
tra estimacion de la tasa de formacién este-
lar en galaxias espirales Sc en pares, a par-
tir de la luminosidad infrarroja Lyprp (ver
Capitulo 3), nos indica que la tasa a la que
se consume el gas en estas componentes es-
pirales para formar estrellas con M > 10Mg
es 2-3 veces mayor que la correspondiente a
las galaxias Sc aisladas, sin embargo, es ha-
ja {~ 0.7Mganio~') Jo cual nos indica que
la masa que consume el brote de formacién
estelar durante el tiempo que éste dura es
« 5% de la masa total del disco, a pesar del
aumento en la formacién estelar. E) factor
de aumento que hemos encontrado en la emi-
sién infrarroja de los pares (E+S) (~2-3
en Juminosidad) es consistente con episodios
de formacién estelar (recientes y modestos)
en estas galaxias. Esto contrasta con las ga-
laxias lumninosas y ultraluminosas de IRAS,
donde se consume una fraccién importante
de la componente gaseosa.

4.2.7 Morfologia Optica y Lu-
minosidad Infrarroja

Los cocientes de luminosidad Lys/Lg,
Leo/Lp Lheo/Lp vy Lpir/Lg muestran un
comportamiente interesante como funcién
del tipo de Hubble. La Figura 3.27 sugie-
re que el nivel de los cocientes de lumino-
sidad es aproximadamente constante en las
galaxias espirales aisladas, consistentemen-
te con lo reportado por Devereux & Young
{1991) para una muestra de galaxias espira-
les no interactuantes de) Catalogo de Gala-
xias Cercanas de Tully (1989) y por Roberts
& Haynes (1994) para las galaxias asociadas
con el supercitmulo local. En cambio, las
galaxias espirales en pares muestran nn in-
cremento en todos estos cocientes hacia ti-

CAPITULO 4. DISCUSION GENERAL

pos morfoldgicos tardios. El comportamien-
to de Leprg con e tipo morfolégico {Figura
3.28) también nos indica que principalmen-
te las galaxias Sc (las galaxias Sm son unas
cuantas en pares) tienden a mostrar mayor
ernisién en pares respecto a las galaxias Sc
aisladas. Aunque el nivel de esta diferencia
e$ ~ 20, los resuwltados reportados por Ro-
berts & Haynes (1994) apoyan esta tenden-
cia.

Las observaciones recientes (Casoli et al,
1998), indican que la fraccién de material
no estelar en galaxias “normales”y asociadas
a cimulos, tiende a incrementarse conforme
vamos de tipos Sa a Sc. El comportamiento
de la masa de Hz y la masa de HI es apro-
ximadamente constante del tipo Sa a Se, pe-
ro ¢l cociente My, /My, indica que en las
galaxias espirales hay mds HI que H,, con
aproximadamente 1/4 a 1/3 del gas en forma
molecular en las galaxias Sa-Sc. Para tipos
mas tardios, este cociente disminuye debido
a que por un ladoe, hay un incremento en de
la masa del gas en forma atémica y por el
otro, un decremento del gas molecnlar. Por
tanto, las galaxias Sc¢ tienden a tener una
fraccién mayor de material no estelar (Hi)
que las galaxias Sa. La emisién de una gala-
xia en el infrarrojo lejano depende de varios
factores: {a) la fraccién de material no este-
lar en una galaxia, (b) el cociente gas a polvo
en este material, y (¢} la eficiencia del pro-
ceso de calentamiento. Esta tiltima cantidad
aparentemente es muy importante en las ga-
laxias interactuantes ya que las galaxias espi-
rales tempranas con un contenido de gas re-
lativamente pobre, no muestran el nivel que
se esperaria si el nivel de emisién estuviese
directamente correlacionado con (a). Si la
eficiencia de la interaccion fuese mas impor-
tante que ¢l contenido de gas y polvo, enton-
ces intuitivamente se podria esperar un com-
portamiento mas plano de los cocientes con
el tipo morfolégico en pares. Sin embargo,
nesotros estamos observando un incremento
en Lp;p de las galaxias Sa a Sc en pares lo
cual nos indica que )a fraccidn de material
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no estelar (HI mds que H3), junto con la efi-
ciencia de la emisién (via la interaccién) son
las variables que estdn interviniendo de ma-
nera primordial en el fenémeno de formacién
estelar inducide por interaccién.

Los cocientes de luminosidad (Lzs/Lp y
Le¢o/Lp) en nuestra interpretacién, podrian
llevar el nombre de indicadores especificos de
formacion estelar. Estos indicadores mues-
trean por un lado, la formacién estelar pre-
sente {a través de la luminosidad infrarroja)
y por otro lado, la formacion estelar pasada
{a través de la luminosidad Lg). Por tan-
to, nuestros cocientes revelan una de las pro-
piedades fundamentales de la clasificacion de
Hubble; el cociente de la formacién este-
lar presente-pasado se incrementa de mane-
ra medible de las galaxias Sa a Sc (Sandage
1986; Gallagher, Hunter & Tutukov 1984).

4.2.8 La Tasa de Formacion Es-
telar

Desde que se Liberaron los resultados del
satélite infrarrojo IRAS, han habido muchos
intentos por usar Lprp para estimar la tasa
de formacién estetar (SFR). Sin embargo, la
relacion entre Lyrg v Ja formacion estelar en
galaxias normales y con brotes moderados de
formacion estelar sigue siendo controversial
en la actualidad {Devereux & Young 1992;
Walterbos & Greenawalt 1996). Sauvage &
Thuan (1992) analizaron la correlacién entre
Lyprr vy Ly, para una muestra de galaxias
normales y con brotes moderados de forma-
cién estelar, encontrando que no se correla-
cionan linealmente. Para explicar este com-
portamiento, Sauvage & Thuan propusieron
que una fraccién significativa de Lpyg no ne-
cesariamente proviene de regiones de forma-
¢ién estelar, como lo establece el modelo de
dos componentes de Helou {1986). Al explo-
rar el comportamiento de Lprp/Ly, como
funcién del tipo morfolégico, encontraron un
incremento sistematico de Lprr/Ly,, hacia
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tipos espirales tempranos, interpetandolo co-
mo debido a un incremento de la componen-
te de cirrus en galaxias espirales tempranas:
en las galaxias Sm el cirrus no contribuye a
Lprg, mientras que en las galaxias Sa, su
contribucién puede incrementarse hasta en
un 86%.

Nuestra estimacidn de la tasa de formacidn
estelar (a partir de la luminosidad Lprg)
en las galaxias Sc aisladas y en pares (que
toma en euenta la contribucién del cirrus,
de acuerdo con Sauvage & Thuan (1992)),
nos indica que la tasa de formacidn de es-
trellas (M > 10M) es significativamen-
te mayor en las galaxias Sc en pares (~
0.72Mgario™!) que en las galaxias Sc aisla-
das (~ 0.27Mgano~'). El factor encontra-
do (2-3), es consistente con el reportade por
Kennicutt {1990). Ver Capitulo 3.

4.2.9 Alta Resolucién Espacial
en Pares (E+S)

Los resultados del procesamiento de alta re-
solucidn espactal HIRES nes indican que, en-
tre 49 pares con separaciones aparentes ma-
yorez que 2 minutos de arco, HIRES con-
firmé que ne existe emisién infrarroja en la
posicién de la componente E en 37 pares y
s6lo resolvidé parcialmente la emisién de las
componentes E y 5§ en 12 pares (todo esto
en 60 micras). En este tipo de estudios, la
cobertura de los detectores en la posicién de
interés (densidad de barridos), el angulo de
posicién de los detectores con respecto al vee-
tor que separa a las galaxias, y por supues-
to, la separacién entre componentes, son los
factores que determinan si un par podra ser
resuelto por HIRES (Mazzarella & Surace
1994). Con estos resultados, la hipétesis de
trabajo que postulamos para el estudio de ilas
propiedades infrarrojas de los pares (E+S)
por la baja resolucién del satélite IRAS, si-
gue siendeo apropiada. El poder de resolu-
cién con el procesamiento SCANPT es muy
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limitado entre 2-3 minutos de arco debido
al efecto de apantallamiento del flujo en dos
fuentes cercanas (Apéndice B), sin embar-
g0, empieza a ser potencialmente itil a se-
paraciones aparentes mayores de 3 minutos
de arco y es preferible a separaciones mayo-
res que 4 minutos de arco por el tiempo de
cémputo involucrado con HIRES. En la Ta-
bla 4.2 presentamos algunas de las principa-
les caracteristicas de los pares {E+S) donde
HIRES resolvié parcialmente la emisién in-
frarroja de ambas componentes,

En este trabajo hemos aportado eviden-
cia a favor de que los efectos gravitaciona-
les pueden jugar un papel importante en la
evolucién de las galaxias, influenciando su
formacién estefar. Nuestro estudio de las
propiedades infrarrojas también aporta evi-
dencia a faver de que una fraccién impor-
tante de esta muestra son verdaderos pares
fisicos. HIRES nos ha permitido identificar
ademds, una pequefia submuestra de 12 pa-
res (E+8) donde pudieran estar sucediendo
procesos dinAmicos, como la transferencia de
masa de la componente rica en gas hacia la
eliptica. Algunas evidencias a favor de este
proceso pueden ser:

(1) Emisién de la componente E en el in-
frarrojo lejano debido al polve que esti
siendo calentado por estreilas reciente-
mente formadas.

(2) La presencia de gas ionizado por estre-
llas recientememnte formadas en la ga-
laxia E, a través de lineas en emision.

(3} Un andlisis del espectro integrado en la
galaxia E a través de modelos de sintesis
de poblaciones estelares que pudiera re-
velar la presencia de una poeblacién de
estrellas jévenes.

La deteccién de emisién infrarroja en las
componentes E de los pares en la tabla de
arriba, podria ser un indicio de que este
fenémeno estd presente. Hemos intentado
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estimar e} finjo en 60um de las componen-
tes en estos pares utilizando el procedimien-
to SCLEAN dentro del paquete de reduccisn
SCANPI SCLEAN permite seleccionar in-
teractivamente las posiciones y los fltijos de
las fuentes puntuales que consideremos que
estin contribuyendo al flujo total en un cier-
to barrido o en los barridos cosumados. De-
bido a que este procedimiento es un tanto
subjetivo, el Anjo reportado en las Compo-
nentes E representa solamente una estima-
cién cruda. Hemos encontrado que en 8 pa-
res, el fujo proveniente de 1a componente E
es menor al 30% del flujo observado en 1a ga-
laxia § correspondiente; en 4 pares, el flujo
de la galaxia E esta entre 50%-80% del fu-
jo observado en la comparnera espiral; y sélo
en 1 par, ambas componentes tienen flujos
conparables.

La morfologia de interaccién presente en
algunos de estos pares también favorece esta
interpretacion; las plumas ¥ puentes de ma-
terial en la clase de interaccién LI indican
que es posible que una fraccién de este ma-
terial sea capturado por la componente E en
alguna etapa de la interaccién, Si se acrecen-
tara 0.1 Mgario™! de gas en la componen-
te E de un par mixto, en 10® afos tendria
gas suficente para producir una poblacién de
estrellas jovenes, detectable con modelos de
sintesis de poblaciones (de Mello et al. 1096
y referencias contenidas). Las Iineas de emi-
sidn en el espectro podrian indicar Ia presen-
cia de gas que esta siendo acrecentado, o hien
que fa eficiencia con la que se estin forman-
do las estrellas es baja en este caso. ya que
la escala de tiempo tipica de un evento de
formacidn estelar en galaxias interactuantes,
como las nuestras, es ~ 10° afios. Aunque la
informacién espectral que tenemos sobre los
pares de arriba, es de baja resolucidn, es su-
ficiente para indicarnos 1a presencia de lineas
en emisién (WEK, MID, y STG; segiin la in-
tensidad creciente de las Ifneas en emisién en
la clasificacién de Tifft (1982)) en algunas de
las galaxias E en nnestros pares.
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Tabla 4.2: Pares (E+S) con Resolucién Espacial Segiin HIRES

Par HIRES Aw Sep Sep Morf  Espectro(*)  Flujo E/S{**)
§/E (kms™?) ()} (kpe} Int E/S 60z Jy

K121 Sy ? 186 208 368 NI ABS/WEK <0.15/056
K198 Sy? 105 131 458 NI WEK/STG <0.15/0.66
k234 SyE(le) 105 235 102 LI ABS/STG < 0.80/7.80
k284 Sy E 67 268 719 DI ABS/ABS < 0.25/1.05
k303 SyE 65 203 264 NI  WEK/ABS <0.13/0.14
k317 Sy E 260 225 bB3.7 NI ABS/WEK < 0.20/0.27
k334 SyE(le) 220 775 243 DI ABS/ABS < $.13/0.96
k416 Sy E (1s) 120 3.21 259 DI ABS/MID /3.36

k476 Sy E (rp) 71 198 324 NI ABS/MID < 1.00/2.70
ko8 Sy E 68 379 1196 LI STG/MID < (.12/8.15
k513 SyE 285 280 944 DI ABS/ABS < 0.11/0.16
k519 Sy E (p) 18 303 716 NI  ABS/MID < 0.25/8.50
k528 Sy E (p) 166 185 358 NI ABS/MID < 0.16/0.38
k591 Sy E (rp) 203 2.00 465 LI STG/MID < 0.80/4.80

{rp} Resolncidn Parcial

1o Deteceidn Ruidosa

? Posible Signo de Resolucion

(*) Espectro Optico Integrado segin Tifft (1982)
{ABS) Espectro con Lineas de Absorcién

(WEK) Espectro con Lineas de Emisién Débiles
(MID) Espectro con Lincas de Emision Moderadas
{STG) Espectro con Lineas de Emision Intensas
(**) La incertidumbre tipica es del orden de las

fluctnaciones RMS locales {~ 0.050 Jy)
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Si lograramos encontrar evidencia del
fenémeno de transferencia de masa en algu-
nos de nuestros pares, estos resultados su-
geririan que estos pares han existide como
sistemas fisicos suficiente tiempo como para
que los efectos de la evolucién dindmica sean
observables. Aunque tanto el origen del gas
como el mecanismo de transferencia de éste
no se conocen en detalle, los pares (E+3)
ofrecen un escenario probable para observar
este fenémeno. Combes et al. (1994} sugirie-
ron la presencia de una componente de halo
rica en gas frio en donde la dindmica de la
interaccion lleva el gas hacia el centro de las
galaxias. La deteccidn de una componente E
con una poblacién estelar jéven también es
consistente con la hipétesis de que algunos
de los pares (E4+S) pueden ser el producto
transiente de otra jerarquia, como los gru-
pos compactos de galaxias. Otra posibilidad
seria que algunas galaxias elipticas que habi-
tan en pares muestran “perse” una historia
de formacion estelar diferente de sus contra-
partes en el campo. Aundque no podemos sa-
car atin conclusiones firmes a este respecto,
contamos con una muestra estadisticamente
significativa de pares (E+8)} que nos permi-
tir4, por medio de observaciones apropiadas,
atacar este interesante problema.

4.3 Conclusiones Genera-
les y Perspectivas de
Estudio para el Futu-
ro

Hemos llevado a cabo un estudio de natura-
leza estadistica para explorar las propieda-
des de formacién estelar inducida en pares
(E+4S) en comparacién con una muestra de
galaxias aisladas y de un conjunto de pares
(548) del catalogo de Karachentsev. Hemos
utilizado dos indicadores de la formacion es-
telar en regiones distintas del espectro elec-
tromagnético: (1) la luminosidad éptica Lp
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(a partir de las magnitudes en el sistema de
Zwicky) vy (2) la luminosidad en el infarrojo
lejano (a partir de las observaciones de IRAS
en 12, 25, 60 y 100 um). Nuestro estudio de
las propiedades infrarrojas estuvo basado en
un nuevo analisis de todos los pares (E4+8) y
las galaxias aisladas con programas (SCAN-
PI/HIRES) que permiten obtener mayor sen-
sitividad, una mejor estimacién del flujo y
una mayor resolucién espacial en las ban-
das de observacién de IRAS. Hemos postu-
lado una hipétesis de trabajo aprovechando
el hecho de que los pares {(E+8) son Ia tinica
muestra donde los efectos de confusién cau-
sados por la haja resolucién del satélite IRAS
son muy probablememte despreciables. Es-
to permitié asociar la emisién infrarroja a la
componente espiral en los pares donde la re-
solucién espacial era baja. La interpretacién
de los resultados en el lejano infrarrojo se hi-
70 a través de métodos no paramétricos en
estadistica, mejor conocidos como andlisis de
supervivencia {Survival Analysis). Estas son
nuestras conculsiones:

4.3.1 Propiedades Opticas

(1) La muestra de pares (E+8) {limitada
en magnitud), es mas profunda que la
muestra de galaxias de comparacién la
cual fue seleccionada de manera similar.

(2} Hay una configuracién de orientaciones
favorecida por los criterios de seleccion
de pares que permite verlos muy cerca-
nos en el plano del cielo y en velocidad
radial {Av ~ 170kms™1).

(3) Existe una poblacién de galaxias aisla-
das de baja luminosidad (Sa-Sm) que no
tiene contraparte en los pares. Ninguna
de las muestras aqui estudiadas contiene
galaxias enanas Mz, > —17.0 de tipos
E/S0.

(4) Los pares {(E48) y las galaxias aisladas
son muestras razonablemente cormnpletas
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en todo el intervalo de magnitndes apa- (9) No encontramos alguna diferencia es-

K ]

rentes desplegado.

{5) La ausencia de pares de baja luminosi-

dad y de galaxias aisladas E/50 de ba-
ja luminesidad, puede entenderse como
una combinacién de la segregacién mor-
folégica con la densidad ambiental (rela-
cién morfologia-densidad} en las partes
mds externas de chimulos/grupos y de
la condicién de aislamiento con las que
fueren seleccionados.

(6) Aunque los pares satisfacen condiciones

de aislamiento estrictas, su valor Av eg
consistente con: (a) una contaminacién
por pares espireos (pares no fisicos con
velocidad radial concordante, miembros
de grupos de galaxias) y {b) la confi-
guracién de orientaciones favorecida por
los criterios de seleccion.

(7) Los pares (E+48) son una muestra de

galaxias no asociadas a ciimulos (es de-
cir, con densidad ambiental baja} dende
existe una sobrerepresentacidn de gala-
xias E y Sa y una subrepresentacién de
galaxias SO respecto a una muestra simi-
larmente seleccionada y bien acoplada
de galaxias aisladas con densidad am-
biental similar. Esto indica que pue-
den estar presentes efectos de evelucidn
secttlar en los pares.

(8) Las galaxias aisladas tienen una sobrere-

presentacién de tipos Sc con respecto a
los pares. Parte de esta sobrerepresenta-
cién se debe a la segregacién morfolégica
en las galaxias del “campo”y parte se
debe a nmestro requerimiento de selec-
cionar s6lo galaxias aisladas con veloci-
dad radial conocida. En un registro de
ohjetos de “campo”, tenderemos a fa-
vorecer a aquellas galaxias que tengan
indicadores de velocidad que sean mas
claramente distinguibles, como lineas de
emisién mas intensas provenientes de un
medio interestelar, como el de las gala-
xtas espirales tardias.

tadistica entre la frecuencia de estruc-
turas tipo barra en pares (0.26 £0.05)
y galaxias aisladas {0.36 30.05) que pu-
diera asociarse con la sobrerepersenta-
cién de galaxias Sa en pares.

{10) Las distribuciones de magnitud abso-

luta y la funcién de luminosidad éptica
(OLF) nos indican que galaxias es-
pirales son {as responsables del exce-
so en luminosidad Lp que econtramos
en pares respecto a galaxias alsladas;
Lp(pares) = 1.5Lp{aisl) (2-30, toman-
do en cuenta la poblacion de galaxias
aisladas de baja luminosidad). Este ex-
ceso es Ja “huella”dejada a largo plazo
(1-3x 10° afios) por la formacién estelar
inducida por la interaccién gravitacio-
nal.

{11) Las distribuciones de magnitud abso-

luta y la funcién de luminosidad éptica
(OLF) nos indican que no existe dife-
rencia estadisticamente significativa en-
tre la emisién éptica de una componente
espiral en un par (E+8) y un par (5+8S).
Por tanto, hasta esta aproximacidn, las
propiedades de momento angular de las
galaxias comparfieras no parecen ser im-
portantes en cuanto a luminesidad in-
ducida en el dptico.

{12) Ademas de los sesgos introducidos por

los criterios de seleccién y €l contenido
morfoldgico, es necesario considerar di-
ferencias en la morofologia de interac-
cidn ¥ la separacién entre componentes
para hacer una comparacién méis apro-
piada entre pares y galaxias aisladas.

(13) No encontramos ninguna correlacién

de Lp con la morfologia de interaccion
y la separacién entre pares (E4-S).




4.3.2 Propiedades Infrarrojas

(1} Las distribuciones de luminosidad en 25

pm, 60 pm, 100 pmy, Lpig y de estas
mismas

cantidades normalizadas por Lp, indi-
can que si consideramos sélo las detec-
ciones, Lpyp(pares) ~ 2.5Lprplaisl) y
Log(pares) ~ 2L,z (aisl).

(2) Las distribuciones de luminosidad en 25

fm, 60 pm, 100 pmy, Lp;p y de es-
tas mismas cantidades normalizadas por
L p, indican que si consideramos las de-
tecciones y ademas la informacién en
forma de datos censados (limites supe-
riores), Lyrp(pares) ~ 3Lpin(aist} y
Las(pares) ~ 2Lys(aist).

(3) Las funciones de distribucién acumula-

das en 25 um, 60 pum, 100 pmy, Lprp y
de estas mismas cantidades normaliza-
das por Lp nos indican qQue como griupo,
las galaxias espirales en pares muestran
siempre una probabilidad de mayor emi-
sién infrarroja, por intervalo de lnmino-
sidad infrarroja, respecto a las galaxiag
espirales aisladas. La emisién en 25 Hm
€s mas claramente distinguible respecto
de las galaxias aisladas.

{4) Los cocientes de colores Is/lLiny e

fs0 /L0 no muestran diferencia signifi-
cativa cuando comparamos pares y ga-
laxias aisladas de forma global.

