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Resumen

En este trabajo se presentan las observaciones a la linea de emision Ha del par aislado
de galaxias KPG 486 (NGC 6090) con el interferémetro Fabry-Perot de barrido, PUMA, en
el Observatorio Astronémico Nacional de San Pedro Martir, Ensenada México.

La reduccion y analisis de datos se realizadon con el programa ADHOCw. Se obtuvieron
un mapa monocromatico (mapa de emisién de Ha) y uno de la emisién del continuo, asi como
el campo de velocidades y el de dispersion de velocidades. Con esta informacién fue posible
determinar varios parametros cinematicos y la curva de rotacion de cada galaxia.

El campo de velocidades muestra que estas galaxias se encuentran en estado intermedio
de interaccion. Utilizando las curvas de rotacién observadas, se calculé un rango de masas
posibles para cada galaxia, las cuales fueron comparadas con la masa orbital del par derivada
del movimiento relativo de las componentes. La comparacion de los resultados encontrados
para las masas con aquéllos que fueron calculados con otros métodos y en otras longitudes
de onda muestra que los resultados obtenidos van de acuerdo con los de la literatura.

Se analizaron las perturbaciones inducidas por el encuentro en cada miembro del par,
se encontré una barra en la galaxia noreste y una estructura de puente entre las galaxias.
Los resultados cinematicos, junto con el analisis de la distribucién de los perfiles de brillo
superficial a lo largo del eje menor permitieron inferir que la galaxia noreste es una galaxia
con brazos trailing.
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Capitulo 1

Introduccion

La evolucién e interaccion de galaxias es gobernada por efectos gravitacionales. Mor-
fologicamente, en las galaxias interactuantes se encuentran grandes puentes y colas, barras
de estrellas y/o estructuras espirales aumentadas y, cominmente, los cuerpos de las galaxias
se encuentran distorsionados. En Toomre & Toomre (1972), con simulaciones numéricas,
establecieron que la interaccion gravitacional con otra galaxia puede ser el origen de, no solo
estructuras espirales, sino también de la estructura filamentaria, a la que llamaron ‘colas
de marea’, de esta forma, la gravedad es la tinica responsable de esos grandes y delgados
filamentos.

La investigacion sistematica de galaxias dobles nos provee de informaciéon importante
acerca de las condiciones de formacién y propiedades de la evolucién de las galaxias (Ka-
rachentsev, 1. 1987). Obtener informacién cinemética de sistemas de galaxias en interaccién
es ttil para la comprension del efecto que la interaccion puede tener sobre cada uno de los
miembros del par (Fuentes-Carrera et al. 2004, Repetto et al. 2010).

Desde el punto de vista observacional, la mayor parte del trabajo cinemético y dinamico
de galaxias en interaccion ha sido realizado utilizando espectroscopia de rendija larga a lo
largo de ciertas posiciones, restringiendo informacién cinematica de muchos puntos sobre
la galaxia. No obstante, para un sistema perturbado, es importante tener informacién ci-
nematica de grandes porciones del disco utilizando técnicas observacionales tales como el
escaneo de objetos extendidos con la interferometria Fabry-Perot, la informacion cinematica
extendida puede ayudar a determinar el proceso de interaccion que ha producido cada uno
de los miembros del sistema en interacciéon, ademas de que, probablemente, la simetria axial
se pierda durante la interaccién (Fuentes-Carrera et al. 2004).

En este trabajo se presentan las observaciones realizadas con el interferémetro Fabry-
Perot de barrido PUMA de las galaxias que conforman el par aislado KPG 486 (Figura 1.1)
realizadas en el Observatorio Astronémico Nacional en San Pedro Martir, Baja California,
México. Estas observaciones se efectuaron en la longitud de onda de la linea de emision de
hidrégeno ionizado Ha (6563 A) considerando el corrimiento al rojo del sistema (z ~0.03)
lo que resulta en Haygys ~ 6760 A, se utilizé un filtro centrado en 6819 A con FWHM =
86 A. La interferometria Fabry-Perot permite obtener una imagen completa de fuentes de
emisién extendidas. De esta forma, con las observaciones realizadas a KPG 486 fue posible
elaborar un mapa de emisién de Ha (mapa monocromadtico), uno de la emisién del continuo,
un mapa de velocidades y uno de dispersion de velocidades. El par aislado de galaxias KPG
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486 aparece como un sistema de nticleos dobles, con un disco asimétrico y dos colas de marea
arqueadas, sin embargo, solamente se detecté emision de Ha en la zona central del sistema,
es decir, no se encontré emisién en las antenas.