(5) La funcién de luminosidad bivariada en

el infrarrojo lejano (FIRLF) indica que
las galaxias espirales son las responsa-
bles de] exceso en luminosidad FIR €0
pares respecto a galaxias aisladas. Fs-
te exceso es del mismo orden que el en-
contrado a partir de las distribuciones
de luminosidad infrarroja (~ 2). Esta
es la “huella”dejada a mads corto plaza
{1-3x10® anos) por la formacién estelar
inducida por la interaccién gravitacio-
nal que detectamos a través de la emi-
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sién del polve mis directamente asocia-
do con estas regiones.

(6) Existe correlacién entre Lpp rRY Lgen

las galaxias espirales aisladas (r = 0.87)
Y en pares (r = 0.78). La correlacién
es una ley de potencias en el intervalo
de luminosidades desplegado por los pa-
ves Lprp oc LEP7*012 v 5or Jas galaxias
aisladas Lp;p Lgosio.oq‘

{7) A pesar de que Lp(pares) ~

L5Lg(aisl), cnando se toma en cuen-
ta de manera apropiada la no linealidad
entre Leir y Lp, los pares muestran un
exceso en Lprp respecto a las galaxias
alsladas, consistente con las estimacio-
nes anteriores.

(8) La correlacién Ly p-Lg encontrada pa-

ra los pares (E+$) ha resultado ser una
buena primera aproximacion para esti-
mar las luminosidades Lprg en las ga-
laxias espirales en pares ($+5). Con es-
ta aproximacién, no existe diferencia
significativa entre la emisién infrarroja,
Lrir de ]a componente espiral en pa-
res (E+8) y pares (S+S). Las propieda-
des del momento angular de las galaxias
companeras en pares (E+S) y (S+S)
parecen ser igualmente importantes en
cuanto a luminosidad inducida en el le-
Jano infrarrejo. Una comparacién mais
apropiada, requiere de tomar en cuenta
los detalles orbitales de la interaccién.

{9) La morfologia de interaccién (clases AT,

Ll y DI} permite predecir niveles ma-
Yores de emisién infrarroja que los en-
contrados hasta ahora en pares respec-
to a galaxias aisladas. Lp;p(AT) ~
3 - 5LFIR(aiSl) pero L-_:s,(ATJ ~ b -
9L25(aisl) ¥y LZS(AT) ~ 2~ 3L25(D1).
Esto sugiere que los pares AT son una
submuestra con actividad infrarroja ex-
trema. Las y la morfologia de las ga-
laxias AT, sugiere que en los discos de
las componentes espirales se pueden es-
tar generando movimientos de masa que
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arrastran al gas y polvo hacia las partes
centrales en regiones compactas de for-
macion estelar.

(10} No observamos alguna tendencia o co-

rrelacion significativa de los cocientes de
lununosidad infrarrojos con la separa-
cién. La dispersion encontrada en to-
do el intervalo de separaciones desple-
gado, sugiere que la emisién infrarroja
es sensible a una variedad de propieda-
des orbitales de la interaccién, pero que
también intervienen otros factores co-
mo las propiedades individuales de los
discos galacticos y las escalas de tiem-
po caracteristicas de la formacién este-
lar inducida y la interaccién gravitacio-
nal. Esto indica que se pueden producir
brotes de formacién estelar via las in-
teracciones, pero que las interacciones
“per se”no son una eondicién ni necesa-
ria ni suficiente para producirlos.

(11) Los cocientes de colores L/l e

Iso/Igo tienden a mostrar diferencias
enfre pares y galaxias aisladas, cuando
comparamos ambas muestras en fnucién
de la morfologia de interaccién, Les pa-
res en Ja clase AT muestran diferencias
por un factor ~ 2 respecto a las galaxias
aisladas. BEsto ilustra,de paso, que es
mas apropiado evar a cabo la compara-
cion entre ambas muestras en el espacio
de las luminosidades donde es posible
eliminar la presencia de algunos sesgos
preferenciales, presentes en el espacio de
los flujos.

{(12) En base a una busqueda en la literatu-

ra, hemes confirmado que no existe un
déficit en el contenide de HI en los pa-
res (E4-5) respecto de las galaxias aisla-
das. Con este resultado, sugerimos nor-
malizar los indicadores de luminosidad
infrarreja por esta cantidad invariante,
encontrando que Lpip/My(pares) ~
3Lprrlais!)/Mu1y Lzs [Mui(pares) ~
2.5La5 My (aist).
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(13) Nuestra estimacién del tiempo que du-

ra el brote de formacién estelar en los
pares (E+4S5) estudiados por su conteni-
do de HI es ~ 2 x 108 anos.

(14) Las galaxias espirales en pares

muestran un incremente mayor en
los cocientes de luminosidad infra-
rroja, normalizades por Lp, y tam-
bién en Lprp hacia tipos morfolégicos
tardios, respecto de las galaxias aisla-
das. Los/Lp(Se pares) ~ 4Los/Ly (Sc
aisl), Leo/Lp(Sc pares) ~ 3Lgo/Lp(Sc
aist) y Lpin(Sc pares) ~ 4Lpig (Sc
aisl). Esto lo interpretamos como evi-
dencia de que la fraccién de material
ne estelar, junto con la eficiencia del
calentamiento del polvo (via la interac-
cién gravitacional) son las variables que
estan interviniendo en el fenémeno de
formacién estelar inducida por interac-
ciones. Los cocientes especificos Lo /Lp
y Leo/Lp revelan una de las propieda-
des fundamentales de la clasificacion de
Hubble; el cociente de formacion estelar
presente/pasado se incrementa de ma-
nera detectable de las galaxias Sa a Sc.

(15) Nuestra estimacién de la tasa de for-

macién estelar (M > 10Mg) en las ga-
laxias Sc¢ en pares a partir de Lpyp es
~ 0.72Mgane™!, mientras que para las
galaxias Sc aisladas es ~ 0.28Mgaio~'.
Estas estimaciones indican que la masa
de gas molecular que se transforma en
estrellas durante el tiempo que dura el
brote de formacién estelar es < 5% dela
masa total de gas tipica de una galaxia

Sc.

(16) Hemos verificado la viabilidad de la

hipétesis de trabajo que postulamos
para interpretar las ohservaciones de
IRAS. Los resultadoes del procesamiento
de alta resolucién espacial HIRES nos
indican que, entre 49 pares con separa-
ciones aparentes mayores que 2 minutos
de arco, HIRES confirmé que no existe
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emisidn infrarroja en la posicién de la
componente E en 37 pares y sélo resol-
vi6 parcialmente la emisién de las com-
ponentes E y S en 12 pares (en 60 pum).

(17) La emisién infrarroja proveniente de
las componentes E en 12 pares (E+8S)
a partir de HIRES, sugiere la existencia
de fenomenos dinimicos como la trans-
ferencia de masa de la componente S,
rica en gas, hacia la galaxia E.

(18) Ademads de los sesgos introducidoes por
los criterios de seleccién y el contenido
morfolégico de ambas muestras, un es-
tudio apropiado de las propiedades in-
frarrojas en pares debe considerar la
morfologia de interaccién y tomar en
cuenta el mayor nimero posible de pro-
piedades orbitales que sean observables.

De acnerdo con algunos esquemas de for-
macién de galaxias, la morfologia de las gala-
xias debe depender fuertemente del ambiente
en ¢l cual residen, especialmente en el que se
formaron. En consecuencia, en pares de ga-
laxias se esperaria encontrar miembros con
tipo morfolégico similar. Tanto las observa-
ciones como las simulaciones numéricas in-
dican que la interaccién gravitacional juega
un papel importante en la evolucién de las
galaxias, influenciando su formacién estelar.
En este trabajo hemos confirmado este resul-
tado y aportamos también evidencia a favor
de que la formacion estelar es reciente. Los
pares (E4+S) han resultado ser un excelen-
te laboratorio para explorar estos procesos.
Confirmamos, ademds, que una fraccién im-
portante de fos pares (E4+S) son pares fisicos,
reforzando la existencia de una poblacién sig-
nificativa de este tipo de pares. Esto repre-
senta un reto para las teorfas actuales sobre
formacion de galaxias.

4.3.3 Perspectivas de Estudio

Nuestras perspectivas de estudio de los pa-
res (E+S) en el futuro son muy amplias y
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nos indican que hay mucho trabajo por hacer
en este campo. Como resultado de nuestro
analisis estadistico, podemaos vislumbrar al-
gunas posibilidades de estudio en el futuro,
las cuales podemos agrupar bdsicamente en
tres categorias:

(1) El Trabajo Observacional.
{2) El Trabajo Tedrico.

{(3) Una combinacién de (1} y (2).

Comenzando por las observaciones, hemos
encontrado que nuestro conocimiento deta-
llado de la morfologia de sistemas binarios
es pobre por lo que es necesario llevar a cabo
estudios observacionales con imagenes CCD
profundas, en longitudes de onda con una
diferencia amplia para poder producir ma-
pas de colores, muestrear diferentes poblacio-
nes estelares y llevar acabo estudios de foto-
metria superficial que nos ayuden a identifi-
car la estructura fina en estas galaxias. Esto
nos ayudard enormemente, para confirmar la
naturaleza morfolégica de las galaxias en pa-
res, y también para diferenciar detalles pro-
pios de las galaxias con detalles que podrian
estar asociados con la interaccién gravita-
cional, como las estructuras de barra, cas-
carones, anillos y otras perturbaciones que
nos ayuden a tener una visién mas clara de
los procesos involucrados con la evolucién de
las galaxias. El IAUNAM cuenta, ademas,
con una instrumentacion astronémica muy
importante, como lo es el detector CCD de
cercano infrarrojo y el interferémetro Fabry-
Pérot de barrido. Ambos instrumentos pue-
den acoplarse, lo cual nos permite un estudio
1inico sobre las propiedades cinematicas del
gas en la region dptica e infrarroja del espec-
tro. Podemos llevar a cabo estudios de espec-
troscopia en el cercano infrarrojo los cuales
piteden complementarse con espectroscopia
6ptica para estudiar en detalle las condicio-
nes fisicas en estas galaxias y ademas aplicar
métodos de sfntesis de poblaciones estelares



4.3. CONCLUSIONES Y PERSPECTIVAS...

a las componentes elipticas en los pares, pa-
ra tratar de encontrar evidencias de forma-
cién estelar reciente, posiblemente relacio-
nada con eventos de transferencia de masa
en estas galaxias, Por otro lado, serfa muy
importante poder complementar todas estas
observaciones con estudios qite muestreen el
gas en ferma atémica y molecular, los cuales
son claves para entender mejor Ia coneccidn
entre procesos cinemdaticos, dindimicos, secu-
lares y la formacién estelar.

El trabajo tedrico nos remite a la otra
gran vertiente que invohicra el estudio del
fendémeno de la interaccién entre galaxias;
las aproximaciones analiticas y las simulacio-
nes numéricas. Los pares (E+S) representan
una muestra inica para el estudio de ja in-
teraccion entre galaxias y en particular, pa-
ra el estudio del fenémeno de transferencia
de masa de la componente rica en gas hacia
la componente eliptica. Las aproximaciones
analitieas son necesarias para entender los
procesos fisicos relacionados con el gas y las
estrellas en la interaccién, asi como algunas
propiedades orbitales de los pares. Después,
los modelos de N cuerpos pueden emplearse
con mayor profundidad para tratar de sim-
lar Ja evolucién del medio interestelar des-
pués del encuentro y para buscar estructu-
ras asociadas con las galaxias componentes
y con la interaccion. Parte de nuestros re-
sultades indican que los pares (5+5) no pue-
den distinguirse estadisticamente en cuanto
a emisién Optica e infrarroja, respecto a la
muestra de pares (E+83}, sin embargo, el es-
pacio de pardmetros de interaccién es mas
complejo en los pares (S+5) y las simulacio-
nes numéricas pueden ayudarnos a explorar
el comportamiento de las propiedades orbita-
les, orientaciones relativas, estudiar el tiem-
po de fusién y quizis su relacién con el tipo
morfolégico.

Es muy impertante, sin embargo, com-
binar en la medida de lo posible estas dos
grandes vertientes para poder interpretar lo
mejor posible (y con fundamento fisico) las
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observaciones. Nos gustaria, por mencionar
unos cuantos ejemplos, saber cudl es 1a distri-
bucién de colores en las estructuras asocia-
das con las interacciones y al mismo tiem-
po saber cémo fueron generadas para tratar
de establecer una relacién une a uno entre
la maguitud de la variacién de los colores y
el tiempo desde que comenzé la interaceion,
estimado a partir de nuestra observaciénes a
estas estructiras y ¢6mo se relaciona con los
distintos estados de fusién. Todo esto con
el propésito de hacer una estimacidén de la
edad de la interaccién en galaxias con signos
visibles de interaccién. También nos gustaria
poder aplicar modetos de sintesis de pobla-
ciones estelares/brotes de formacién estelar
para estimar 1a edad de la interaccién de ma-
nera independiente e intentar Hevar a cabo
una “calibracién”de los signos mas frecuen-
tes de interaccion y poder entender mejor la
natiraleza de la formacion estelar en estos
sistemas. Esto nos ayudaria a poner un cier-
to limite a la edad de las estructuras que he-
mos encontrado con la morfologia de interac-
cion y por tanto, nos ayudaria a establecer
una seciiencia de edades de interaccidn en las
clases LI, DI y AT en pares (E+S) v pares
(8+85).

Bl principal desafio estd frente a ague-
llos gue obtienen conclusiones uniendo la
teoria con las observaciones; éllos son los
astrénomos.
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Apéndice A

Interpretacion de las
Observaciones Infrarrojas

A.1 Introduccién

Para interpretar las observaciones en el infra-
rrojo medio y lejano, es importante entender
la paturaleza de la emisién infrarroja. Es-
te Apéndice es una revisién de los principios
fisicos basicos e ideas astrondmicas detris de
la radiacién infrarroja emitida por las gala-
Xias "normales™y en fase de brotes de forma-
cidn estelar (starburst). La interpretacién
de las observaciones infrarrojas del satélite
IRAS {que es la fuente principal de datos
para este trabajo) se complica por €l hecho
de que tenemos cuatro bandas de observa-
cién (12, 25, 60 y 100 micras) con anchos de
banda y resoluciones diferentes y por el he-
cho de que en una observacién pedemos estar
tratando con varios componentes fisicos del
polve a lo large de la visual. Los parametros
fisices relevantes que se pueden derivar de las
observaciones infrarrojas y que utilizaremos
extensivamente en este trabajo, se describen
al final de este Apéndice.

A2 Mecanismos de Ra-

diacién Infrarroja

La radiacién infrarroja observada esta cons-
tituida por emisién en lineas, bandas y
continuo. La emisién en lineas se detecta
en observaciones con alta resolucién espec-
tral. En el cercano infrarrojo (NIR; Near
Infrared: 14 < A < 10u) se ha encontrado
emisién de lineas proveniente de atomos co-
mo Hidrégene (Bra, Pfa), tones como (ArlII,
SilV) y moleculas como {H}. Los granos de
polvo muy pequenos (ver discusién adelan-
te) pueden ser los responsables de la radia-
cidn de continuo en 12 y 25 micras (Draine &
Anderson, 1985). Se ha propuesto que estin
constituidos por Hidrocarbonos Aromaticos
Policiclicos (PAHs; Polycyclic Aromatie Hy-
drocarbons), los cuales muestran lineas de
emision en el infrarrojo cercano (Léger & Pu-
get, 1984) y son capaces de explicar detalles
en la estructura de la emisién en el infrarrojo
cercano (Sellgren et al. 1983). Se han obser-
vado lineas de emisién en el infrarrojo me-
dio (MIR; Mid-Infrared: 10u < A < 30u) a
través del Espectrémetro de Baja Resohicién
del satélite IRAS. Se han observado lineas es-
pectrales en emisién y absorcién cerrespon-
dientes a silicatos en 9.7 y 184 y otras lineas
en longitudes de onda < 10y (Willner, 1982).
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En el infrarrojo lejano (FIR; del inglés, Far
Infrared: 30p < X < 2501) Pottasch (1986)
propiso la observacidn de lineas de emisién
en nebulosas planetarias (S, SIv, OI11,
OIV, Nell y Nelll) demostrando que que es-
tas lineas pueden contribuir con una fraccién
impartante a Yos flujos observados por IRAS.

En general, la emisién infrarroja de
continuo se puede dividir en emisién térmica
Yy no térmica. Los procesos no térmicos
son la radiacidn de Compton Inverso y la
emisién Sincrotrén. Los procesos de emi-
si6n térmicos son la emisién libre-ligado y
libre-libre (Brehmstrahlung) discutidos por
Waters (1986) en su interpretacién dei ex-
ceso infrarrojo en estrellas Be con discos
circumestelares. La emisién de CUErpo ne-
gro proveniente de estrellas (aproximacién de
Rayleigh-Jeans a la funcidn de Planck} se ob-
sérva en estrellas cercanas. Por ejemplo, una
estrella como el Sol (G2V) con una tempera-
tura superficial de 5800 K, tiene su emision
de energia maxima en ~ 0.64; en longitudes
de onda infrarrojas atin el 45% de la energia
es accesible a 1251 (banda fotométrica ),
pero solamente el 0.2% es accesible a 10u
(banda N). El mecanismo de emisién mas im-
portante es la emisién de cuerpo negro mo-
dificado del polve calentado por una fuente
externa. Este proceso se llama foto calenta-
miento (observado en regiones HII extendi-
das de baja densidad ¥ en el campo de ra-
diacién interestelar general ({ISRF; Interste-
liar Radiation Field) al cual contribuyen las
poblaciones estelares jévenes ¥ viejas}). Tam.
bién existe el calentamiento por choques po-
siblemente cerca de las remanentes de super-
nova o en estructuras en forma de cascarones,

A.3 Origen y Fuentes de
Radiacién Infrarroja

Las principales fuentes de calentamiento del
polvo en el disco de nuestra Galaxia, han si-
do discutidas por Cox et al. (1986} usando
observaciones infrarrojas previas al satélite
IRAS. Ellos proponen las signientes compo-
nentes del polvo;

(1) Polvo frio (T, ~ 15K’} asociada con mi-
bes moleculares (H,) calentado por el
campo de radiacién general (ISRF) o en
los bordes mds alejados de las galaxias,

(2) Polvo frio (T, ~ 15— 25K’} asociado con
hidrégeno atémico (HI), calentado por
el campo de radiacién general (ISRF).
En la Galaxia las componentes 1)y (2)
contribuyen ~ 6 x 10°L,,.

(3} Polvo Tibio (T, ~ 30 — 40K ) asociade
con gas ionizado en regiones HII exten-
didas de baja densidad (n, > L10%cm —3)
¥ calentado por estrellas OB. También
estd asociado con gas molecular en cas-
carones densos (2ng, ~ 10%m=3) al-
rededor de estrellas B. su contribucién
a la luminosidad en la Galaxia es ~
8 x ].UQLGA

(4) Polvo Caliente (T, ~ 250 — 500K) al
cual contribuyen en fracciones aproxi-
madamente iguales los granos de palve
muy pequefios (con radios a > 0.5nm)
en forma de PAHs calentados por el
ISRF, asociado con el gas interestelar
difuso (HI), y también los granes nor-
males (con radios a > (.1y) calentados
por estrellas gigantes M con vientos es-
telares (estrellas OH/IR).
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A.4 Propiedadesdel
Polvo

En principie, los granos de polvo se forman
en las capas extrenas frias (1000 K) y densas
{10'° particulas m™2) de las estrellas gigan-
tes {Hasegawa, 1984). El medio interestelar
tiene una densidad muy baja para producir
granos de polvo de 10*° atomos (con radios
a de 0.1y). Los granes de polve son remo-
vidos de 1as envolventes estelares por medio
de vientos y después evelucionan y crecen en
el medio interestelar (Greenberg, 1982}, Se
desintegran por foto disosiacién o por cho-
ques (Heiles, 1988). La masa, el tamaiio,
la forma y la compesicién quimica es dife-
rente para todos los granos y por tanto lo
qne mencionamos como propiedades del pol-
vo son propiedades promedio de un conjunto
de granos. Mathis et al (1977) han deriva-
do una distribucién de tamafos para granos
nermales, a partir de la curva de extincion en
el ultravioleta n(a) ~ a™3° con amiy, = 0.014
Y @mge = (.255. También se han propues-
to etros modelos (Draine & Anderson, 1985}
que incrementan el nimero de granos mais
pequeiios en relacidn con el nimero de gra-
nos mas grandes "normales”. Estos granos
tienen radios tan pequenos como (.3 nm y
pueden interpretarse como moleculas gran-
des (PAHs). Un trabajo importante al res-
pecto es el de Désert et al. (1990). Los gra-
nos interaccionan de tres maneras con la ra-
diacién: por emisidn, absorcién y dispersién.
Para longitudes de onda infrarrojas, sélo los
dos primeros procesos son importantes.

A continmacién vamos a describir lo que le
siucede a un grano de polvo de radio a cuan-
do incide un fotén visnal o ultravioleta de
energia hiyy. Al absorber un fotén, el gra-
no incrementa su energia y se calienta de la
temperatura T, a T, dependiendo de la ca-
pacidad calorifica por volumen C,(T):
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hvg, = 4/37d’ f C.(T)dT (A.1)

Debido a este incremento de temperatura,
la emisién se incrementade B (T, ) a B, (T}).
51 la energia del fotdn es muy alta en com-
paracién con la capacidad calorifica, el in-
cremento de temperatura puede ser tan alto
que el grano puede sublimarse, Especialmen-
te los granos pequefios {a < 1 nm), que son
los responsables del exceso de emisién en el
infrarrojo medio, tienen fuertes fhuctuaciones
de temperatura debido a encuentros con un
solo fotdn (Draine & Anderson, 1985). Los
granos con tamanos mayores no se calientan
mucho por este proceso y siempre se supo-
nen en equilibrio: Wpvin = Wrpouw. Pa-
ra longitudes de onda (UV) comparables con
el radio a de un grano, la seccién transver-
sal de absorcién o, 4, €s aproximadamen-
te igual a la geccion transversal geométrica
Fgeon = Wa%, y por ¢l principio de Babinet,
la seccién transversal de dispersion o, et
también es aproximadamente igual a #geom.,
por tanto, Oy o1 = Ty abs + O scat ~ 2 Tyeaom
(A =cfv ~a). AAX=02uocurre una re-
SONANCIA CON Ty 10t ~ 3Tgeom (la joroba en
la curva de extincién a 2200 A). Para X jj a
(IR), 9y year tiende & cero y y.t00 = Ou b
La extincion es la cantidad total de radiacién
que se pierde de un haz en una cierta direc-
cidn {(absorcién y dispersion) menos la que se
dispersa en direccién contraria (hacia atras}
en el haz,

La eficiencia de absorcién de los granos
Q. aba se define como el cociente de la sec-
cién transversal de absorciéon efectiva 7, 4,
de los granos a frecuencia ¥ respecto a la sec-
cién transversal geométrica o uom = Tal:

Q. abs = 0, /7a* (A.2)

Qror = Qabs + € ucar con Qucat = 0 en lon-
gitudes de onda infrarrojas y usando la Ley
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de Kirchihoff, Q.. gbs = Q.. (eficiencia de emi-
si6n). Usando estas definiciones, la profun-
didad éptica 7, a una frecuencia ¢ intervalo
espacial R se escribe como:

Ty =/a,,dr=

/ndwazQ,,dr = fpdn,,dr (A-3)

La relacién entre el coeficiente de absorcién

por masa (opacidad) £, y la eficiencia de ab-
sorcién ¢}, es:

ng 3
Ly = = Ad
i pamalQ,  dapyQ., (A4)

En estas ecuaciones, @, = ngo, = pg K, es

el coeficiente de absorcién, ng es la densi-
dad mmerica de granos (para €l medio in-
terestelar nap, /nyipar ~ 0.005 — 0.01), a
es el radio promedio de los granos (0.1p) y
pd es la densidad del material que compone
los granos (~ 3 gr em™3) y Qoo = 1/644
(Hildebrand, 1983).

A.5 Transferencia Radia-

tiva

Como lo describimos en la seccién anterior,
la mayoria de la emisién infrarroja es luz
estelar, reemitida por granos de polve. La
luz en el visual y ultravioleta calienta las
particulas de polvo y estas radian como cuer-
pos negros a la temperatura de equilibrio
T4(K) via la funcién de Planck:

2h(v®) 1

B.(T) = o2 ehv/kT4 _ ]

(A.5)

El coeficiente de emisién por volumen j,
se escribe como:

Jv = nama®Q, B, (Ty) =
paruBy(Ta) = a, B, (Ty) (A.6)

el cual se incorpora en la ecuacién de
transporte radiativo a lo largo de la visual

I:
dl, = j,dl —a, I, dl (A.7)

El primer término a la derecha es el res-
ponsable de la emisién v el 1iltimo término
es responsable de la absorcién de radiacién
infrarroja. La solucion formal de la ecuacidn
de transferencia radiativa para la intensidad
entre 7, y T, es :

IV(TV) = Iv(Tﬂ)e“n +
[S,,(T,',)e_(T""T:')dTL {A.8)

con S, = j,/a, = B, la funcién fuente. Si

S, es independiente de 7, y T es una tem-
peratura representativa, la ecuacién se redu-
ceal, = S5,(1-e (™). En el caso opaco
{7 >> 1}, la emisidn es dpticamente gruesa:
I, ~ 5,; en el caso transparente (7, jj 1), la
emision es 6pticamente delgada: I, ~ 7,.85,.
Si el fondo de radiacién infrarroja se hace ce-
ro, la condicién de frontera I, (7,) = 0. Lara-
diacién en el infrarrojo lejano es épticamente
delgada (tipicamente Tygo, ~ 0.01, Hilde-
brand et al. 1977; Fazio, 1978}, por tan-
to, expandiendo el factor exponencial a ot-
den cero se obtiene:

Lim,) ~ f S, (rl) =
f par, B,(T)dl. (A.9)

La densidad de fiujo de un objeto a distancia

D se encuentra integrando j, sobre todo el
volumen V y Angulo sélido que subtiende la
fuente. 5i suponemos radiacién isotrépica de
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proveniente de un objeto, ia densidad de flujo
es:

1
f. = 1) fdu/pdra,, B,(T)aV
Max, B.(T)

Si un objeto subtiende un elemento de dAngulo

(A.10)

s6lido dw perpendicular a la linea visual |, Ja
intensidad promedio sebre este dngule sélido
es I, = f,/8w. Los detectores del satélite
IRAS miden el Hujo al interior de cada ban-
da y es necesario cotregir por este ancho de
banda y por el dingulo sélido que subtiende
cada detector en €l cielo. Con la expresion
de K, = Kk, {c/v)™™ obtenemos:

I, = K, Bo(T) = myc "W BAT) (A1)
Esta forma se denomina cuerpo negro modi-
ficado.

A.6 Temperatura del Pol-
vo

En radio astronomiala temperaturade brillo
Ty define 1a temperatura de un cuerpo negro
que da origen a la intensidad medida en la
Jlongitud de onda observada en la aproxima-
cién de Rayleigh-Jeans:

L, = 2272kT, (A.12)
Deseamos determinar temperaturas fisicas

reales en longitudes de onda del infrarrojo
lejano y vamos a suponer que ebservamos so-
lamente emisién de continiwo. Come hemos
mencionado, las particulas de polvo se ca-
jientan a temperaturas a las cuales se radia
en la region del infrarrojo. No todas las
particulas de polvo tienen la misma tempe-
ratura, algunas estan embebidas son calenta-
das en regiones H1l, otras se localizan en re-
giones mds quiescentes y son calentadas por
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un campo de radiacién interestelar {ISRF)
mas dilmido. A lo largo de cada linea visual
y en €l flujo integrado de cada objeto, esta-
remos viendo la contribucién de varias com-
ponentes a diferentes temperaturas en una
densidad de masa integrada ph

I, = /p,n,By(T)dl =

f prw, B(TYAT  (A.13)

Los integrandos son funciones de euerpo
negro modificadas que tienen su maximo en
AT(K) ~ 5100(335), para s, ~ v™, Para
obtener la temperatura del polvo es necesa-
rio corregir las intensidades observadas por
la forma del espectro abservado dentro de la
banda de observacién (correccién de color)
y suponer que que tenemos nna sola tempe-
ratura Ty a lo large de la visnal (por tan-
to, el término pr en la ecnacién de arriba
es ~ Pyd(T — Ty) donde Py es la masa total
del polve a lo largo de la visual. Entonces
obtenemos:

I, = Par,B,(Ta) (A.14)

La temperatura de color se define relacio-

nando el cociente de dos puntos espectra-
les con un cuerpo negro. Un cuerpo negro
modificado nos dara "temperaturas de color
modificadas” que son las temperaturas fisicas
del polvo para una emisividad dada. 51 usa-
mos dos intensidades con resolucién similar
en frecuencias vl y ©2 (por ejemplo los da-
tos de IRAS en 12, 25, 60 y 100 micras) y
suponemos que la misma cantidad de polve
P; emite en vl y v2, entonces el coclente
I1/I,2 nos da una relacién recursiva para
Ta:

1., _ .ful/AQ _ Kyl Bvl(Td)

Lo [/ AQ " Kz Bua(Ty)

(A.15)

Si k, depende de la temperatura del polvo,
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la forma funcional hace que esta dependen-
cia se cancele. El uso de flujos integrados
es ignalmente til ya que el factor dw ocurre
tanto en ¢l numerado como en el denomina-
dor. Para polvo frio (20-50 K) normalmente
se usan las observaciones en 60 y 100 micras
y usando la ecuacién anterior obtenemos:

Tu=
hirl - 12)
Kn((v1/v2)3+7(1,,/1,2) + CT)

(A.16)

con un factor de correcciéon dependiente de

la temperatura;

Cr=
(1= (01/w2P* (11 ) L2 ) ' ="/ *T(A17)

Cr da las desviaciones del verdadero espec-

tro en el regimen de Wien.

A.7 Interpretacién As-

tronémica de la Emi-
siéon Infrarroja

El origen de la emisién en el infrarrojo leja-
no (FIR) en galaxias espirales (y en las gala-
xias con niicleos activos que no abordaremos
aqui) es un tema que en la actualidad est4
sujeto a debate. Una pregunta fundamen-
tal se centra en la naturaleza de las fuentes
que calientan el polvo. Muchos estudios ba-
sados en modelos del calentamiento del pol-
vo en ambientes diferentes y que comparan
las observaciones de IRAS con propiedades
opticas de las galaxias, concluyen que una
fraccién sustancial de la emisién obhservada
en las galaxias en 60 y 1({) micras puede de-
berse a polvo frio (20-25 K) calentado por
el campo de radiacién interestelar (ISRF),
dejando la fraccién restante al polvo mas ca-
liente (;25 K) calentado por estrellas OB en

regiones de formacién estelar (Persson & He-
lou 1987; Walterbos & Schwering 1987). Sin
embargo, en otros trabajos se ha argumen-
tado que la correlacién encontrada entre la
emisién en H, y la emisién FIR en galaxias
implica que las estrellas OB por ellas mismas
pueden ser las responsables de todo el ca-
lentamiento del polvo, sin necesidad de una
contribucién adicional del ISRF (Devereux
& Young 1990; Sauvage & Thuan 1994). Pa-
ra ilustrar lo complicado del problema, han
habido trabajos que estudian la misma ga-
laxia y en los cuales se llega a conclusiones
opuestas. Este es el caso de M51 (Rand et
al. 1992; Deverenx & Young 1992) y M31
{Walterbos & Schwering 1987; Xu & Helou
1995).

La naturaleza de la fuente de calentamien-
to del polvo es importante para decidir si los
flujos medidos por IRAS en miles de gala-
xias son wuna buena medida (o no), de la taza
reciente de formacién estelar (es decir, so-
bre los tiltimos 107 afnos) de estrellas masi-
vas, o si reflejan tazas promedio de forma-
cién de estrellas en escalas de tiempo ma-
yores, del orden de 10% anos, si las estrellas
B y A dominan el calentamiento, o quizas,
escalas de tiempo aiin mayores si estrellas
mas tardias que las A dominan el calenta-
miento. Ademas es importante investigar st
la fuente dominante de calentamiento cam-
bia sistematicamente con otras propiedades
galacticas como el tipo de Hubble. Otro pro-
blema es el concerniente a la localizacién del
polvo que emite en 60 y 100 micras. Deve-
reux & Young 1990 encontraron que la co-
rrelacién entre las luminosidades FIR y los
anchos de linea de CO integrados en galaxias
es mas fuerte que la correlacién entre las lu-
minosidades FIR y las masas en HIL, lo cual
interpretaron como evidencia de que el pol-
vo en el gas difuse no contribuye de manera
sustancial a la emisién FIR. Sin embargo, en
estas comparaciones se ignora el papel que
juega el ISRF. (Sin embargo, ver Petrosian,
Silk & Field (1972). Las imagenes de IRAS
y COBE (Cosmic Backgronnd Explorer) de
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nuestra Galaxia, han demostrado }a emision
FIR del polvo en el gas difuso.

Es importante hacer algunas definiciones
operacionales en el contexto de la discu-
sién de la emision FIR en galaxias. De
acuerdo con Helou {1986), una ”galaxia nor-
mal” satisface gque su emision, como la obser-
van los detectores de IRAS, se debe princi-
palmente a radiacién térmica de granos de
polvo interestelar calentados por luz estelar.
En este sentido, la emision de una galaxia
normal en las bandas de TRAS es, a primer
orden, funcién de la poblacién estelar pre-
sente {y en concecuencia de la funcién inicial
de masa y la taza de formacion estelar), de
la distribucién espacial del polvo y las estre-
Itas, ¥ de las propiedades de los granos. De
acuerdo con Walterbos & Greenawalt (1996),
el campo general de radiacién interestelar
{ISRF) se puede describir como el campo de
radiacién promedie que uno mediria en algin
lugar en un disco galictico donde la radiacidén
no estd dominada por alguna estrella par-
ticular o cimuilo estelar. En si misma, esta
definicién no hace ninguna afirmacién sobre
el tipo de estrellas que contribuyen més a
este campo de radiacion. El espectro y lain-
tensidad abgeluta del ISRF apropiado para
la vecindad solar ha sido discutudo por Mat-
his et al. (1983), Guhathakurta & Draine
(1989). Generalmente se entiende que en la
vecindad solar, y en consecuencia, en un dis-
co galdctico tipico, el ISRF no esta dominado
por estrellas OB. En longitudes de onda visi-
bles esto se ve a partir de los celores observa-
dos en las galaxias espirales, que son mmcho
mas rojos de 1o que una poblaciéon OB pura
implicaria, ain en los brazos espirales, y aiin
después de corregir por enrojecimiento. La
situacion en el UV es mds ambigua. Walter-
bos & Greenawalt (1996) concluyen que no
mas del 25% del calentamiento del polve por
el ISRF se debe probablemente a la contri-
bucién de estrellas OB ionizantes.

Helou (1986) propuso describir el compor-
tamiento de las galaxias "normales™en el dia-

grama color-color infrarrejo como una com-
binacién de dos componentes: una fria y re-
lativamente constante o emisidon denomina-
da "cirrus”del ISRF ¥ una componente de
las regiones mas 2ctivas” con emisidn mas ca-
liente cuyos colores dependen de los parame-
tros fisicos promedio en estas regiones. Es-
te modelo implica que el fAujo en e lejano
infrarrojo de una galaxia ”normal”como lo
ve IRAS no es simplemente proporcional a
la taza reciente de formacidn estelar, porque
sélo una fraccién (variable) se debe a estre-
llas masivas jdvenes, mientras que otra frac-
cion impeortante se debe al cirrus. En afios
mas recientes trabajos cormo el de Walterbos
& Greenawalt (1996} han empleado métodos
mas directos con los que han padido cuan-
tificar la contribucién del ISRF en galaxias
como M31, M33 y otras galaxias cercanas
resiieltas con el procedimiente HIRES (ver
Apéndice C) pero que no estin en fase de
brotes de formacién estelar, y concluyen que
es dificil evitar el papel del ISRF. Su analisis
mostré que el papel del ISRF es relativamen-
te mas importante en galaxias espirales de
tipo temprano en buen acuerdo con Sauvage
& Thuan (1992) quienes llegaron al mismo
resultado por otro procedimiento. Sin em-
bargo para las galaxias Shc-Sc de su mmnes-
tra encuentran que el papel del ISRF es me-
nos importante, en buen acuerdo con el nivel
mayor de actividad de formacién estelar en
estas galaxias. Por tanto, sus resultados con-
firman la tendencia esperada en un modelo
de dos componentes.

Otra manera de abordar este problema es,
comparando propiedades opticas con propie-
dades en el infrarrojo lejano pero ahora en
galaxias que sabemios que si estdn en fase
de brotes de formacién estelar (starburst),
Kunth & Sévre (1986). En un analisis es-
tadistico de una nmestra de galaxias HII,
Dultzin-Hacyan, Masegosa & Moles {1990)
comparan cantidades como Lprg, L ¥y
Lg,, encontrando que la luminosidad en 25
micras est4 siendo emitida en una region -
cho mas ftimamente realcionada con la emi-
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sion de los fotones ionizantes que la lumino-
sidad FIR y por tanto, Ja luminosidad en el
lejano infrarrojo Lp;g no es un buen indica-
dor de los procesos de brotes de formacion
estelar. También encuentran que cociente
L5 /oo €3 un trazador excelente de eventos
recientes de formacién estelar. Con esta in-
terpretacion, la emisién en 25 micras puede
deberse a polvo caliente {~ 100K) muy cer-
cano a las asociaciones OB o bien, calentado
por choques. La emisién el el mediano infra-

rrojo en galaxias se atribuye normalmente al
calentamiento transiente de granos de polvo
de dimensiones muy pequeias {~ lnm) por
foténes UV no ionizantes de estrellas masi-
vas (Sellgren 1984). Contrariamente a lo que
le sucede a los granos "grandes” que estdn en
equilibrio térmico con el campo de radiacién
ambiental y son responsables del contimio
FIR, los granos pequefios son calentados a
muy altas temperaturas por eventos de un
s6lo fotén UV. Sin embargo, los granos pe-
quetios pueden destriirse mas facilmente que
los granos grandes en la vecindad de estre-
llas OB, donde las densidades de energia UV
son altas. Recientemente, Monri Kawara &
Taniguchi (1997) retomando una, sugerencia
de Petrosian, Silk & Field (1972) respalda-
da por los trabajos de Osterbrock (1989) y
Baldwin et al. ( 1991), entre otros, propo-
nen que la emisién de granos de polvo (gran-
des) dentro de las regiones HII, calentados
por foténes ionizantes, no ionizantes ¥ por
foténes Ly,,, puede contribuir o atin domi-
nar el flujo observado en el infrarrojo medio.

Mouri, Kawara, & Taniguchi (1997} leva-
ron a cabo un andlisis de correlacign (en ga-
laxias con nricleos starburst) donde explora-
ron el comportamiento det Hujo en Br, (una
medida de los foténes lonizantes) en com-
paracién con los flujos de IRAS en 12 ¥y 25
micras, tomande como base nn maodelo pro-
puesto por Mouri & Taniguchi ( 1992} donde
se intrepreta la emisién en el continuo infra-
rroja como: (1) Una mezcla de la emisién en

1Z y 25 micras proveniente de granos gran-
des, calentados por foténes ionizantes, no io-
nizantes y por foténes Ly, dentro de regiones
HIL (2) Una contribucién de 12 ¥ 25 micras

de granos pequefios de polvo, calentados por
foténes no ionizantes fuera de las regiones
HIL {3) Una contribucién en 60 ¥ 100 micras

de granos de polvo grandes, calentados por
foténes no ionizantes fuera de las regiones
HII. En este modelo la emisién de 2y (3)
proviene de las mismas regiénes. Por tanto,
una componentedel infrarrojo mediano signe
al Hujo en el infrarrojo lejano FIR, mientras
que es de esperarse que la otra componente
dentro de las regiones HII, siga a algtin indi-
cador de los fodnes ionizantes como el flujo
en Br.,. La importancia relativa entre estas
componentes estd controlada por el cociente
del mimero de foténes ionizantes ¥ no ioni-
zantes, que a su vez, estd controlado por ia
funcién de masa actnal de estrellas OB.

Mouri & Taniguchi (1992) discuten las ex-
presiones que involucran e] calentameinto del
polvo mezcaldo con gas ionizado y en mibes
moleculares, la ley de emisividad de gZranos
grandes y los procesos de emsién fuera de
equilibrio de los granos muy peqitenios.

A.8 Definicién de
Parametros Fisicos
Infrarrojos

Las distancias a las galaxias han sido calcu-
ladas empleando una correccién por el flujo
Virgocéntrico siguiendo el procedimiento de
Schechter (1980) y Aaronson et al. (1982)
con una distancia estimada al ciimilo de Vir-
go de 19.3 Mpc. y una velocidad de caida
en el Grupo Local de 300 kms=L. A lo lar-
go de todo este trabajo, vamos a adoptar
un valor de la constante de Hubble Hy =
75 kms " Mpct,
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A lo largo de este trabajo vames a em-
plear fa luminosidad en el infrarrojo lejano
Lprr como uno de nuestros indicadors de lu-
minosidad. Lprp nos da informacion sobre
la luminesidad emitida dentro del intervalo
de longitudes de onda 42.5-122.5 micras. BEs-
ta luminesidad se caleula en lumimosidades
solares y se obfiene a partir de la combina-
cién de los Aujos de IRAS obtenidos en 6 y
106G micras.

S(FIR} =126 x 1071
x[S(100) + 2.585(60)}[Watt m™?] (A.18)

Donde S(60) y S{100) son los Aujos obte-
nidos en 60 y 100 micras para la fuente de in-
terés. La expresién anterior compensa por €l
area efectiva de los filtros para poder obtener
una estimacién del finjo total. Ly tiene la
atraccién de ser insensible a las correcriones
de color, que en muchas circunstancias es ne-
cesario aplicar a los datos de IRAS. (Persson
et al. 1985). Entonces caleulames Lgrp co-

mMo:

LFIR = 4TFDZS(F[R}[LG)] {A]Q}

La luminosidad en 12 micras L2 se calenla
como:

Lis = 4nD?8(12)[Lo] {A.20)

Donde S12 = Avfyz de acnerdo con Schwe-
ring (1988).

La luminesidad en 25 micras L5 se calcula
COINO:

Ly = 4w D?5(25){Lo] (A.21)

Donde S35 = Avrfys de acnerde con Hunt

(1991).

iR e b moe

Laluminosidad en 60 micras Lgy se calcula
como:

Ley = 4nD*S(60)[L¢) (A.22)

Donde Sgp = Av feo de acuerdo con Soifer et
al.(1987) y Smith et al. (1987).

La luminosidad en 100 micras Loy se cal-
ctila como:

Lips = 47 D2S(100){Lg] (A.23)

Donde S1p0 = Avfige de acuerdo con Sch-
wering (1988). y Smith et al. (1987).

La luminosidad Lz nos da una estimacién
de la luminosidad en el azul (vL,) a 0.44
micras y se calcula como:

L= 10(1.95-«0.4.’\42..,) (A24)

En el catilogo de pares de Karachentsev
{y en particular para la muestra de pares
(E+45)), hay cases en que solamente se re-
portan magnitudes integradas {m) para un
par. En estas condiciones, asignamos mag-
nitudes a las componentes individuales m, y
My de acuerde con la siguientes expresiones:

my = m 4 2.5log{1 + azbajab;)
ms = m + 25[09(1 + ﬂ.lbllﬂ.zbg) (AZS)

Donde a y b son los didmetros angulares de

los miembros de un par medidos a lo largo
de los ejes mayor y menor. Las magnitudes
obtenidas estin en el sistema fotografico de
Zwicky, de acuerdo con Karachentsev (1987).
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Apéndice B

SCANPI

B.1 Introduccion

En este Apéndice, vamos a describir en deta-
lle el paquete de reduccion de datos SCAN-
PI, que hemas utilizado para hacer un nue-
vo tratamiento a las observaciones de TRAS
y obtener los finjos en el mfrarrojo lejano de
las galaxias del presente estudio. Comenza-
remos con algunos comentarios sohre las ob-
servaciones del satélite infrarrojo IRAS y los
catalogos que representan en la actualidad
la fuente mas completa de datos sobre obje-
tos extragalacticos ebservados en el infrarro-
jo lejano (el observatorio espacial infrarrojo
1SO: Infrared Space Observatory, fue lanza-
do éxitosamente en 1996 y sus resultados ya
estan siendo publicados en estas fechas).

B.2 Las Observaciones del
Satélite Astrondmico
Infrarrojo IRAS

El principal objetive del Satélite As-
trondmico Infrarrojo JRAS (del ingles: In-
frared Astronomical Satelite) fue €l de llevar
a tabo un regisiro del cielo en cuatro longi-
tudes de onda de ebservacién (12, 25, 60 y
100 pm) en Ia regidn del espectro electro-
magnético conocida como infrarrejo lejano
(FIR) (del ingles; Far Infrared). El proyecto
se inicié en 1975 como un prograna conjuito
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de los Estados Unidos, Holanda e Inglaterra.
El satélite fne lanzado en enero de 1983 y
termind su misién en noviembre de 1983 des-
pués de haber registrado exitosamente mas
del 96% del cielo con una completez limite de
~ (.5 Jy en 120m, 25pm y 60pm, vy 1.5 Jy en
100pm. Entre las ventajas mAas importantes
de esta misidn estan una mejor calibracion
para fuentes puntuales sobre casi todo el cie-
lo y una extincion Galactica practicamente
despreciable en las diferentes longitudes de
onda de abservacién. Se encomtrd que las
ohservaciones en 60pm eran por mucho las
mds sensibles para detectar objetos de ori-
gen extragalactico.

Los resultados de esta misién estdn re-
portados en una serie de catalogos entre
los que mencionamos el Catilogo de Fuen-
tes Puntuales infrarrojas, (PSC) (del ingles;
Point Source Catalog) qite contiene flujos
y otras informaciones para aproximadamen-
te 245 000 fuentes puntunales. El Catilogo
de Espectros de Baja Resolicién (LSR: Low
Resolution Catalog) entre 8 y 22um para
aproximadamente 5 500 fuentes del PSC con
brillo suficiente para estos propésitos. El
Catélogo de Galaxias y Cuasares observa-
dos por IRAS conteniendo flujos y otra infor-
macién para aproximadamente 11 500 fuen-
tes del PSC asociadas con objetos extra-
galdcticos. Ei Catélogo de Estructura a Es-
cala Pequena (SSS: Small Scale Structure)
cuya intencion fue la de aplicar un proce-
dimiento similar al del PSC pero utilizando
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funciones de respuesta cuadradas (en gar
de puntnales) de hasta 8 minutos de arco
de ancho. El 88§ contiene aproximadamen-
te 16 800 fuentes extendidas. El Catalogo de
Objetos observados de manera casnal (SSC:
Serendipitons Survey Catalog) que contiene
informacidn para aproximadamente 43 900
objetos,

El Catdlogo de Galaxias Observadas por
IRAS es una coleccién de aproximadamente
85 galaxias con tamano angular mayor que 8
minutos de arco y contiene informacién so-
bre flujos integrados y perfiles de hrillo origi-
nalmente publicados por Rice et al. (1988).
El Catalogo de Fientes Débiles (FSC: Faint
Source Catalog) que se obtuve por aplica-
cion de algoritmos para aumentar la sensiti-
vidad respecto del PSC. Este catilogo con-
tiene aproximadamente 173 100 fuentes por
arriba de la latitud Galdctica, b > 10°. El
Catalogo de Fuentes Débiles no incluidas en
el FSC (FSCR: Faint Source Reject Catalog)
fjue contiene aproximadatnente 593 600 fuen-
tes a las que se les aplicé nn algoritmo para
aumentar la sensitividad {(aumque no satisfa-
cen los criterios de confiabilidad estipulados
por el FSC) y finalmente el Atlas de Alta
Resolucién de Galaxias Cercanas que es una
coleccién de 30 galaxias con tamaio angnlar
grande (en el dptico) procesadas con algorit-
mes de alta resolticién espacial. Estos obje-
tos fueron publicados originalmente por Rice
{1993} y se presentan con nna resolucién de
1 mimto de arco.

El arreglo de detectores del satélite IRAS
en la regién visible e infrarroja del espectra,
constaba de 62 canales infrarrojos y 8 canales
en el visible. Los canales infrarrojos se divi-
dieron en 8 médulos, 2 por cada longitud de
onda de observacién, con cada médule con-
teniendo ya sea 7 n 8 detectores. La Figura
B.1 muestra un esquema del plano focal y
los niimeros asignados a los detectores infra-
rrojos individuales. Es importante notar que
las mascarillas de los detectores son de forma
rectangnlar y qite tada fuente infrarroja fue
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Figura B.1: El Plano Focal y el Arreglo de
Detectores Infrarrojos del Satélite IRAS

“barrida® través del plano focal en direceion
paralela a la seccién mds angosta de los de-
tectores, es decir a lo largo de la direccién de
movimiento.

Ei satélite IRAS fue disenado originalmen-
te para realizar observaciones de fuentes pun-
tnales y no para producir imsdgenes. Sin em-
bargo, el grupo de clentificos asociados a es-
te proyecto lograron producir {entre 1984 y
1986} imagenes conocidas como Imdgenes del
Brillo del Cielo o SKYFLUX con nna sensiti-
vidad limitada por efectos de la [uz zodiacal
y la calibracidn utilizada, Posteriormente se
pudo recalibrar esta informacién empleando
un modelo de la emision zodiacal que fue sus-
traldo de las observaciones dando lugar al
Atlas del Cielo de TRAS (ISSA) (en inglés:
IRAS Sky Survey Atlas). La motivacién de
ISSA fue presentar el cielo infrarrojo visto
por IRAS con una escala espacial mayor o
igual que 5 minutos de arco. Dara poder
crear mapas del brillo total del cielo, se ne-
cesitaron observaciones de la emisién difusa,
libres de variaciones significativas de fondo
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debidas a efectos locales tales comeo el hrillo
del Sol y la Luna. Fue necesario observar
la misma regién del cielo a través de distin-
tas regiones del Sistema Solar de tal mane-
ra gque los efectos de fondo del Sistema So-
lar pudiesen ser separados de fondos como el
Galdctico y otros.

El requerimiento de wuna recepilacion
confiable, hizo necesarias observaciones
multiples del cielo para discriminar entre ob-
jetos astronémices fijos (distantes) y objetos
(cercanos) en movimiento en el Sistema So-
lax y también contra fuentes de rnido como la
radiacién de particulas sobre los detectores.
Reobservando el cielo en escalas de tiempo
de segundos, se pudieron eliminar los efectos
residuales de particulas radiantes y el mate-
rial local en movimiento rapido, esto se cono-
ce como confirmacién de segundos (Seconds-
Confirmation). Reobservando en escalas de
tiempo de horas, pudieren ser reconocidos
objetos en movimiento mds lento, pero atin
relativamente locales, esto se llamé confir-
macién de horas (Hours-Confirmation). Fi-
nalmente, reobservando en escalas de tiempo
de semanas y meses, se reconocieron objetos
lentos en el Sistema Solar, tales como aste-
roides. A esto se le lamé confirmacidn de
semanas { Weeks-Confirmmation).

Esta cobertura multiple del cielo permitié
aumentar la confiabilidad de las detecciones
de diversas fuentes y ademas hizo posible la
imiplementacién de métodos de andlisis mas
poderosos. Estos métedos de andlisis estdn
contenidos en programas desarrollados en el
Centro de Astronomia Infrarroja (antes Cen-
tro para el Procesamiento y Analisis de datos
Infrarrejos (IPAC: Infrared Processing and
Analysis Center) del Instituo Tecnolégico de
California en Pasadena. IPAC fue concebi-
de originalmente como un centro de procesa-
miento para los datos de IRAS, sin embargo
recienternente se ha convertido en un centro
especializado en astronomia infrarroja.
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B.3 Procesamiento de da-
tos con SCANPI

Hemos llevado a cabo dos estancias en IPAC
en Pasadena, California EUA, entre 1994 y
1995 con el propésito de utilizar los progra-
mas de reduccién de datos y aplicarlos a
nuestras galaxias de estudio. El paquete de
procesamiento de datos e integracion SCAN-
PT (de las siglas en inglés: Scan Processing
and Integration} es un conjunto de progra-
mas disefiados para trabajar con datos del
satélite IRAS en una dimensién. SCANDPI
permite hacer una estimacién de los flujos
provenientes de objetos en el infrarrojo le-
Jano que pueden ser fuentes débiles o ligera-
mente extendidas y permite también obtener
limites superiores locales al valor del flujo en
caso de que la fuente no sea detectada. La
ganancia en sensitividad que se obtiene con
estos métodos es comparable con la alcanza-
da en el Catdlogo de Fuentes Débiles, FSC
para fuentes puntuates, es decir; wn factor
~ 2 — 5 sohre el catalogo de fuentes pun-
tuales infrarrojas PSC, dependiendo de las
fluctuaciones RMS (Root Mean Square) lo-
cales y del mimero de barridos {scans) que
cruzan por la fuente de interés.

SCANPI interpreta los datos originales del
satélite IRAS como una serie de barridos al-
rededor de wna cierta pesicién de interés.
Dentro de SCANDPI existe el programa lla-
mado ADDSCAN (en inglés: Scan Addi-
tion) que busca y extrae de los archivos en
cinta magnética los barridos alrededor de la
fuente de interés y los organiza en un nue-
vo archivo el cual es posteriormente accesado
por SCANPI. ADDSCAN hace una interpo-
lacién de los datos primarios usando funcio-
nes spline ciibicas y remuestrea la salida de
cada detector a una frecuencia espacial de 10
muestras por minuto de areo, para las cua-
tro longitudes de onda: 12, 25, 60, y 100 pm,
La frecuencia original de muestreo es 4, 4, 2
¥ 1 muestras por minuto de arco respectiva-
mente. El remuestreo tiene el propésito de
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facilitar el alineamiento de los barridos para
después manipuiarlos aritméticamente.

Una vez que se identifican ¥ extraen de los
archivos basicos todos los barridos dentro de
un radio de 1.7 minutos de arco de {a posi-
cién de interés (valor estandar del radio que
puede ser modificable), se ajusta una linea
base a cada barrido individual y se calcula
el ruido residual fuera del intervalo de sefial
(£2,4£2,42.5 v +4 minutos de arco en 12,
25, 60 y 100 pm, respectivamente). Cuan-
do el nivel de la senial lo permite, se ajus-
ta una fuente puntual de comparacién (en
inglés: template) a cada barrido.

Los barridos se suman {cosuma) haciendo
promedios directos, promedios pesados por
ruido, promedios pesados por mediana y pro-
medios con los detectores mas ruidosos pesa-
dos por la mitad. Estos barridas costmados
son analizados para saher si existe senal en
la posicién de interés a partir de la cnal se
pueda calenfar el flujo integrado, ajustar una
fuente de comparacién puntual, determinar
el flujo correspondiente a esta fuente pun-
tual y calenlar el ancho total a 25%, y 50%
del mAximo. Para cada una de las cuatro
longitudes de onda de observacién, SCANP]
produce:

1. Una tabla con un apartado por cada, ti-
po de combinacién entre barridos {cosu-
mas). La tabla contiene los parametros
de la reduccién, cuyo significado expli-
camos a continitacion:

SCAN- Este es el niimero asoctado
a cada barride como se reporta en la
grafica de las trayectorias de los barri-
dos (en inglés: scan-track plots, ver mas
adelante}. Los barridos se miuneran en
el orden en que cruzan fa fuente de in-
terés. Los datos cosnmados tienen los
siguientes niimeros de SCAN:

999- Es ¢! promedio usando pesos de 1
6 0.5 (para detectores ruidosos).

APENDICE B. SCANPI

1001- Es el promedio directo.

1002- Es la mediana estadistica, que se
forma en cada punto de todos los datos
cosumados.

1003- Es el promedio pesade por ruido.
El factor de peso es 1/S/GM A2, donde
SIGMA es el residual cuadratico medio
RMS de cada barrido despuiés del ajuste
de la linea base fuera del intervalo de
senal.

X(EW)- Distancia en minutos de arco
entre el centro del detector ¥ la posicién
de interés a lo largo de la direccién Fste-
Oeste.

OFFSET- Distancia en mimutos de at-
co entre el centro del detector ¥ la po-
sicion de interés a lo largo de la direc-
€ién “cross-scan” (direccién perpencicu-
lar a la direccién de movimiento del ba-
rrido, Hamado “in-scan”).

PA- Angnlo de posicién en grados. Me-
dido al Este del Norte

SOP.OBS- De las siglas en inglés; SOP
(Satellite Operation Plan} y OBS (Ob-
servations). Estos son niimeros asigna-
dos a los barrides individnales. Para
los datos cosumados, SOP = ¢ y OBS=
mimero total de datos cosumados.

DET- Niimero de detector, para ba-
rridos individuales (ver IRAS Explana-
tory Supplement, 1988). Para datos co-
sumados es igual al negativo del nitmero
total de datos cosumados.

SIZE- Tamaiio del detector en mimutos
de arco, en la direccién perpendicular
al movimiento del detector (del inglés;
“cross-scan”. Se pone el valor de ~1
para datos cosumados.

SIGMA- La desviacién cnadritica me-
dia RMS de los residuales, en unidades
de milijanskys (mly), (1Jy = 1 x 1023
erg em™? 57! ster=? hz~!) después de la
sustraccién de la linea hase,

SNR- El cociente sefial a ruido, cal-
cutado como el wvalor pico {en inglés:

o




B.3. ;COMO FUNCIONA SCANPI?

PEAK]) de la seiial, respecto de SIG-
MA, esto es, (PEAK/SIGMA). Esta
cantidad y las signientes cuatro, apare-
cen solamente si SCANPI pudo identifi-
car una sefial como plausible. En caso
contrario, aparece la leyenda “Improba-
bie Signal Range”que significa que no
existe sefial en la posicion de interés.
Para determinar si una seflal real existe,
se identifican los tres puntos con valor
mas alto dentro del intervalo de senal.
Si el punto de enmedio es el maximo de
los tres y el correspondiente valor pico es
mayor que dos veces SIGMA,, entonces
se considera gne es plausible la existen-
cia de una fuente.

PEAK- Valor del miximo en unidades
de janskys dentro del intervalo de senal
especificado.

ZERO XINGS- Nos da la posicién
de los ceros consecutivos o valeres don-
de se anula la sefial con la linea ba-
se, (en inglés: zero-crossings), denota-
dos por X(1), X(2), y medidos en mi-
nutos de arco. Estos estin definidos co-
mo las posiciones, moviéndose en direc-
ciones opuestas hacia ambos lados de la
posicién de la sefial pico.

FNU(Z)- Estimacién de la densidad de

-flujo total en Iy por integracién de los
datos cosumados o barridos entre los ce-
ros consecutivos.

FNU(T)- Estimacién de la densidad de
flujo total en Jy por integracion de los
datos cosumados o barridos entre pun-
tos fijos determinados por les intervalos
de senal.

W25- Ancho de 1a sefial, en minutos de
arce a 25% del valor pice.

W50- Ancho de la senal, en minutos de
arco a 50% del valor pico.

MISS- Valor de la desviacién, en minu-
tos de arco, entre la posicién pico de la
senal y la posicién del objeto especifica-
da por el usuario. La posicidn del pico

se calcula como el centro de la fuente de
comparacion (templete} mejor ajustada.
En caso de no ajustar ningin templete,
se utiliza la posicién del maximo de ia
senal. '

TEMPLATE AMP- Estimacion de la
densidad de flujo en Janskys usando el
mejor ajuste a ina fuente puntual (tem-

plete).

TMP.CORR.COEFF- El coeficiente
de correlacién que caracteriza el mejor
ajuste de templete. Una fuente puntual
tipica tiene un coeficiente de correlacion
mayor que .995 para un cociente seial
a ruido SNR = 20 (SNR: Signal to Noise
Ratio). :

2. SCANPI tambien produce una grafica
por cada forma de cosuma. Estas
graficas estan etiquetadas con el ptimero
de SCAN como se describié arriba. El
eje horizontal representa la distancia a
partir de la posicién nominal de la fuen-
te en la direccidn de movimiento “in-
scan”, en minutos de arco. El eje ver-
tical representa el flujo en unidades de
watt m~%. En la Figura B.2 presenta-
mos las grificas de los datos cosumados
que produce SCANPL Esta es una ilus-
tracién de los resultados obtenidos pa-
ra el par de galaxias ko9 del catalogo
de Karachentsev. Ver Helou & Kahn
{1986).

La grafica correspondiente al barrido
SCAN 999, muestra los datos interpolados
¥ remuestreados sin eliminar 1a linea base e
indicando el ajuste a esta. Las otras tres
formas de datos cosumadoes (SCAN 10061,
SCAN 1002 y SCAN 1083) no presentan la
linea base, pues esta ha sido sustraida, pero
indican €l intervalo de sefal y de ruido de
fondo (background).

Todos los tipos de cosuma muestran el me-
jor ajuste de la fuente puntual de compa-
racion (template), si el algoritmno de ajuste
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Figura B.2: Cosuma de los barridos de IRAS
con SCANPL

tuve éxito en encontrarlo en los datos. Los
programas permiten la opcién de seleccionar
y graficar tanto los barridos individuales co-
mo las trayectorias de los barridos. Estas
grificas estdn orientadas con la convencién
astronémica: norte hacia arriba y este a la
izquierda. Cada barrido estd etiquetado con
un niimero en su borde. El ejemplo que pre-
sentamos es particularmente ilustrativo de la
limitada capacidad de los detectores de IRAS
para poder separar espacialmente la emisién
infrarroja de dos objetos cercancs entre si.
El par de galaxias (k%9) tiene nna separa-
cién aparente de ~ 4.5 minntos de arco ¥
nos ilustra que a esta separacién los detec-
tores de IRAS pueden resolver la emisién de
ambas componentes. [Para objetos cuya se-
paracién sea menor que la resolnucién espa-
cial de los detectores, no es posible separar
con estos programas la emisién de las compo-
nentes (salvo en algunas circunstancias que
discutiremos mas abajo). Sin embargo exis-
te la posibilidad de rescatar la informacién
hasta ciertos limites de separacién utilizan-
do programas de alta resolucién espacial, ver
Apéndice C.
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B.4 Los Estimadores de
Flujo en SCANPI

SCANPI calcula varios estimadores de flu-
jo. Mientras es claro que los estimadores de
flujo integrado son mejores para fuentes ex-
tendidas, no es el caso que el finjo obtenido
a partir de la fuente puntual de comparacion
{templete amplitude) sea la mejor opcidn pa-
ra estimar e] filujo de una fuente puntual. De
acuerdo con la experiencia que adquirimos en
IPAC, existen algunas reglas empiricas para
seleccionar, segiin el caso, estimadores de flu-
jo.

Para fuentes puntuales muy intensas (>
20 Jy), la amplitud pico (peak amplitude)
es un buen estimador. En este caso, la am-
plitud de la fuente puntual (templete) esti
afectacda por histéresis, que se tradnce en
“slas”en la fuente, las cuales elevan o incli-
nan el templete relativo a la linea de base
global.

Para fuentes puntuales con intensidad mo-
derada (1-20 Jy), los mejores estimadores del
finjo son la amplitnd del templete, la am-
plitud pico y FNU(T). Hay que notar que
FNTU/{(T) se obtiene por integracién dentre de
un intervalo de sefal fijo. Estos tres estima-
dores debieran estar en buen acuerdo entre
sf para fuentes puntuales moderadas. Bajo
ciertas circunstancias el ajuste de templete
puede verse afectado por emisién del ruide
de fondo (background) haciendole poco con-
fiable como estimador,

Para fuentes puntuales débiles (< 1 Jy en
12, 25 y 60 ppm y < 2 Jy en 100 pm y un
cociente sefal a ruido, SNR bajo), el mejor
estimador es la amplitud de templete. Hay
que notar que el ajuste se hace a los datos
usando funciones spline ciibicas lo que puede
causar algiin tipo de estricturade anillo. Es-
to tiende a realzar fuentes puntuales débiles,
anmentado su amplitud hasta en un 20% y
disminuyendo su ancho a altura media. Esta
es una de las principales razones para prefe-
rir la amplitud de templete como estimador
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en fuentes débiles.

Para fuentes extendidas brillantes, se pue-
den estimar los flujos usando FNU(Z), la
senal integrada entre los ceros comsecutivos
{zero-crossings}. Sin embargo, si el cociente
sefial a ruido, SNR es menor que 19, es dificil
identificar ceros consecutivos de la sefial con-
fiables, en cuyo case FNU({T) puede ser pre-
ferible. Para decidir st una fuente es exten-
dida en la direceién de barrido “in-scan”, se
pueden usar las dos siguientes pruebas. Pri-
mere, si el lujo integrade es sustanciaimen-
te mayor que el flujo pico (esto es, por va-
rias veces sigma). Segundo, si el ancho de
la sefnal es significativamente mayor que el
ancho esperado para una fuente puntual en
cada banda de observacién.

No existe una regla general para decidir
cudl de los diferentes métodos de cosuma
produce los mejores estimaderes de flujo. El
promesdio pesado por ruide (SCAN 1003} de-
biera minumizar el ruido, pero es muy vulne-
rable a la calibracién. Le que es mas impor-
tante es que los resultados para los SCANS
1001, 1002 y 1003 deben concordar entre si
dentro de un valor de 1 sigma o algo simi-
lar. Si éstos valores no concuerdan entre si
por mas de esta tolerancia, se deben exami-
nar mas ciidadosamente los barridos indivi-
duales para buscar alguna peculiaridad. Mas
alla de esto, y segiin las recomendaciones, el
estimador de flujo probablemente mas con-
sistente ¥ mejor de los tres es el que utiliza
la mediana, principalmente debido a la na-
turaleza no gaussiana del ruido en los datos
del satélite IRAS.

B.5 SCANPI y La Detec-
cion de Ambas Com-
ponentes en Pares

(E+S)

Como ya hemos mencionado arriba, al final
de cada sesién con SCANPI es posible ob-
tener una fabla con los parametros mAs im-
portantes (que puede incluir los valeres de
los barrides individuales o de los diferentes
modos de cosuma 0 ambas cosas a la vez).
Cuando analizamos la muestra de Pares de
Galaxiag Aisladas con Morfologia Mixta, es-
ta se organizé en orden decreciente segiin el
valor de la separacién angular aparente {(mi-
nutos de arco) entre las galaxias componen-
tes. La muestra original se dividié en 5 stih-
muestras con separaciones aparentes sep > 4
minutos de arco, 4 < sep < 3 minutos de ar-
co, 3 < sep < 2 minitos de arco, 2 < sep < 1
minuto de arco y sep < 1 minuto de arco.
Recordemos que en el muestreo del cielo que
llevé a cabo el satélite IRAS, el campao de vi-
sién FOV (Filed of View) estd determinado
por el tamaifio del detector, que se traduce en
la “resolucién”de los datos en cada banda.

Vamos a proponer un procedimiento
empirico basado en la interpretacién de los
parametros de SCANPI que pudiera indicar-
nos algun signo de emisién infrarroja exten-
dida en una o ambas galaxias compenentes
de un par. En este procedimiento hacemos
uso de las imdgenes dpticas {con el registro
digitalizado de Palomar) y los barridos de
IRAS a una escala y orientacidn apropiadas.

1. Emision extendida y resolucién en
la direccién de movimiento (in-scan).

Para las cuatro bandas de observacion del
satélite IRAS, la resolucién es siempre mayor
en la direccién “in-scan”que en la direccién
“cross-scan”. Las graficas de los datos cosu-
mados presentan en el eje horizontal la dis-
tancia en la direccién “in-scan”respecto de




la posicién nominal de la fuente. Por tan-
to, es posible identificar algunos signos que
indiquen que la fuente ha sido parcialmen-
te resuelta en esa direccion si conocemos el
tamano de cada galaxia en cnestidn y la se-
paracién entre las componentes de un par. Si
una galaxia posee un tamafo angular mayor
que la resolucién en la direccién “in-scan”™y
estd orientada a lo largo de esta direccién, es
posible encontrar signos de resoluciéon que se
pueden apreciar en los datos cosumados, si
la fuente tiene emisién infraroja extendida.

Existe la posibilidad de que las galaxias
en un par, estén orientadas de tal manera
que su separacion angular en la direccién
“in-scan”sea menor que la resolucién de los
detectores en esta direccién, lo cual tam-
bién podria tener como resultado la iden-
tificacién de posibles signos de resolucion.
Un parametro que resulta 1itil en éste sen-
tido es W(50%) (ancho total a altura me-
dia de la senal cosumada). En una fuente
puntual de comparacién (Point Source Tem-
plete), W(50%) posee valores bien definidos
en cada banda; 0.7, 0.7, 1.4 y 2.95 minutos
de arco para 12, 25, 60 y 100 pm, respecti-
vamente. Comparando estos valores con los
correspondientes a la senal del objeto, es po-
sible identificar signos de resoluciéon. Otro
pardmetro que proporciona informacién es-
pacial en la direccién “in-scan”es MISS, el
cual es muy sensible a la posicién de la fiten-
te ¥y nos ayuda para evaluar la precisién de
las coordenadas y a establecer un criterio de
deteccidn. Para explotar la informacion con-
tenida en MISS se recalcularon las posicio-
nes de todas las galaxias en ambas nunestras
con una precisiéon de ~ 15 segundos de arco
(con el programa FINDER en la Universi-
dad de Alabama), o bien, con una precision
mejor que 15 segundos de arco (usando las
imagenes del Registro Digitalizado del Cielo
(Digitized Sky Survey). Los valores conside-
rados de MISS en nuestra reduccidén, estdn
en el intervalo 0.0-0.4 minutos de arco.

En el subgrupo de pares con sep < 1 (mi-
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nutos de arco), MIS5S tiene que interpretarse
con mucho mas cuidado. Cuando la sepa-
racién entre galaxias en un par en la direc-
cién “in-scan”es comparable con el valor de
MISS, puede haber confusién con la inter-
pretacion de este pardmetro. Si pensamos
que solamente una galaxia del par emite en
el infrarrojo lejano, MISS se interpreta de
manera usual poniendo atencién al valor y
a su signo correspondiente. Si se diera el
caso de que ambas galaxias estan emitien-
do, es mas dificil interpretar MISS. Otra he-
rramienta 11til que SCANDT ofrece es el pro-
grama SCLEAN. Si después de cosumar la
senal de un objeto, se observan signes claros
de emision extendida en la senal resultan-
te, es posible identificar interactivamente las
posiciones y flujos de hasta 20 fuentes pun-
tuales que pudiesen estar contribiyendo a la
densidad de total de flujo obtenida. Sin em-
bargo, hay que mencionar que el ajuste de
fuentes puntuales es subjetivo y depende de
la apreciacién grafica.

2. Posible resolucién del flujo en am-
bas componentes.

Podemos visualizar todas las trayectorias
de los harridos (scan-tracks) que intervienen
en los datos cosumados y superponerlas a las
imégenes épticas, siempre y cuando oriente-
mos y escalemos las imagenes apropiadamen-
te. Con este procedimiento, dependiendo de
la geomteria y del mimero de barridos, a ve-
ces es posible “aislar® cada galaxia compo-
nente (cuando la separacién lo permite) se-
leccionando uno o varios harridos (detecto-
res) individuales. Esto requiere la informa-
cién sobre el tamano angular de cada galaxia,
la separacién aparente entre las galaxias y los
pardmetros de la geometria PA, X(EW),
OFFSET y SIZE de cada barrido indivi-
dual. Hemos encontrado casos en que sélo
es posible aislar marginalimente a cada gala-
xia. Esto es, seleccionando un barride gue
la cubre parcialmente (el tamaio proyectado
del detector en el cielo no alcanza a cubrir
el tamano angular que presenta la galaxia),
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Figura B.3: Configuracién de Barridos del
Satélite IRAS.

o bien, que la galaxia este proyectada espa-
cialmente muy hacia los hordes del detector.
La Figura B.3 flustra algunos posibles casos.

Bajo este esquema en principio existe la
posibilidad de identificar si ambas galaxias
estan emitiendo en el infrarrojo lejano. Pri-
mero, confirmamos que esos barridos indi-
viduales no posean alguna peculiaridad res-
pecto a los demas barridos (ser muy ruidosos
o que tengan valores muy alejados del pro-
medio y tener un valor SNR < 3). En se-
guida, identificamos [os barridos individuales
que cubren por completo a ambas galaxias
(cuando esto es posible) teniendo cuidade de
algina peculiaridad en sus valores de flujo.
Decimos que esta manera de asociar un valor
del flujo a cada componente es consistente,
cuando al sumar los valores del Hujo obteni-
dos a partir de los barrides individuales que
aislan a cada galaxia, el valor obtenido es
comparable con el obtenido a partir de los
barridos que cubren ambas galaxias. Estos
valores deberan de coincidir dentro de 1o,

(11

3. Precauciones.

Uno de los primeros descubrimientos de la
misién del satélite IRAS, fue la presencia de
estructurainterestelar filamentaria a gran es-
cala, llamada Cirrus. El Cirrus estd presen-
te en todas las areas del cielo sin excepcién;
solo varfa en densidad y brillo, aumentan-
do con latitudes galacticas decrecientes y en
estructuras localizadas a latitudes galdcticas
altas, Algunas dreas del cielo estdn, sin em-
bargo, comparativamente libres de Cirrus; es
decir, en tales regiones el Cirrus es o bien,
muy débil, o mny diluido para contaminar el
proceso de extraccidn de fuentes puntuales
y la estimacién del flujo. El Cirrus es una
componente fria y por tanto se detecta mas
frecuentemente en 100 pm, a veces en 60 pum
y ocasionalmente e longitudes de onda més
cortas (ver Apéndice A). La contaminacién
por Cirrns ocurre cada vez que la trayecto-
ria de un barrido {scan-track) atravieza una
estructura de Cirrus la cual cae aproxima-
damente ortogonalmente a la direccién del
barrido.

En la direccién ortogonal a la direccién
de barrido, el Cirrus tiene componentes no
resueltas, asi que después de que se aplica
un filtrado para eliminar las componentes de
baja frecuencia y se muestrean los datos, se
puede dar el caso de que un filamento o es-
tructura sobreviviente simule una senal con
un ancho correspondiente a una fuente pun-
tual, o quizas una seiial con un ancho ma-
yor, lo cual notariamos al ver el pardmetro
W(50%). Por tanto, debemos tener alguna
otra forma de poder inferir la presencia del
Cirrus en los datos, antes de sospechar sobre
alguna emisién extendida o signos de resolu-
cién parcial. Una manera de checar la pre-
sencia del Cirrus es buscar todas las galaxias
gque aqid se estudian ¥y que al mismo tiempo
estén reportadas en el Catdlogo de Fuentes
Débiles {FSC) con la etiqueta de “Cirrus”.
Esta etiqueta de Cirrus es el niimero de fuen-
tes (que emiten solamente en 100 pm) dentro
de un radie de 30 mimmtos de arco de la fuen-




te. Los vinicos objetos diferentes del Cirrus
que pudiesen estar siendo detectados como
fuentes “sdlo en 100 pm”, son galaxias ex-
ternas, las cnales, aunque tienden a acumu-
larse, no varian mucho en sn distribucién a
escalas angulares pegienias, Por tanto, cual-
quier incremnento local rdpido en el nimero
de fuentes detectadas “sélo a 100 pm”, se
atribuye al Cirrus.

Si las fuentes de interés no estin reporta-
das en el Catalogo de Fuentes Débiles (FSC),
tenemos otras posibilidades. IPAC repro-
cesd las imagenes originales de las observa-
ciones del satélite IRAS, aplicando un mode-
lo de la emisién zodiacal que sustrajo de las
imAgenes originales, ademds de mejorar su
calibracién. Esto produjo una sensitividad
en las imdgenes que esta limitada por el de-
tectar y el ruido difiso en la mayor parte del
cielo. El resultade de este reprocesamiento
se conoce como ISSA “IRAS Sky Survey At-
las”. Las imagenes de ISSA estan en formato
FITS con 12.5 x 12.5 grados de campo y pi-
xeles de 1.5 minutos de arco. La resolicion
espacial es aproximadamente de 4 mimitos
de arco en la direccion “in-scan”por 5 mi-
nutos de arco en la direccidn “cross-scan”en
las cuatro bandas de observacién. IRSKY
es un paquete de programas interactivo que
permite ver estas imagenes infrarrojas. Des-
pués de especificar la posicién del objeto de
interés, se pneden desplegar las iinAgenes co-
rrespodientes a las cuatro bandas de obser-
vacién. También se puede superponer sobre
estas imAgenes informacién que corresponde
a posiciones de objetos cercanos proveniente
de diferentes catdlogos (PSC, FSC). El Infra-
red Sky Survey Atlas permite por tanto, che-
car visualmente la presencia de la componen-
te interestelar filamentaria en las imagenes
hasta una escala de varios grados de la posi-
cién de interés.

Un procedimiento mas rudimentario que
proponemaos para identificar la pesible pre-
sencia de Cirrus, hace uso de las graficas
de los datos cosumados. Verificamos que el
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ajuste a la linea base sea una curva continua
suave dentro del intervalo de senal (el Ci-
rrus se presenta por lo general en 60 y 100
pm). Cuando ésto no es asi y la contribucién
del Cirrus es fuerte y/o presenta estructura
filamentaria a varias escalas, el ajuste a la
linea hase puede ser una curva fuertemen-
te variable, con saltos abruptos dentro del
intervalo de sefial. Esto se debe a que no
es facil en estas condiciones ajustar una séla
linea base a los datos. Cuando ésto sucede
hay un alto valor del parametro SIGMA tan-
to para los barridos individuales, como para
los distintos tipes de cosuma. De la expe-
riencia que adqurimos con estos programas,
encontramos empiricamente gque un valor de
SIGMA > 250 mly pudiera ser indicativo
de la presencia del Cirrus. Otro indicador de
la presencia de Cirrus puede ser W(50%) en
caso de no deteccién, es decir, MISS > 0.4
mimtos de arco y aparece, ademads, el men-
saje de que no se detectd senal en la posi-
cién especificada (Improbable Signal Range;
Senal Improbable).

B.5.1 Apantallamiento por una
Fuente Cercana

Existe otro efecto importante que debemos
considerar si pretendemos decir algo sobre
la resclhicién espacial en pares con SCAN-
PL. Este efecto se llama “apantallamiento de
la fuente”y puede alterar la estimacion de
la proporcién del flujo proveniente de am-
bas componentes para separaciones menores
o ignales que 3 mirmtos de arco. Considere-
mos la Figura B.4.

Vamos a suponer, como Primera aproxi-
macién, que la emisién infrarroja en una ga-
laxia es aproximadamente puntual y que se
puede representar como una gaussiana:

fx,rr:

l 2 2
—(c—-X)° 20
U(zﬂ,}l/ze / (B.1)
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Figura B.4: Apantallamiento del Flujo en
Fuentes Infrarrojas Cercanas

Donde X s el valor gque puede adoptar =
¥ o es la desviacién estandar.

La probabilidad de que la emisién detec-
tada este en el intervalo (a,b) es:

3
Pla<z<b)= Ixo{z)dx  {B.2)

(73

Sia= X—toyhb=X+1, esto nos
dara la probabilidad de deteccién dentro de

t-veces la desviacidn estandar a ambos lados
de X:

Plenle) = P(X—-to<ax<X+ta)
X+t
= f Fx,o(x)dz

X—to

1 ' —z¥/2
= ————-(2701/2 /_te 2 dz (B.3)

La probabilidad de que la emsién detecta-
da esté fuera de éste intervalo es:

Pf{fuera de 1n7) =
100% — P{dentro de 1o} (B.4}

Recordemos que e! ancho total a altura
media tipico de una fuente puntual de com-
paracién (point source templete) es de 0.7,
0.7, 1.4 y 2.9 minutos de arco en 12, 25,60 y
100 pm respectivamente y que €l ancho total
a altura media FWHM estd relacionado con
o mediante la expresidn:

FWHM ~ 2.355 (B.5)

Esta expresién nos permite calcular la sig-
ma correspondiente a nna fuente gaussia-
na en las bandas de IRAS; 7135, ~ 0.3,
aan ~ 0.6 y 7100 ~ 1.23 minutes de arco. Si
conocemos la separacién (minutos de arco)
entre las compouentes de un par y evaluamos
la expresion (B.3) podemos estimar el por-
centaje de contaminacion que produciria una
fuente puntual (con distribucién gaussiana)
sobre otra fuente puntual {con distribucién
gaussiana) a una separacién dada, esto s, el
apantallamiento. La simma obtenida para 60
y 100 pm quiere decir que la probabilidad de
deteccion a 1o (esto es, el 67% de la energia)
estA contenida en 0.6 y 1.23 minutos de ar-
co respectivamente, mientras que el 95% lo
estard a 2 veces o, es decir, a 1.2 y 2,46 minu-
tos de arco. Los pares seleccionados tienen
una separacién promedio de 1.5 minutos de
arco, lo que equivale a ~ 2.57 en 60 pm. En
estas condiciones, el apantallamiente entre
dos fuentes gaussianas no es despreciable y
no permite determinar una proporecién con-
fiable del flujo en las componentes de pares
con separaciones menores que 1.5 minutos de
arco. Un corolario de este andlisis es que la
emisién en 12 y 25 jum podria resolverse en
condiciones favorables en pares si la separa-
cién es del orden de ~ 1 minuto de arco,
desgraciadamente Ia sensibilidad de los de-
tectores en estas bandas es muy baja.

Con los procedimientos y las precauciones
arriba mencionadas, hemos analizado todos
los pares (E+S) en busca de signos de re-
solucién en ambas componentes. En la Ta-
bla B.1 presentamos los posibles candidatos
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a los cuales se les aplicaran algoritmos de al-
ta resolucién espacial para intentar resolver
las componentes individuales. {Ver Apéndice

C).

Tabla B.1: Pares (E+S) con Posibilidades de

Resolucién Espacial segiin SCAND]

Kar  Sep Aparente Kar Sep Aparente
) )
k63 2.48 k391 3.34
k78 3.50 k393 2.38
k33 0.71 k394 1.57
k86 3.48 k412 6.10
ki06 1.30 k416 3a
k121 2.08 k419 3.82
k122 134 k432 3.35
k127 6.30 k465 14.0
k138 5.03 k468 1.00
k188 1.23 k476 1.98
k198 1.31 k508 3.79
k202 1.30 k513 2.80
k229 4.57 k519 3.03
k234 2.35 k522 1.12
k243 1.08 k526 231
k284 2.68 k528 1.85
k303 2.03 k539 1.06
k317 2.25 k552 123
k334 7.50 k570 5.20
k345 4.02 k579 1.00
k353 2.57 k591 2.00
B.6 Las Observaciones de

IRAS en los Pares
(E+S).
Finalmente, en las Tablas B.2-B.7 presenta-

mas los resultados de nuestra nieva reduc-
ci6n de las observaciones de IRAS para todos

los pares (E+48).
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B.6. LASOBSERVACIONESDE IRAS EN LOS PARES (E+S).

Tabla B.2: Las Observaciones de IRAS en Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E-+S)

Las Obscrvaciones de IRAS en Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+S).

Kar Iz Is Ieo Lioo  o{12) o(25) o(60) o(100)
By) Uy) Gy (y)

k20w 0112 0243 0606 1.846 0.000 0000 0.056 0.183
k29¢ 0.138 0.224 0200 0282 ¢ 0 0 0
k38w 0.068 0.087 0109 0318 0 0 0 [§]
k38e 0102 (.138 0143 0325 0 0 0 0
k48w 0.203 0244 0162 0357 O 0 L] 0
k48 G190 0202 0171 0,349 O 0 o 0
k55w 0102 0.153 0.145 0369 0O 0 ] 0
k55e 0.133 0167 0167 0.987T O 0 0.045 0.120
k61w 0.097 0162 0539 1.962 00600 0000 0.036 0.151
kGle 0.072 0093 0303 0450 O 0.025  0.045 0.100
k62w 0.030 0180 0140 0.438 0O 0 0 0
k62¢ 0.108 ©0.146 0223 0628 0033 0000 0043 0150
k63w 0.081 0.129 0280 123 0 0 0.054 0
k63e 0.08¢ 0213 0120 1.059 O 0 0 [1]
k74w 0.000 0174 0.125 0527 © 0 0 0
k74e 0.119 0200 0443 3.170 O 0 0047 O
k76w ¢.080 0.110 0320 0383 0 0 0 0
k76¢ 0107 0097 0108 0406 0 0 0 0
k78w 0.085 9077 0125 0388 0 1] 0 [\
k78¢ 0.240 0360 3.520 11.22 0.020 0.030 0.067 0.550
k70w 0.080 0097 0088 0306 0 (¢] 0 0
k79¢ 0.302  0.111 1.143 2683 ¢ 0 0.043 0.243
k81w 0096 0(.067 0424 352t 0020 0.020 0047 0
k81e 0116 0084 0.094 0650 0 0 0 0
k83w 0088 0.117  0.147 0572 O 0 0 0
k83¢ (.278 0.633 5302 11.34 0.021 0.028 0.038 0.199
k86w G.18¢ 02390 2367 5268 0.0624 0.024 0.074 0.693
k86Ge G.145 0.135 1045 9358 0.024 0025 0.072 0.000
k80w 0.082 0.187 0.380 0947 O 0 0.043 O
k8% 0.105 0096 0.107 0764 O 0 0 0
kGlw 0.108 Q157 0563 2100 O 0620 0.050 0502
k9lc 0100 0115 0.151 2163 O 0 0 0
k93w 0250 0.250 0.400 1.000 0O 0 0 0
k93e 0.119 0186 0.367 2.183 0O 0.033 0.048 0.370
ki0lw ©.086 0.129 0.490 1.796 0.025 0© 0.041 9.268
kl0le 0125 0135 0150 0535 0 1] 0 0
k106w 0150 0100 0200 1200 © 0O 0 0
k106 0.087 0132 0430 2100 0O 0 0.055 0.438
kiléw 0075 0.103 0.835 1621 0 0.020 0.040 0.301
kll6e 0084 0.050 0.085 (405 0O 0 0 0
k118w (.132 0.118 0.159 1079 0 1] 1] 0
kl1iBe 0.135 0.150 0.178 1.088 0O 0 0 0
ki2iw 0.112 0151 0.110 0376 0 0 0 0
k12lc 0.118 0.170 0.546 2629 0.015 0.062 0.044 0.175
k122w 0.107 0266 0670 1163 0 0.020 0.041 0.206
k122¢ 0.118 0.144 0587 0975 0 0 0 0
k123w 0000 0.105 0.266 0638 0 0 0041 O
k123¢ 0104 0.143 0.171 0708 0 0 0 0
k127w 0626 1.165 11.97 28.9¢ 0.022 0.020 0.037 0.290
ki127e 0070 0.076  0.067 0792 0.020 0O 0 0
ki28w 0116 0089 0101 0622 0025 0 0 0
k128¢ G157 0120 198 5573 0.023 0.026 0.041 0.199

9
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Tabla B.3: Continnacién
Las Observaciones de IRAS en Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+9).
Kar I Izs Igo Ty a(12)  o(25) 7{60)  =(100)
Uy) Uyl  Uy)  (3y)
kiZ0w 0102 G.117 0.109 0.531 ¢ [ a 0
k129 0.111 0105 0,120 0610 0 0 0.020 0.020
k130w  0.099 0.294 0.900 0900 o0 0 0 0
k130¢ 0120 0.377 1.337 2.040 0 [i] 0.039 0.185
k134w 0.114 0.146 0.350 0.700 0 0 0 0
k134e 0110 0.158 0410 1.015 0 0 0.037  0.154
k138w 0.165 0.000 0.115 0.419 o 0 1] 0
k138 0.084 0.098 0211 0820 o 0 0.033 0171
kl4dw 0.116 0.197 1.379  2.005 003:r 0O 0.039 0.143
kl44c 0.147  0.170 0.140 0.938 0 0 0 0
kl48w 0.141 0208 0.667 2325 0 ] 0.042 ¢
k148 0105 0123 0129 0.499 p 0 0 0
k153w 0.104 0.226 0.399 0713 0 0 0036 0.152
k153¢  0.250 0.250 0.400 1.000 © 0 0 0
k155w  0.250 0.250 0.400 1.000 0 0 0 0
ki5%e  0.066 (.148 (.522 0.869 O a G.037  0.150
kiGew 0.162 0115 0135 0.375 0 0 0 0
k162e 0.107 0141 0.159 0464 0 0 0.040 0
k167w  0.250 0.250 0.400 1.000 0O 0 0.000 0.000
k167c 0.083 0116 0475 1.440 0 0 0.037 0.144
ki82w  0.I06 0.180 0.739 1.379 O a 0.041  O.144
k182 0114 0081 0.115 0501 0 0 0 0
k188w 0113 0.175 1.002 2435 0 0 0.038 0.135
k188e¢ G.114 0110 0600 1400 0 0 0 Q
k191w  0.250 0.250 0.400 1.000 0 ¢ 0 0
k191¢ 0.109 0.088 (¢.125 0.646 0 4] g 4.100
k197w  0.120 0347 0125 0.289 o0 0 0 o
k197e  0.109 0.235 0.139 9260 ¢ 0 0 0
k198w 0094 0171 0.660 1.071 0 0 0.037 0.138
k198¢ 0.112 0100 0.120 0.412 0 Q 0 0
k199w  0.133  0.120 0.085 0.3%0 ¢ ] L] 0
k199  0.106 0.0386 0.255 0867 0 0 0.037 0.140
k202w 0.099 0.303 0.260 1400 0 0 0 &
k202¢  0.183 0238 2960 6.720 0.028 0.045 0.038 0.149
k209w  0.101 0.156 0.683 2403 0 0 0.036 o0
k209  0.120 0.113 0.093 0.258 0 0 4] G
k214w 0051 0133 0.205 0D.788 0 0 0.038 0
k214¢ 0.093 0153 0.089 0.400 o 0 0 0
k221w 0.081 0.151 0.179 1246 0 0 0 0
k22%1e 0.250  0.250 0.400 1.000 0 0 0 0
k220w 0.105 0.152 0.168 0361 0 0 0 a
k229  0.116 0.286 0.585 1.800 0 0 0.037 0.138
k234w 0055 0.115 0.000 0359 0 0 0 0
k234e 0667 1.764 8.000 18.60 0028 0.045 0039 0.135 Y
k239w  0.091  0.075 0.166 0385 ¢ 0 0 0
k239 0.053 0.068 @.184 @.616 1] aQ 0.03¢4 @137
k23w 0147 0210 0175 1150 0 0030 O 0
k2430 0.063 0157 0932 1.938 [¢] 0 0.03% 0.138
k244w 0.250 0.250 0.400 1000 0 0 0 0
k244e 0.250 0.250 0400 1.000 0 0 0 0
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Las Observaciones de IRAS cn Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+8).

Tabla B.4: Continuacién

Kar Iin Iz F0 oo afl2} (20} o(60) o(100)
Iy} (y)  Qy) Uy
k248w 0100 0100 1100 2608 O 0 0 0
k248 0182 0.147 1518 4827 0.02% 0.020 0034 0(.156
k254w 0.126 0201 0378 0903 0.017 O 0.038 0.106
k254¢  0.095 0.165 0.145 0320 O 0 0 0
k260w 0.132 0075 0.115 0243 ¢ 0 0 0
k260 0.088 0,100 0087 0312 0 0020 O 0
k269w 0.190 0.156 0220 1.147 4§ 1] ¢ H]
k269« 0.153 0256 1370 3.462 0036 0 0.055  0.247
k275w  0.250 0.250 0400 1.000 © 0 0 0
k275 0.230 0.250 0400 1.000 0 0 0 0
k284w 0.138 0.132 1015 2715 O 0.027 0.038 0.143
k284¢ 0.098 0.115 0.105 0340 O 1] Q \]
k287w 0.134 (¢.185 0200 0401 0© 0 0.060 0
k287¢ 0.140 0192 0.147 0750 O 0 0 0.030
k303w 0406 0002 0.145 1041 0086 © 0.040 0060
k303¢ 0.180 0.143 0.128 1.118 0.079 0028 0.038 O
k304w 0.142 0.253 0688 2134 O 1] 0.043 0.142
k304e¢ 0006 0.188 0.230 0500 0 0 0 0
k314w 0.200 0.130 0.220 0290 © 0 0 1}
k3l4e 0.200 0.112 0.250 0500 ¢ 0 .050 0.100
k317w 0.102 0.222 0.270 0.773 0 0 0.050  0.100
k317¢ 0.112 0184 0.250 0450 0O 0.020 0.050 0.100
k334w  0.110  0.500 0136 0.246 0.020 0.100 D070 0.090
k334¢  0.200 0190 1.100 4300 0.029 0.037 0200 0200Y
k330w 0.086 0.179 0242 1113 0 0 0.042 0O
k339¢ 0110 0.170 0.134 0533 0O 0 0 0
k345w 0.106 0.080 0.2i6 0560 0 0 0.036 0.045
k345¢  0.072 0.079 0206 0766 0 0 0.035 9.100
k353w 1240 0.840 5.800 16.10 0.150 0.150 0300 0300Y
k353¢ 0.085 0.210 0.200 1300 0O 0 0.050 0.100
k363w 0.250 0250 0400 1000 O 0 0 [
k363¢ 0.233 1.288 5.726 T7.540 0.027 0.029 0.038 0.124
k365w  0.250 ©.250 0.400 1.000 O ¢ ( 0
k365¢ Q.154 ©0.140 0116 0.289 O 0 0.026 0
k380w  0.081 (.103 0.106 (045 0 0 0 0
k380¢  0.083 0.14% 0248 Q471 0O Q 0.045 0127
k383w ©0.105 0.235 0.146 0537 O 0 0 0
k383¢ 0.128 0.190 0173 90507 0 0 0 0
k38w  0.090 0.067 0.130 ©791 0 0 0 0
k386e 0.003 0.063 0.087 0642 0 0 0 1]
k392w 0.146 0.195 0139 0450 0 0 0 0.000
k392 0.072 ©.235 0.143 0297 0 0 0 0
k193w 0146  0.095 0.133 0500 O ] 0.030 0.100
k393 0.146 0.161 1.026 2253 0O 0 0033 0125
k394w 0.131 0.069 ©0.160 0369 0 0 0 0
k394¢ 0,353 0.560 2,746 8.430 0.030 0.028 0.049 0.100
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Tabla B.5: Continnacién
Las Observaciones de IRAS en Pates de Galaxias con Motfologia Mixta (E+5).
Kar Iz Ias Ten T a(12)  ¢(25) o{60) &(100)
Uy)_Qy)  (y)_ ()

k402w G.169 0127 0.178 1332 0O 0 0.050  0.150
k462e  0.135 0.126 0.160 0309 0 0 0 0
k407w 0.077 '0.140 0.762 1606 O 0.028 0.038 0.134
k407¢  0.250 0250 0.400 1.000 O 0 o 0
k408w  0.117 0.322 0.129 0.380 ¢ g 0 o
k408: 0.103 0.101 0.092 0344 O ] 0 0
k412w 0090 0176 0316 1373 0 0 0.020 0.161
k412¢ 0.141 0.144 0.187 0980 0O 0 0 0
k414w 0.103 0.163 0.394 1492 ( 0 0040 0
k4ide G.085 0108 0.111 0454 O 0 0 0
k416w 0400 0.305 3.510 1023 0.020 0.020 0.034 . 0.147
k416e 0108 0.061 0.100 0366 0O 0 0 1]
k419w 1.282 4.163 8.409 8.88 0030 0.059 0.044 0.185
k419¢  0.105 0©0.286 0.253 0.557 @ 0 0 0
k429w  0.067 0072 0611 1.123 O 0.020 0.031 0.160
k429¢  0.062 0.040 0.069 0328 0 0 0 ]
k432w D.087 0006 0.247 0473 0 0 0 0
k432¢  0.094 0105 0699 2452 0020 0.020 0.030 0.123
k436w 0.083 0.106 0.400 1.500 0 0 0 0
k436¢  0.120 0.107 0.832 2.742 0022 0025 0.036 0.144
k439w  G.156 0112 G300 0272 O 0 0 0
k439 0.181 0414 3.687 7.018 0.025 0.034 0.037 0.132
k445w 0130 0.093 0.093 90235 O i 0 0
k445¢ 0132 0.106 0.143 0560 O 0.020 0.040 0.072
k451w 0150 0.105 0.148 0434 0 0 0 a
k451o 0290 0.892 5112 7805 0020 0020 0032 0195
k460w  0.074 0.092 0.150 0590 0 0.021  0.050 0.090
k460 0.081 0.089 0.083 0570 O 0 0 0
k464w  0.0883 0.108 0.091 0206 0 0 0 0
kdGde  0.112 0097 0080 0275 O 0 0.020 0O
k465w  0.179 0137 1.077 4363 0.022 0.023 0.038 0.266
k465  0.028 0.025 G.130 0458 O 0 0 0
k468w  0.179 0221 0470 0380 0 0 0 0
k468¢  0.533 1.161 10.23 20.30 0.021 0026 0.036 0.172
k475w 0.096 0075 0.255 1.104 0 0 0.037 0.204
k47%e¢  0.105 0.132 0.069 0433 0 0 0 0
k476w 0.146 0163 1.500 2300 9O 0.020 0.100 0.100
k476e  0.121 0.246 2.698 6996 0020 O 0.030 0.152
k485w 0.090 0.003 0.057 0.288 0 0 0 0
k485¢  0.051 0.057 0.189 0.631 0 0 0.030 0.119
k487w  0.11¢ 0.287 1.849 2.757 0.020 0026 0.036 0212
k487¢  0.250 0.250 0.400 1.000 O 0 0 0
k49iw 0.088 0084 0.107 0.745 @ ¢ 0 0
kd9le  0.075 0.077 0.146 0.611 O 0 0.040 0
k497w  0.095 0091 0.124 0635 O 0 G a
k497¢  0.084 0077 0160 0.790 0O 0 0.036 0098
kBosw  0.081 0.166 0.216 0485 O 0.020 0.058 0
k308  0.077 0.081 (.165 1238 0 0 0.033 0.140
k609w  0.092 (.148 0.144 0.717 0 0 0 0
kbG9c 0107 0110 0.303 1.283 0 0 0054 O

(*
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Tahla B.6: Ceontinuacion

Las Observaciones de IRAS e¢n Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E+3).

Kar N2 Ias Isa i o{12) oi25) (60} {100}
Uy}  Uy)  Uyv)_ Uy

khldw  0.052 0.094 0.156 0.453 0 0 0.029 0.126
kb13e 0.040 0.081 0084 0400 © 0 0.020  0.003
k519w 0.163 0.110 ©.508 3.225 0060 0020 0.040 0.190
k519¢  0.13% 0118 6200 1775 O 0 0 0
k522w 0098 0009 0485 1.720 0O 0 0 0
k322¢  0.080 ©0.054 0379 1733 O 0 0.051  0.347
k526w (101 0101  0.642 2.548 0022 0.021 0.049 0.369
k526 0008 0111 0.038 0562 ¢ 0 0 0
k528w 0077  0.054 0386 2366 O 0 0.048 ©
k528¢  0.163 0075 038 11060 0 0 0 0
k530w  0.098 0.087 0395 1708 O 0 0.041 ©
k530e  0.311 0067 0.117 0870 O 0 1] Q
k537w 0124 0.047 0.266 0.877 0020 0 0.031  0.106
k537¢  0.084 0.064 0.087 0324 0 0 0 0
k53gw  0.051  8.067 0410 1300 O 0 0 0
kb3%e  0.113 0.080 0416 1373 O 0.017 0.041 0.314
kbd2w 0205  0.2097 2472 8327 0.020 0020 0056 0.555
k542¢  0.073 0.647 0.145 1219 0 0 0 0
k543w 0.082 0.051 0162 0.667 O 0 0 0
k543¢ 0074 0075 0.145 0708 © ) 0 0
kSddw Q111 0.120 0.145 0.880 O O 0 0
k544e 0.118 0130 0.000 0859 O 0020 O 0
k546w  0.081 0121 0.118 0.822 ¢ 0 0 0
k546 0.059 @106 (¢.118 0.408 & 0 0 0
kb47w 0099  0.109 0.099 1.000 & 0 0 0
kbd7e¢  0.146 0140 1.737 4.648 0.023 0.029 0.054 0332

k548w 0.120 0.144 G480 3.320 0.623 0042 0.044 0160

k548¢  0.079 0.150 0.148 0601 © 0 0 1]
k560w 009G 0.116 0156 0700 O 0.020 0.040 0.100
k560¢  0.068 ¢0.109 0.253 0.70¢ O 0 0.080 0.100
k552w 0.238  0.507 2700 4806 0,024 0028 0030 0.222
k552  0.224 0506 1.300 2.100 O 0030 0 0
k553w 0.125 0071 G101 06556 O 4] ¢ &
k553¢ (0161 ©.084 0333 1713 O 0 0.043 0O
k558w (.176  0.087  0.287 2246 0 0 0.060 0
kb658¢  0.025 0.118 0.178 03800 0 g 0 o
k563w 0096  0.095 0270 0858 © 0 0.050 0
k563e 0108 0112 0.130 0364 ¢ 0 0 0
k569w  0.176 0139 0.765 2393 0O 0 6.045 0.109
k569¢  0.177 0.107 0.156 0442 0O 0 0 0
k570w 0150 0.105 ©¢.170 0780 0015 O 0.020 0.116
k570c  (.636 0896 7.103 17.87 0.040 0033 0.045 0.128
k572w 0.20Fr 0122 0.112 0657 O 0 0 0
k572¢  0.139 0.161 0500 109 O 0 0.045 0314
k576w 0162 0.112 0.105 03866 0 0 0 g
k576c  0.142 01066 0388 1651 O 0 0.020 0.072
k579w 0.090 0130 0.284 0415 0 0.030 O 0
k579¢ 0120 0.180 1.447 3972 0O 0.000 0.047 0.248
k583w 0.084¢ 0.185 0400 0900 0 0 0 0
k583¢ 0122 0331 0623 1181 D 0 0.045  0.160
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Tabla B.7: Continuacién
Las Observaciones de IRAS en Pares de Galaxias con Morfologia Mixta (E43).
Kar L2 Iz Iso Ii00 a(12) o(25) «(60) «(100)
Jy) Uy} Uyl {Iy)

k501w (.300 0496 4.280 9.278 0O 0.020 0.355 0479

k591e 0493 0730 4.79¢ 1055 0 0.041 0044 0.272

k59w 0.134 0222 1821 3.280 O 0.040 0.042 0.182

k5%6e 0193 0170 (.143 0533 0 0 0 ¢

Notas a las Talblas B.2-B.7

Columna 1: Identificacion de Karachentsev.

Las letras w ¥y e indican lay componentes ocste y este del par
Columnas 2-5 Flujo cn 12, 25, 60 ¥ 100 ym

Columnas 6-9 Sigma asociada a los injos obtenidos en 12, 25, 60 y 100 um

La Y indica que ¢l finjo fud tomado de las coadiciones de

Young ct al. 1989 y Rice ctal. 1988,
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Apéndice C

HIRES

C.1 Introduccién

En este Apéndice describiremes en detalle
el procedimiento de alta resohicion espacial
HIRES. Reportaremos los resnltados obte-
nidos después de aplicar este procedimiento
a un conjunto de pares {(E+4S) previamente
seleccionados con SCANPL

Muchos resultados obtenidos a partir de
las observaciones del satélite IRAS han si-
do los responsables del surgimienio del in-
terés actual en las galaxias interactuantes.
Los resultados en mmestras de galaxias selec-
cionadas por sus propiedades IRAS mostra-
ron casi desde sus principios una predomi-
nancia de galaxias interactuantes. Por ejem-
plo, ia frecuencia de galaxias interactuan-
tes en la muestra de galaxias hrillantes de
IRAS (Soifer et al. 1989) aumenta con la
lumiosidad infrarroja, de aproximadamente
10% a Lig = 10" — 10* Ly, a un 40% con
Lig = 10" — 1012L, y hasta aproximada-
mente un 100% a Lyp > 10'2Lg (Sanders
et al. 1988; Sanders & Mirabel 1996). De
la misma manera, {as temperaturas de pol-
vo globales mas altas { fonpn/ fiooum > 0.6)
se encuentran principalmente en las galaxias
el proceso de interaccién avanzado y ier-
gers (Telesco et al. 1988; Mazzarella et al.
1991). A pesar de los progresos teéricos y
observacionales en el estudio de las galaxias
interactinantes (Shlosman 1990 y Barnes &
Hernquist 1992}, hay muchas preguntas sin

contestar respecto a posibles conexiones evo-
hitivas entre galaxias inferactuantes, gala-
Xias con brotes de formacidn estelar {star-
bursts} y nticleos activos de galaxias., Adn
no es claro, qué pardmetros de la interaccion
y de las galaxias participantes determinan la
intensidad de la formacién estelar inducida,
Debide a que el anmento mds espectacular
en la emisién infrarroja se observa solamen-
te en las colisiones avanzadas y meregers, no
se sabe cémo evoluciona la actividad de for-
macidn estelar en etapas mas tempranas de
la colisidn entre galaxias. Pfeguntas sobre st
es posible trazar los brotes de formacién es-
telar episodicos/repetitivos que sugieren las
simulaciones numeéricas de Noguchi (1991) y
otras preguntas relacionadas requieren de in-
formacién de la emision infrarroja de las ga-
laxias componentes en sistemas interactuan-
tes apropiadamente seleccionados (como los
pares de Karachentsev) para poder compa-
rarla con informacién en otras longitudes de
onda como el cercano infrarrojo, éptico, y
radio.

La resolucién nominal de IRAS en 60 pm
es de 2 minutos X 5 minutoes (in-scan} X
{cross-sean) lo que corresponde a una sepa-
racién entre galaxias de 85 kpc a una dis-
tancia de 75 Mpc (cz = 5500 kms™!, H, =
75 kms~! Mpc~1} y por tanto no es suficien-
te para resolver galaxias cuya separacion sea
comparable a 1 0 2 didmetros de la galaxia
principal, donde las galaxias starbursts em-
piezan a contribuir notablemente (Sanders
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& Mirabel 1996). Sin embargo, bajo der-
tas condicones el procesamiento de los da-
tos de IRAS conocido como HIRES, permi-
te mejorar la resolucion por un factor de 4
o 5, es decir, hasta aproximadamente 1 mi-
mito de arco en 60 pm, o bien, 20 kpe a
ez = 5500 kms ™!, Por tanto, HIRES nos da
la oportunidad de analizar los datos de JRAS
practicamente hasta sus limites en resolucion
y tratar de investigar estas y otras pregun-
tas que seguramente intentaran ser contes-
tadas con la nueva generacién de observacio-
nes infrarrojas del satélite ISO (Infrared Spa-
ce Observatory). En este Apéundice haremos
una aproximacion de segundo orden al estu-
dio de la emisién infrarroja de galaxias en
pares con morfologia mixta y exploraremos
la posibilidad de detectar emisién infrarroja
en ambas galaxias componentes. Los pares
que exploraremos son aquellos que resulta-
ron candidatos después de un anadlisis sobre
detecciones dobles con el paquete SCANPI
{ Apéndice B).

C.2 HIRES: Procesamiento

de Alta Resolucion
Espacial

Con la resolucién angular relativamente po-
bre del haz total de IRAS (~ 2 x 5 mimtos
de arco en 60 pm), €l estudio de la distribu-
cion espacial detallada de las propiedades in-
frarrojas de galaxias externas detectadas por
IRAS se ha limitade a miembros del Grupo
Local y galaxias gigantes cercanas (Deverenx
et al. 1995; Xu & Helou 1996; Mayya & Ren-
garajan 1997), Los resultados obtenides son
vitales pues nos proporcionan una referencia
para interpretar las observaciones infrarro-
jas integradas en miles de galaxias detecta-
das por IRAS en términos de los procesos de
formacién estelar global que operan dentro
de las galaxias. En el caso de los pares de
galaxias (E48), este tipo de estudio no es
posible debido a su lejania y al tamano an-
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gular relativamente pequeno que subtienden
las componentes de estos pares. Sin embar-
go, es posible seleccionar una submuestra de
pares (E+S) que pudiera ser potencialmente
resuelta por IRAS a nivel de los flujos de las
galaxias componentes.

Los métodos tradicionales de restauracion
de imagenes en los cuales se emplea una so-
la funcién puntual de dispersion PSF (Point
Spread Function) para awnentar la resoln-
cion de una imagen, han tenido un éxito rmiy
limitado cnande se aplican a los datos de
IRAS. Esto se debe a que ¢l plano focal del
arreglo de detectores de IRAS y el esquema
de cobertura en el cielo no poseen una res-
puesta y cobertura uniformes, lo que da co-
mo resultado que las imagenes generadas por
IRAS son no “isoplandticas”, es decir, itnage-
nes en donde la PSF, depende de la posicidén
en la imagen. Una alternativa para atacar
este problema la proporciona el Método de
Correlacién Maxima (MCM} que combina la
reconstruccidn de imagenes, el anmento en
resolucidn y utiliza la informacién espacial
completa contenida en los detectores para un
conjunto de datos observados. El arreglo de
detectores en el plano focal del satélite IRAS
fue disenado como un instrumento de regis-
tro para detectar y confirmar fuentes pun-
tuales. Las mascarillas rectangulares de los
detectores en las diferentes bandas de obser-
vacién eran micho mayores que la PSF del
subsistema dptico, por un factor ~ 5 en la di-
reccién perpendicular al movimiento (cross-
scan).

El Método de Correlacién Maxima
(MCM), que es la parte central del procesa-
miento con HIRES, permite utilizar los da-
tos generados originalmente para confirmar
detecciones {generaimente en arreglos que se
traslapan espacialmente) y refinar las posi-
ciones de fuentes puntuales, ahora para refi-
nar la distribucién de intensidades de fuen-
tes extendidas detectadas. El procesamiento
con el método MCM comienza por construir
un arreglo con pixeles de tamano ~ 15 segun-
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dos de arco, menores que el tamafic angular
de los detectores de IRAS. Este arreglo de
pixeles estdn inicialmente ajustados a un ni-
vel (arbitrario) positive pero muy pequeno.
Esta técnica asigna un cédigo (“footprint™)
a cada muestra de datos generada por los
detectores. El codigo asignade consiste en
la funcién de respuesta espacial digitalizada
det detector, la posicién y orientacidn de los
detectores, y el finjo medide por éstos. Se
simula el proceso de adquisicion de datos del
satélite proyectando sobre el arreglo de pi-
xeles e} cddigo asociado a los detecteres que
cubren nna cierta region del cielo de interés.

Se hace una estimacién preliminar del flujo
generado por el arregle de pixeles, tomando
el promedio pesade de los productos del va-
lor de los pixeles y la funcién de respuesta
del detector que cubre los pixeles. Se calcula
el finjo integracto de todes los pixeles cubier-
tos por cada detector y se compara centra
el flujo de cada detector. Se calenlan facto-
res de correccién basados en las diferencias
entre los flujos calemlados ¥ los ebservados
en los detectores. Estos factores de correc-
¢ién se usan para pesar la contribucion de
los detectores en la produccion de una nueva
imagen estimada, produciendo una imagen
con una distribucion de fujo mas consisten-
te con la imagen observada. Hay un procese
de desacople de pixeles vecinos en Ja imagen
que se logra redistribuyende recursivamente
el flujo de los pixeles durante cada etapa de
reconstruccion de la imagen por iteraciones
del algoritino MCM. El primer paso en este
proceso iterativo se conoce como FRESCO
(Fuil Resolution Coadd). En éste proceso
de desacople de pixeles vecinos que original-
mente estaban fuertemente correlacionados,
la imagen va ganando resolucién. El nombre
de éste método surge precisamente a partir
de la restriccion de que el desacople de los
pixeles vecinos, debe permanecer consistente
con los datos observades. Es decir, el método
construye imagenes con la correlacion de pi-
xeles maxima permitida por el arreglo de da-
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tos observado.

La aplicacién del métode MCM requiere
que los datos de entrada esten limpios de
artefactos de sefal y corregidos por campos
planos para eliminar emisién extendida de
campo/fondo no relacionada con la fuente.
La técnica para procesar los datos de IRAS
se describe en Fowler & Melnyk (1989). HI-
RES proporciona ademds mapas para esti-
mar la resolucién alcanzada de un campo
procesado en las diferentes bandas de IRAS y
en diferentes iteraciones del algoritmo MCM.
El procesador MCM preduce estos mapas si-
midando el barrido de los detectores en el
plano focal de IRAS sobre un campo de fuen-
tes puntuales construidas en la posicion de la
fuente. Las fuentes puntuales se colocan en
el centro del mapa y en el centro de los cua-
drantes que subdividen e] mapa para indicar
la variacion con la posicién del haz genera-
do por el algoritmo MTM sobre e} campeo de
interés.

HIRES es un proceso en tres etapas. Se
utiliza un programa Hamade SNIPSCAN
para accesar los archivos basicos de datos.
Los barridos basicos de datos de IRAS se
conocen como CRDIY; Calibrated, Recons-
tructed Detector Data) y el conjunto comple-
to de datos CRDD estd almacenado en for-
mato FITS junto con informacién del apun-
tado. La coleccion de los datos bésicos en
formato FITS se conoce como Archivos de
nivel 1. Ei programa LAUNDR se ntiliza
para limpiar los datos en CRDD. El progra-
ma YORIC aplica el algoritmo MCM a los
datos a la salida de LAUNDR. En el procesa-
miento conocido come FRESCO, YORIC se
detiene después de haber construido la ima-
gen correspondiente a la iteracién I la cual es
un arreglo o red de los datos basicos de IRAS
en forma de un mapa, sin pingiin anumento
en resolucién, HIRES, en cambio, itera tan-
tas veces COIO sea necesario reconstruyen-
do progresivamente un mejor modelo del cie-
fo. Sin embargo, existen algunas limitaciones
entre las que se encuentran la creacion de es-
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tructuras espiireas a niveles bajos de brille
superficial en los mapas asi como de las es-
tructuras asociadas con fuentes muy brillan-
tes. La estructura de bajo nivel es causada
por datos residuales y ruido que se van am-
plificando durante iteraciones sucesivas del
algoritmo MCM. Los artefactos de alto ni-
vel son causados por histéresis y reflexion
del detector los cunales son distorsionados y
amplificados en el proceso MCM. Por estas
razones, Rice (1993) recomienda la iteracién
10 del proceso MCM para imagenes en 12 y
25 mum y la iteracién 20 como la apropiada
para los mapas de alta resolucién en 60 y 100
‘um. .

LAUNDR lieva a cabo dos funciones pri-
marias, Etiqueta los datos para que el pro-
grama YORIC elimine sefiales espiireas cau-
sadas por el impacto de la radiacién en los
detectores individuales y minimiza las varia-
ciones de respuesta entre detectores. Una
forma de hacer la minimizacién es por medio
del método que se denomina “eliminacién de
la linea base”, que ajusta una linea base li-
neal a cada barrido individual y después lo
sustrae transformando todos los barridos a
un fondo plano.

Debido a que el algoritime MCM es un al-
goritmo de reconstruceion de imagenes, mas
que un algoritmo de deconvolucién, opera
{por medio de YORIC]) en los datos en forma
de barrido y no en forma de imagenes. Cons-
truye de manera iterativa un modela del cielo
que produce datos simulados de los detecto-
res de IRAS que son méximamente consis-
tentes con los datos reales. YORIC comienza
usando funciones de respuesta modeladas del
detector para “observariin cielo plano, de la
misma forma que IRAS observé los objetos.
Los datos simulados del ciele plano son com-
parados con los datos reales para cada detec-
tor ¥ se calculan factores de correccién divi-
diendo ¢l finjo estimado con el flujo real en
el detector. Los pixeles del campo plano ori-
ginal se multiplican por un promedio pesado
de los correspondientes factores de correccién
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para obtener un nuevo Hujo. HIRES usa la
imagen “corregida”para reemplazar ¢l cam-
po plano como un modelo progresivamente
mejor del cielo infrarrojo real.

Aplicar el método de eliminacién de la
linea base resulta en conjuntos de datos con
valores negativos. Como HIRES no mane-
ja datos negativos, estos son descartados au-
tomaticamente. Por tanto, el proceso de
ajuste de una linea base puede producir areas
artificiales relativamente grandes de cober-
tura baja o nula. De esta manera, elimi-
nar grandes conjuntos de datos puede cau-
sar la produccién de artificios como reducir
Ia confiabilidad fotométrica y crear un bias
positivo sobre el ruide. Por esta razén el
pardmetro de flujo (FBIAS; Flux Bias Pa-
rameter) se aplica para compensar los datos
antes de que se aplique HIRES, En los pro-
gramas ¢l valor de FBIAS se escoge de tal
manera de deshechar el 1% de los datos con
valor mas bajo. FBIAS se aplica sdlo duran-
te el procesamiento y se elimina de los mapas
resitliantes.

A parte de la produccién de mapas de
brillo superficial, existen otros mapas de
diagnostico que son importantes para la in-
terpretacidn de los resultados de HIRES. Los
mapas y la convencion para nombrarlos es la
sigiiente:

1} Imagen en brillo superficial
(imgmame bt iter).

Esta imagen representa el cielo infrarro-
jo de IRAS procesado con €l algoritmo
MCM. La intensidad estd en unidades
de megajansky por esteradian.

2) Covertura (cvg-name_b#).

El mapa de covertura da la suma de las
respuesta pesada del detector en cada
pixel de la imagen sobre todo la mues-
tra. El niimero de detectores que con-
tribuyen a un pixel particular es apro-
ximadamente dos veces el valor de ese
pixel en el mapa de cobertura.

ny
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3} Ruido fotemétrice
{phnname_b# iter).

E! mapa de ruido fotométrico indica el
error fotométrico interno de la muestra
de! detector que resulta del promedio de
aquellos que se traslapan, es la desvia-
cién estandar de las contribuciones de
cada pixel. No incluye errores en la ca-
libracién. HEstos mapas pueden usarse
para mostrar el ruido relativo a través
de la imagen, pero no ¢l nivel absoluto
del ruido fotométrico.

4) Varianza del factor de correccion
(cfvname.b# iter).

El mapa de varianza del factor de co-
rreccion da la varianza estadistica alre-
dedor del factor de correceién promedio
(calculade para cada detector). El al-
gortimo MCM aproxima de manera ite-
rativa el cielo corrigiendo la intensidad
en cada pixel de tal forma que los datos
simulados sean lo maximamente simila-
res a los barridos verdaderos. Para una
fuente procesada con buena sefial a rui-
do, la varianza del factor de correccién
en la iteracion 20 debe estar entre 0.001
y 0.01. Las drveas con varianzas de fac-
tores de correccidén relativamente gran-
des indica que o bien existen datos que
no concuerdan con la mayoria de los ba-
rridos o estamos en regiones ruidosas o
saturadas.

5) Muestreo del haz en HIRES
(img name bem_b# iter}.

6)Red de puntos de entrada y mode-
lo del fondo para mapas de mues-
treo del haz (bem name b# last-
iteration#).

Los mapas de muestreo del haz son una
herramienta para estimar la resolucién
alcanzada con HIRES. Estos mapas ha-
cen uso de la habilidad de simulacién
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de YORIC que permite la generacion de
barrides modelados para una imagen de
entrada dada. La imagen de entrada es
un patrén de puntos cuyo flujo es especi-
ficado por el usuario. Este programa usa
por definicién 25 puntos en una red de
5x5 (campode 1 grado cuadrado) o bien
81 puntos en una red de 9 x @ (campo
de 2 grados cuadrados) con una altura
de 10 janskys. Es posible especificar la
posicién y altura de los puntos para ob-
tener mejores resultados. Una vez que
se ha generado el modelo del mapa de
entrada del fondo, se generan barridos
strrtlados que son tomados por YORIC
como si fuesen datos reales obteniendo-
s¢ a la salida un mapa por cada mapa
de brillo superficial. La resolucidn de los
puntos en una posicién dada y una ite-
racién dada debe ser un indicador de la
resolucién de un punto real de la fuente
en el mapa producido por HIRES.

7} Mapa de barridos {det_name b#).

Este es un mapa que indica si el centro
de un barrido esta dentro de un cierto
pixel. Si esto sucede o el remuestreo de
cada barrido (conocido como footprint)
cae dentro de un pixel, se registra una
identificacién (ID) en ese pixel. Si més
de un detector cae dentro de un pixel,
se registra el vltimo en atravezar.

La resolucién alcanzada con HIRES varia
de banda a banda de observacién y de punto
a punto en un mapa. La variacién de banda a
banda se debe principalmente a las diferencia
inherentes entre la resolucién puntual entre
las bandas de IRAS, La variacién dentro de
un mapa se debe a variaciones en la cober-
tura punto a punto y a las variacidnes fuente
a fuente del cociente sefial a ruido. La tasa
a la cual una fuente se aproxima a su resolu-
cién limite depende de la intensidad relativa
de la fuente respecto al fondo. En un ma-
pa que contiene tanto fuentes fuertes como

Tk T e
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débiles, las fuentes débiles apareceran mds
anchas que las intensas. Una discusién més
detallada sobre HIRES se puede encontrar
en Laughlin & Rice (1990).

C.3 HIRES enPares
(E+S)

Vamos a intentar resolver las componentes
del flujo en los pares (E4S) que mostraron
signos de emision extendida/doble, de acner-
do con el procedimiento de SCANPI descrito
en el Apéndice B. Haremos el andlisis prin-
cipalmente en 60 um debido a que es en esta
banda donde tenemos la frecnencia mas al-
ta de deteccién con wn cociente senal a rui-
do apropiado. Hemos incluido ademas, otros
pares después de haber examinade el patrén
de barridos de los detectores de IRAS con
el propdsito de maximizar la resolncién de
las componentes. Las observaciones de IRAS
aportan mayor resolucién para objetos ali-
neados en la direccién de movimiento de los
barridos (in-scan} por tanto, se examiné el
angulodvi de posicién de cada par (dngulo
de la linea que une los centros de las gala-
Xias componentes) relative al afgulo de los
barridos de TRAS para determinar si un pro-
cesamiento adicional podria resolverlos. Los
pares escogidos para un tratamiento con HI-
RES se procesaron en 60 mum con 20 ite-
raciones del algoritmoe MCM. El tamano de
pixel se escogié como 15 segundos de arco
dentro de un campo de 1 grado x1 grado
centrado en la fuente de interés. Considera-
mos que una fuente se detecto si encontra-
mos senal dentro de 30 segundos de arco de
la posicién calculada con un flujo al menos
tres veces el correspondiente a cualquier ar-
tefacto en la vecindad del objeto de interés.
{Ver Surace et al 1993).

En las Tabla C.1 presentamos los pares
(E+S) estudiados con HIRES.

En las Figuras C.1-C.4 presentamos algu-
nos de los resultados obtenidos con HIRES.
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Hemos superpuesto los diagramas de contor-
nos de las imagenes procesadas con HIRES
en 60 pm sobre las correspondientes image-
nes dpticas del registro digitalizado del cielo
(Digitized Sky Survey). Para este propésito
hemos adoptado dos procedimientos inde-
pendientes y después los hemos comparado
entre si, para confirmar su consistencia. Un
procedimiento consiste en aplicar los progra-
mas de despliegue vy analisis de imagenes in-
frarrojas desarrolladas en IPAC, descritas en
la guia de Skyview (Ebert et al. 1995). El
otro procedimiento consiste en aplicar las ru-
tinas de IRAF para el cdlculo ¥ despliegue de
contornos infrarrojos dentro de STSDAS.
Llevamos a cabo algunas pruebas con ambos
métodos obteniendo resultados consistentes
entre si. Un criterio para confirmar la resolu-
cién de las galaxias componentes consiste en
asociar la posicién de la imagen éptica con
el correspondiente mapa infrarrojo de con-
tornos, tomando como posicion de referencia
a una de las galaxias componentes (casi siem-
pre la posicion de la galaxia detectada con-
fiablemente con SCANPI). Hemos adoptado
la convencién de desplegar sélo los contornos
cnyo valor esta por arriba del 60, 75 y 99% de
la senal infrarroja pico (o con valor mds alto
en la imagen). Sin embargo, en caso de en-
contrar una asociacién en posicién entre los
contornos infrarrojos y las imagenes 6pticas
de las galaxias, es necesario confirmar que la
senal detectada tenga un nivel por arriba de

3 S/N.

La estimacién del cociente 5/N se lleva a
cabo con ayuda de la imagen auxiliar que
calcula la varianza del factor de correccién
{CFV; Correction Factor Variance} que pro-
duce HIRES. El algoritmo que construye la
imagen calcula un factor de correccién para
cada pixel por cada iteracidon, de tal manera
que en la proxima iteracién, se espera que la
imagen que va siendo construida reproduzca

'R

0



C.3. HIRESENPARES (E+S) 173

11h84m 11h&2m

+47d40m [--

FaTds0m [~

+47d2Gm

+47d10m |—

+ 46d150m

| Figura C.1: HIRES en k284 en 60 um

e S e b



174 APENDICE C. HIRES

Figura C.2: HIRES en k334 en 60 pam
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Tabla C.1: Pares (E+8) con signos de Resolucién Espacial segiin HIRES

Par  Sop () SCANDI  HIRES  Dar  Sep () SCANDI  HIRES
kG3 2.48 S 5 k3N 3.34 SyE Sy E (rp)
k78 3.50 S S k393 238 S )
ka3 0.71 S ) k394 157 S 5
k86  3.48 SyE SyE k412  6.10 5 )
k106 1.30 5 S k416 3.2l Sy? SyE (lg)
k121 2.08 Sy? Sy? k419  3.82 S S
k122 1.24 S S k432 3.35 S S
k127 6.30 5 5 k465 14.0 S S
k138 5.03 ] S k468 1.00 S 5
k188 1.23 S S k476  1.98 SyE SyE (rp)
k198 1.31 Sy? Sy? k508  3.79 SyE SyE
k202 1.30 S S k513 2.80 SyE SyE
k229 4.57 S 5 k519  3.03 SyE SyE(rp)
k234 2.3 Sy? SyE(ls) k522 112 S )
k243 1.08 5 S k526 231 S S
k284  2.68 Sy? SyE k528 185 Sy? SyE(mp)
k323 2403 S SyE k539  1.06 5 5
k317 225 Sy? SyE k552  1.23 S S
k334  7.75 SyE SyE{1s) k570 520 S 5
k345  4.02 S ) k579 1.00 8 S
k363  2.57 5 5 k91 2.00 Sy!? Sy E(rp)

(rp) Resolucidn Parcial
1o Deteccion Bnidosa
? Posible Signo de Resolucion

mejor las observaciones reales. Cada med;i-
cién que tiene una respuesta no despreciable
en la posicién de un pixel dado, contribuye
con su propio factor de correccion especifico.
51 en una cierta iteracién el flujo obtenido fue
muy bajo, el factor de correccién sera mayor
que 1 {pues es el cociente del fujo medido
al flujo real). Todos los factores de cerrec-
cidn para un cierto pixel se promedian para
obtener el factor de correccién que sera mul-
tiplicado por el valor del flujo en ese pixel.
Este promedio lleva un cierto peso dado por
la funcién de respuesta en la posicién en que
se mide (es decir, la (PSF) 6ptica convelncio-
nada con la apertura del detector y mapeada
sobre el cielo en la posicién de la medicion).
Se puede calcular la varianza alrededor del
promedio lo que constituye un valor (CFV).
El {CFV) indica qué tan bien concuerdan los

filujos medidos y rales para un pixel dado y
se le conoce como "varianza de ajuste”.

Como se estd calculando la varianza de
una cantidad adimensional {el factor de co-
rreccién para el flujo de un pixel) y como
el factor de correccién converge a 1 coenfor-
me la imagen se estabiliza, la imagen {(CFV)
pude pensarse como el cuadrado del cocien-
te ruido a sefial N/§, (N/§)%, lo cual nos
permite hacer una estimaciéon del cociente
S/N. Sin embargo, esta interpretacién nece-
sita una correccidon ya que el procesamiento
estandar con HIRES incluye el uso de una
constante positiva del flujo {flux bias) lo que
hace que el algoritmo vea a este bias como
senal y por eso el cociente N/S no diverge
donde la sefal verdadera es muy cercana a
cero.
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El procedimiento que hemos adoptado pa-
ra estimar el cociente §/NV en cada pixel con-
siste en calcular la raiz cuadrada del inverso
de la imagen (CFV} y obtener las medidas
de la sefial correspondientes a las posiciénes
de interés. Adicionalmente se hace una esti-
macion de la senal en pixeles vecinos a seme-
janza de lo que se hace para estimar un cielo
en una imagen éptica.

La deteccidon de emisién infrarroja en al-
gunas componentes E de los pares (E48) es
consistente con resultados recientes donde se
ha reconocido que muchas galaxias E/50, co-
mo las galaxias espirales, contienen un medio
interestelar, ohservable esencialmente por to-
das las técnicas observacionales convencio-
nales; Rayos X (Canizares, Fabbiano and
Trinchieri 1987), Gas caliente (~ 104 K); via
lineas de emisién épticas; (Gonzales 1998),
Gas frio en la linea de 2lem; (Wardle &
Knapp 1986) y en la linea del CO {Phillips
et al. 1987) y mas recientemente, Hogg, Ro-
herts & Sandage (1993), Knapp & Rupen
(1996). Ademas, una fraccidn considerable
de las galaxias elipticas que han sido ob-
servadas cuidadosamente, muestran estruc-
turas de polvo variadas {Ebneter, Djorgovs-
ki, & Davies 1988). En los reportes iniciales
del satelite astrondmico infrarrojo (IRAS; de
Jong et al. 1984) sdlo nnas cuantas gala-
xias E/S0 fueron detectadas. Sin embargo,
rapidamente se reconocid que esas galaxias
detectadas eran una fraccién de las galaxias
brillantes E/SQ cercanas, que en particular
fueron detectadas débilmente por IRAS en
las lengitudes de onda mayores (60 y 100 pum)
(Jura 1986).

Knapp et al (1989) utilizaron programas
de coadicidn similares a los nuestros en una
muestra de 1150 galaxias E y S0 con magni-
tudes aparentes mas brillantes que 14™, en-
contrando una fraccién detectada en 60 pm
de ~ 45% para galaxias E y ~ 65% para ga-
Iaxias S0, demostrando que una fraccién alta
de las galaxias E y 50 contienen polvo inte-
restelar y que esta fraccidn detectada decrece

APENDICE C. HIRES

conforme la distancia aumenta. Los resulta-
dos obtenidos con este andlisis, demuestran
que la fraccién de galaxias E/S0 en pares, de-
tectadas en el infrarrojo lejano es baja. Por
tanto, hasta una separacion de 2 minutos de
arco, la hipétesis de trabajo que hemos pos-
tulado parece ser apropiada. Sin embargo
hay que recordar que ~ 60% de las galaxias
en los pares (E+S) estan contenidos en el in-
tervalo de separaciones aparentes (0.3-2) mi-
mutos de arco por lo que a estas separacio-
nes es necesario seguir manteniendo nuestra
hipétesis de trabajo.

ik
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Apéndice D

Métodos No Paramétricos en

Estadistica

D.1 Introduccidn

En este Apéndice presentamos un breve resu-
men sobre los métodos estadisticos utilizados
en este trabajo. La literatura relacionada
conr problemas que involucran datos censa-
dos o " Analisis de Supervivencia”es extensa
e incluye trabajos orientados hacia la bio-
logia (Miller 1981), control de calidad {Law-
less 1982}, economia (Amemiya 1985) y as-
tronomia {Schmitt 1985; Feigelson & Nelson
1985; Isobe, Feigelson & Nelson 1986, Feigel-
son 1990, 1992; Petrosian 1992).

Consideremos la situacién siguiente: un
astrénomo va a al telescopio a medir wna
clevta propiedad de un conjunto de objetos
preseleccionados. Las metas pueden ser muy
variadas, pero para fines de nuestro trabajo,
consideremos que desea la informacién para
obtener la funcién de luminoesidad de estos
objetos y que desea compararla contrala fun-
c16n de lumineosidad de otra muestra, relacio-
nande la cantidad medida con otras cantida-
des previamente estimadas y cnantificando
posibles correlaciones entre ellas. En el len-
gnaje de la estadistica lo que el astrénomo
necesita es estimar la funcién de distribu-
cién empirica (EDF), llevar a cabo pruebas
de hipdtesis nula y andlisis de correlacién en-
tre las dos muestras. Pero si algunos objetos
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en la muestra son muy débiles para ser de-
tectados, el astrénomo no podra estimar di-
rectamente el valor de la propiedad medida y
se dice entonces que el valor cae por debajo
del nivel de sensibilidad de esa ohservacién
particular. En estadistica, a la estimacién
de una cota superior al verdadero valor de la
medicion se le denomina dato “censado por
la izquierda”, “upper Hmit? cota superior.

Sint emhargo es necesario distinguir entre
datos censados y datos truncadoes. En regis-
tros de datos truncados, tambien conocidos
en astronomia como registros limitados por
flngo o magnitud, los objetos mas débiles se
exchiyen de la mmestra. En una muestra cen-
sada estdn todos los objetos de interés, pero
la informacién es incompleta en algunos de
ellos. Pretender recobrar informacion de un
registro truncado es por tanto, mds compli-
cado que de un registro censado ya que el
nimero de objetos excluidos es desconocido.
Si el proceso de seleccidn de los objetos invo-
Iucra precisamente a las variables de interés
como en el caso de las funciones de luminosi-
dad de registros limitados en fitjo, entonces
se presentara un sesgo de “autoseleccion”el
cual puede ser muy dificil de atacar.

Los métedos de “Anilisis de Superviven-
cia” originalmente se emplearon en aplicacio-
nes biomédicas y control de calidad indus-
trial y dependen de la naturaieza del proce-
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so de no deteccidn {censado). TPor ejemplo,
en un experimento con nn conjunto de 100
ratas de edades identicas, se administré un
virus mortal. 50 ratas fueron tratadas con
una droga nueva y posteriormente se analizé
si la supervivencia de las ratas tartadas con
la nueva droga diferia respecto a la muestra
control dirante un periodo de tiempo. Las
ratas que aln estin vivas después del periodo
de tiempo seleccionade, son un ejemplo de
datos censados por la derecha. Este es un
ejemplo de datos censados de Tipo I, donde
toclos los objetos tienen el tnismo nivel de co-
ta o censo. El flujo en registros astronémicos
es una variable del Tipo 1, aunque esto no
necesariamente es cierto para otras variables
como la luminosidad. Los experimentos con
fracciones fijas de datos censados se denomi-
nan datos censados Tipo II; aunque esto ocu-
rre mny poco en astronomia. Un tercer tipo
de datos censados son aquellos datos censa-
dos aleatorios donde los objetos censados se
escogen independientemente del valor de la
variable de interéds. Cuando un astrénomo
usa las luminosidades L; = 4wd?F; a partir
de un registro limitade en flujo, y los ohjetos
estan esparcidos a diferentes distancias, los
valores de d7 tienden a hacer aleatorios a los
datos censados. Por tanto, los problemas as-
trondmicos por lo general caen entre el Tipo
I y el caso aleatorio.

A parte de tratar diferentes patrones de
datos censados, muchos métodos estadisticos
son validos sélo para ctertas formas pa-
ramétricas o semiparamétricas de la pobla-
cién parental subyacente. Existen métodos
para tratar muestras extraidas de distribu-
ciones normales, exponenciales, gama, Gaus-
sianas, de Rayleipgh y Pareto, entre otras
{Cohen 1991). Por tanto un astrénomo debe
ser cuidadoso en cnanto a la naturaleza de la
poblacién subyacente y del proceso de me-
dicion qgue produjo los dates censados. Una
de las Himitaciones mds sertas de los métodos
de Supervivencia cuande se aplican a datos
astronémicos es el de la estimacién de los
errores. En experimentos biomedicos o in-

dustriales el investigador conoce el valor de
la cota o censo de manera precisa. Sin em-
bargo, en condiciones de observaciones as-
tronémicas, €l investigador sélo sabe que los
objetos son mdis déhiles que un cierfo limite
relacionado con el nivel de ruido estocastico
del proceso de medicidn, Por lo tanto, un
astrénomo podria decir que el flujo limite es
S/N~ 3x el nivel de ruido, mientras que otro
puede escoger un nivel de censado S/N~ §x
el rudo.

D.1.1 El Estimadeor de Kaplan-
Meier

Antes de ver en mas detalle el estimador
Kaplan-Meier, vamos a dar una idea gene-
ral sobre lo que significan los métodos de es-
timacién de maxima similitud. El método
de maxima similitud introducide por R. A.
Fisher en 1912, tiene un fuerte sentido intul-
tivo, y permite obtener un estimador razona-
ble de un parametro o vector de paramteros
# (Rao 1973). Supongamos que los datos
Xi1,..., X, fueron extraidos de una distri-
bucién discreta/continua para la cual la fun-
cion de densidad de probabilidad es f{x;8),
donde el parimetro # pertenece a algin es-
pacio de parametros 2. En el caso discreto,
la probabilidad de observar X;,....X., o la
similitud, es

LXy,... . Xu8) = [[F(Xz8) (D)

=1

Donde L, que es funcion de 8, se lama (pa-
ra un conjunto dado de datos) la funcién de
similitud. Intuitivamente, uno esperaria co-
lectar sélo aquellns datos que llevan la mas
alta probabilidad de ser colectados. Esta es
la idea detrds del método de mdxima simili-
tud. Entre todos los valores de 8, €l que da
la probabilidad maxima para los datos ob-
servados debe ser cercano al valor de la ver-
dadera poblacién. Esta misma idea puede
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extenderse al caso de una densidad de pro-
habilidad en el caso continno. El estimador
de maxima similitud de 8 es el valor de 8 en el
espacio de parametros, qie maximiza L para
un conjunto dado de datos. En el caso de
una poblacidn Gaussiana, el promedio de la
muestra es el estimador de maxima similitud
de la media de la poblacién.

Sea (Z;.4;) un conjunto de datos censados
por la derecha, donde Z; = min(Y;,C;) y
dt=1siZ; =Y es deteccién o Z; = C; sies
censado. Si ademas se supone que la varia-
ble con los datos censados C y el valor de la
propiedad de interés Y son estadisticamente
independientes y ¥ tiene una distribucién
continua, entonces un huen estimador no pa-
ramétrico para la distribucién de la variable
Y es el estimador desarrollado por Kaplan y
Meier en (1958). En primer lugar, ordena-
mos los datos de manera creciente,

Ty < ... < Uy (D2)

5i no hay valores repetidos, k = n, de otra
manera, k < n. Si d; denota el niimero de
detecciones y ¢; denota el niimero de datos
censados, n; = Ejgi (d; + ¢;). El estimador
Kaplan-Meier F de la distribucién F de Y
(t < up) es,

1-Fy =[] (1—1"_) (D.3)

LTS N
Bajo ciertas condiciones de regularidad, se

puede establecer que /n(£(t) - F(t)) tiene
aproximadamente una distribucién normal.
La varianza de ﬁ'(t) se estima a partir de la
formula de Greenwood,

var(F(t)) =

> (1— B(t))%;
(E?:l I(Zj > Zi)(1+ z;;1 I(Zj > Zi)

Z;<t
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St d, = 1 (es decir, si el valor observado
mayor es deteccién) entonces P:',,(t) =1 pa-
ra t > ug. Si el valor observado mayor es
censado, entonces F no esta razonablemente
definido para > wg. Si dp = 1. entonces el
promedio p de la distribucién se puede esti-
mar por;

i—1

d;
(1-
1

U;
L

k
=y -
i=1

d"_) (D.5)
J

i=

El promedio no se puede estimar cuande
d;, = 0, pero en este caso es mas apropiado
considerar la mediana, donde F,(u;} = 1.
El estimador Kaplan-Meier es un estima-
dor asintético normal, autoconsistente y de
maxima similitud para una muestra de da-
tos censados aleatoriamente. Si lo aplicamos
auna muestra de datos detectados, se reduce
auna funcién de distribticién empirica donde
la funcién decrece por 1/N en cada uno de
los N datos. En un conjunto de datos cen-
sados, la funcién decrece en cada uno de los
valores detectados con un salto de tamarfio
proporcional al peso de los datos censados.
El problema de transformar datos censados
por la derecha a datos censados por la iz-
quierda en astronomifa ha side tratado por

Feigelson & Nelson {1985).

D.1.2 Pruebas de Hipdétesis
Nula

Para comparar conjuntos de datos o distribu-
ciones que involncren datos censados, existen
pruebas estadisticas de hipétesis nula, con
metodologias bien desarrolladas. Suponga-
mos que deseamos probar la hipétesis de que
dos conjuntos de datos, amhos con datos cen-
sados, tienen nna misma distribucién. En
Miller (1981} se pueden encontrar generali-
zaciones del procedimiento que vamos a pre-
sentar, para el caso en que se deseen com-

~(D.4) parar mds de dos conjuntos de datos. En

el siguiente desarrollo hemos trasladado el

oy

u
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tratamiento original para datos con limites
inferiores a datos con limites superiores, sus-
trayendo una constante arbitraria M. Sea T,-‘;f
el j-ésimo valor de una distribucién de datos
astrondmicosi =1, 2, j= 1, 2,...,N; con datos
censados A;;, de tal manera que observamos

el conjunto (X%,07%) definido por:

X{; = T,IJr S TiJ‘ > A,'J'
Xg =A; S T; € Ay (D.6)
6 =1 Si Ty > Ay
5;=0 Si Ty < Ay (D.7)
Donde (Tf;);v__:l, i =1, 2 son dos nmestras

independientes extraidas de poblaciones con
funciones de distribucién F¥ definidas por:

FE(ty=P(T;; <t),1=1,2. (D.8)

Los conjuntos con
datos censados (A;j)ﬁ_fl, i = 1, 2 tambien
se suponen independientes, con funciones de

distribucién G¥ definidas por:
GF(t) = P(A;; <1),i=1,2 (D.9)

Donde los conjuntos con datos censados A;;
son independientes de las detecciones Tj;, es
decir, tienen una distribucién aleatoria. En-
tonces, dado el conjunte (zf;,45), deseamos
probar la hipdtesis:

H,: FL(t) = FF(1) v (D.10)

Para tratar este problema en presencia de
limites superioves, sea

Ti=M-T§ Xi;=M~X5

()—,'j = (5{;, C,‘_,‘ =M - A;‘j

1=1,2,=1,2,...,N; (D.11)
Y definimos

F(t) = P(T;<t)=8"(M—1t)i=1,2
Git) = P(C:<1)
= P(A,'j > M- t) (D.12)

1l

Entonces, dados dos conjuntos de datos as-
tronémicos x;;, d;;, que contienen informa-
cion en forma de datos censados la hipdtesis
a probar es:

H,: Fi(t) = F(t) vt (D.13)
5t combinamos ambas muestras, considera-
mos sdlo las detecciones y arreglamos a todo
el conjunto en orden descendiente:

N <y <...<yn 7N +N; (D.14)

Y defimimos:

di; = #ra=y;,i=12j=12,...r
ni; = fag >z yhi=1,27=12...,r
d;j = dyj+dy;

n; = N4 ny;

n = N+N
Mi; = F#xik Y < Tik Y41, =0

i o= 1,23=12,...,7
mij = My;+ Maj (D.15)

En otras palabras, d;; es el mimero de ob-
servaciones de la distribuecidn ¢ igual a y;;
ni; es el nimero de ohservaciones de la dis-
tribucidn 4 al menos ignal a ¥, y my; es el
niimero de datos censados de la distribucién
i que estdn entre y; y ¥;41. Si queremos re-
solver el problema sin necesidad de suponer
que el miumero de datos censados en ambas
muestras es el mismo, sea la estadistica L,,
expresaca como:

»

L" = Z“’j(dlj - djnlj/nj)

j=1
Gehan = w;=nj,j=12,...,7
Logrank = w;=1,7=1,2,...,r

(D.16)

Donde w; son los pesos esatdisticos asocia-
dos, segiin Gehan y Logrank. Para un
nimero suficientemente grande n, y bajo la
hipétesis H,,, L, se distribuye de manera
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aproximadamente normal, con promedio ce-
ro y varianza (Prentice & Marek 1979):

o = Y djwi(m, /i) (ne/n)(n; — dj)

=1

[ (n;—1) (D.17)

Por tanto, podemos rechazar la hipdtesis F,,
en favor de H; : F| # F» a nivel significativo
o si

ILH/(fﬂl Z Zaf2 (DIS)

Donde 2,/ es un valor tal que el drea ba-
Jo una curva normal en el intervalo [—z, /s,
Zo2] €s 1-a. Es decir, el nivel significativo
alcanzado con estas pruebas de hipétesis nu-
la, es el area bajo una curva normal en la
region mayor que |L,, /%]

Latta (1981) ha sugerido un conjunte al-
ternativo de pesos estadisticos:

J
w; = Fj = H[n,-/(n,- +1)] (D.19)

=1

el cual es llamado prueba generalizada de
Wilcoxon o Peto-Prentice. DPara la es-
tadistica Peto-Prentice un estmador de la va-
rianza es:

0'2 = Z[ﬁ;(l - ﬂ,‘)"ﬁ
i=1

—(B: — F)yi(Fiyi + 2 Z Fif3:))

j=i+1

Bi = [[(n; + 1)/{nj +2)

i=t

Yi = 2d2i + ma; (DZU)

Latta ha sugerido que la prueba Peto-
Prentice es menos vulnerable a diferentes for-
mas de la distribucién de datos censados que
las pruebas Gehan y Logrank. La prueba de
Gehan se formulé originalmente como una
extension de la prueba de Mann-Whitney o
Wilcoxon.
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D.1.3 Correlacién entre Varia-
bles

En muchos preblemas astronémicos es nece-
sario comparar dos o mas propiedades de una
muestra de objetos, donde una de las propie-’
dades pnede contener datos censados, Nos
gustaria explorar posibles correlaciénes entre
las variables y posteriormente Hevar a cabo
una regresion entre estas. Con este propésito
vamaos a siuponer que existe una relacién en-
tre las variabies dependiente e independiente
de la siguiente forma:

Yi=a+bX; +e¢ (D.21)

Sean ay y by las k-ésimas estimaciones de a
v b y €; = 7} * &; una estimacion de las des-
viaciones de la relacién lineal con desviacién
estandar o;. El método de Cox (1972), ba-
sado en su modelo proporcional de riesgos,
es Nt} para saber si existe correlacién entre
una variable dependiente con datos censados
y nna variable independiente con deteccio-
ntes. Este modelo postula una forma especial
de Ia funcién de riesgos. Aunque este método
no proporciona un ajuste a los datos explo-
rados, puede ser utilizade para explorar la
correlacién entre las variables, Cox supone
que la funcién de riesgos puede expresarse
como:

MY Xi) = A (Y3) exph X (D.22)

Donde Y; es la variable dependiente, X; es
la variable independiente y [3 es el vector de
coeficientes de regresién. El vector no contie-
ne el coeficiente de intercepcién a, ya que a
estd contemide en A,(Y;). Por tanto, para el
caso lineal /7 es la pendiente b. Para estimar
¢l coeficiente de regresion 3, primero se orde-
nan los datos Y;; Y1 < Yo < ... < ¥,,. Sise
interpreta a A(Y;;X;) como la tasa de detec-
cion instantanea, integrando en el intervalo
[¥3,Y; + AY] obtenemos:

Pridet en (Y.,Y; + AY|R(Y;)] =

Y:+AY
Z / Ao(t) expXi AY =
Y;

JER(Y;)

e

Fm

o,
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> Ao(t)(Ya) exptXs AY (D.23)
JER(Y:)

Donde R(Y) es el conjunto de riesgos que
contiene todos los datos que no han sido de-
tectados antes que un z;. Por ejemplo, en un
conjunto de datos Y(1) < ¥(2) < Y(3)+ <
Y (4) (donde * indica un dato censade), los
conjuntos de riesgos son:

R[Y(l)] = [Y(l),Y(2)aY(3)*1 Y(4)}

R{Y (2} (Y (2),Y(3)+, Y(4)]
RIY(4)] = [¥(4)] (D.24)

Por tanto, la “probabilidad condicionalde
que el iésimo dato sea detectado en Y;, bajo
la condicién de gne una deteccién en R(Y;)
OCurTa en Yi, €8

o= MYaX)/ D A(¥aX;)

JER(Y:)
Po= AM)PTAY) Y A(K)ePay
i€R(Yi)
= %) N PN (D.25)

FER(Y,)

Tomande el producto de esas probabilida-
des condicionales, obtenemos la estimacion
de Cox:

L=/ 3 &1 (D)
D;

FER(Y}

Si ahora maximizames la expresion anterior,
entonces podemos obtener una estimacién de
los coeficientes de regresion 3. Para probar
la existencia de correlacién Cox sugiere nuna
forma asintética de la prueba x cuadrada:

Yes'1-ts (D.27)

. Donde r denota el niimero de grados de li-

bertad, §' es la transpuesta del vector S y a
denota que la expresién es asintdtica. S es
el vector de datos no riesgosos e I se llama
la matriz de informacion de la muestra. Pa-
ra encontrar el nivel significative de la una
prueba de correlacién en el modelo lineal,

evaluamos x2_, bajo la hipétesis nula g =
b = 0. El valor de x? se calcula de acuerdo a
la expresién anterior con r = 1 y el nivel sig-
nificativo de x2 se busca en tablas estdndar.

Uno de los métodos mds frecuentemen-
te utilizados para estimar los coeficientes
de regresién en presencia de datos censa-
dos, es mediante el algoritmo EM (Dempster,
Laird & Rubin 1977). Este algoritmo con-
siste en dos etapas lamadas E(expectacion)
y M{maximizacién). En la etapa E, se es-
tima el valor verdadero de un dato censa-
do por medio del valor de expectacién da-
do al dato censado. Estos valores “verdade-
ros”se emplean posteriormente para encon-
trar el estimador de maxima similitud de los
parametros desconocidos. El procedimiento
se itera con las ultimas estimaciones de los
pariametros. El algoritmo EM requiere que se
especifique la forma funcional de la distribu-
cién de los valores de Y alrededor de la linea
de regresién. La practica usual snpone una
distribucién normal, aunque los métodos no
paramétricos no necesitan esta suposicién.
Uno de éstos métodos no paramétricos fue
sugerido por Buckley & James (1979). Ja-
mes & Smith (1984) han demostrado que el
estimador de la pendiente de Buckley & Ja-
mes es asintéticamente correcto bajo algn-
nas condiciones regulares. Algunas de sus
ventajas incluyen la posibilidad de emplear
la distribucidén de Kaplan-Meier que se obtie-
ne a partir de los datos mismos, en lugar de
utilizar una distribucién normal. La ecua-
cién que describe la estimacién ¥; para el
conjunto de datos censados, se puede escri-
bir como:

Yi=bXit Y Wii(bi)

D, <4
18 -1 = S()
Wil = 5@

& =Y; —bX;.  (D.28)

Donde §(&;) es el estimador de Kaplan-
Meier y £; son los datos ordenados del valor
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menor al mayor. El peso estadistico W;; es
menor para el residual mayor. Por tanto, los
residuales mayores tienen menor peso para
ohtener el ajuste. Como el proceso es itera-
tivo, los estimadores de los coeficientes de la
regresién lineal se expresan como:

r+n

bk = Z Y;(Xi— < X >)/

e

D (Xim < X >)

1

ar=<Y > b < X >. (D.29)

Donde <> denota el valor promedio. Usan-
do estas estimaciones, podemos calcular el
paso siguiente (k41). Como el método no
proporciona un estimador para la desviacién
estandar, o, Buckley & James recomiendan
una forma empirica para o:

It

Z[Y,’-(YD > —
D

b(X:— < Xp>)? (D.30)

1
m— 2

ot =

Donde D contiene a los datos detectados.
Con un procedimiento de minimos cuadra-
dos, la varianza del coeficiente de la pendien-
te se puede expresar como:

e

Var(h) =62/ Y (Xi— < Xp >)|? (D.31)
D

Cunando se prueba la hipétesis de que no
hay relacién entre X y Y, es decir, b = 0,
z = bf[Var(b)]*/? puede interpretarse como
una variable aproximadamente normal y uti-
lizarse para encontrar el nivel significativo.
Un método alternativo es el propuesto por
Schmitt (1985), que permite dividir el pla-
no formado por las dos variables de interés
en una red en donde se calcula el estimador
Kaplan-Meier redistribuyendo los datos cen-
sados de ambas variables (Campbell 1981).
La linea de regresién se ajusta por minimos
enadrados, pero tiene la desventaja de que el
espaciamiento de la red es arbitrario. Si el es-
paciamiento en la red es muy amplio, la linea
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de regresién no es precisa; si es demasiado i
na, el estimador Kaplan-Meier no esti hien
definido. Una discusién matematica mas for-
mal sobre este y otros problemas se pnede
encontrar en Pruitt (1991). Este problema

ya lo hemos notado (ver Capitulo 4) en refe-

rencia al calaulo de la funcién de huninosidad
bivariada infrarroja.

El tratamiento de problemas astronémicos
con datos censados ha sido muy importante
en las 1iltimas dos décadas. En la actualidad
una fracciéon muy aita de estos problemas
han sido atacados con métodos de andlsis de
supervivencia. Sin embargo ain es necesa-
rio mucho trabajo por desarrollar, sobre todo
en lo que concierne al problema fmndamental
de asignar errores confiables en estas estima-
ciones, lo cual sugiere una combinacién de
meétodos de supervivencia y teoria de errores.
En los préximos anos seguramente veremos
el fruto del esfuerzo por desarrollar métodos
de supervivencia en analisis multivariado,
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