Los mapas del continuo y monocromatico distinguen una galaxia de la otra y cada una
mostré mapas de velocidades ordenados. La distincién de las dos galaxias permitié obtener
una curva de rotacion para cada una; de esta forma se pudo inferir su velocidad maxima
de rotacion y aproximar el valor de la masa de cada galaxia y de la masa del sistema. Se
localizaron perfiles de emision dobles en la zona del puente que fueron ajustados a la suma
de dos funciones Gaussianas, obteniendo que el centro de cada pico se encuentra dentro
del intervalo de velocidades heliocéntricas correspondiente a cada componente del sistema,
concluyendo que en esta zona hay material de ambas galaxias respecto a la linea de vision.
Con el mapa del continuo se determiné que la galaxia noreste tiene los brazos trailing en
la zona en la que se detecté emision, es decir, las puntas de los brazos espirales apuntan en
direccion opuesta a la rotacion de la galaxia, asi mismo para esta galaxia se obtuvo que el
maximo de emision de Ha coincide con la posicion del maximo de emisién del continuo. En
cambio, para la galaxia suroeste, no fue posible determinar su direcciéon de rotacion, ademas
de que sus maximos de emision de Ha y continuo no coincidieron. En ninguna de las dos
galaxias el centro fotométrico tuvo la misma posicién que el centro cinematico. El mapa de
velocidades también reveld la presencia de una barra en la galaxia noreste.

En longitudes de onda del espectro visible, el par de galaxias KPG 486 aparece como un
sistema de ntcleos dobles, con un disco asimétrico y dos colas arqueadas de aproximadamente
60 kpc de longitud. Este par de galaxias podria confundirse con una galaxia del tipo de
‘Las Antenas’ (NGC 4038/39) en imdgenes directas en el éptico, aunque es un sistema de
galaxias en estado previo de fusion, es decir, contiene dos nticleos, colas de marea y un puente
identificables, mientras que Las Antenas es un sistema de galaxias en estado avanzado de
interaccion que ya no presenta estas caracteristicas. Se realizé una comparaciéon de los mapas
monocromatico y de velocidades, asi como de los resultados adquiridos de KPG 486 en este
trabajo, con los del andlisis a Las Antenas desarrollados por Amram et al. (1992) con una
observacién realizada en la misma longitud de onda en reposo (Ha) con un interferémetro
Fabry-Perot de barrido diferente al PUMA.

Finalmente, se discute la posicién de los centros fotométricos de cada galaxia con las
posiciones de los centros fotométricos encontrados en la literatura en estudios en longitudes
de onda infrarrojo (um) y radio (HI). Estos coinciden con la galaxia noreste, pero no con
la galaxia suroeste. La barra de la galaxia noreste también se distingue en imagenes de los
contornos de observaciones en pum. La suma de las masas de cada galaxia obtenidas con
las velocidades de rotacion maximas de las curvas de rotacion, es del mismo orden que la
masa que se encuentra en la literatura en estudios en CO y HI, la cual fue determinada por
la razén masa-luminosidad en la longitud de onda correspondiente; la masa orbital que se
dedujo en este trabajo es del mismo orden que la masa dinamica inferida en CO. La suma
de las masas individuales es un orden de magnitud mayor a la masa orbital.

Los resultados encontrados en este trabajo servirdn como restriccion a modelos numéricos
que se planean realizar en un futuro con el objetivo de verificar si KPG 486 alcanzara en un
estado préximo de interaccion las caracteristicas morfologicas y cinematicas de Las Antenas.

En el siguiente capitulo se presentan las principales caracteristicas morfoldgicas de las
galaxias y los principales fendmenos que desata la interaccién entre ellas, concluyendo con



la descripcién del Catédlogo de Pares de Galaxias Aisladas de Karachentsev, I. (1987). En el
capitulo 3 se describe la distribucién de gas en el medio interestelar de las galaxias, qué es y
c6mo se forma la linea de emision Hor (6563 A), las lineas de emisién moleculares (CO) y la
linea de 21 cm (HI). Luego se presenta una sintesis de los métodos para calcular la cinematica
y dindmica de galaxias que se utilizaron para el analisis del par de galaxias KPG 486. En
el capitulo 4, se describe el funcionamiento de un interferémetro Fabry-Perot de barrido, se
da un resumen de los parametros del PUMA y se explican los pasos de la reduccién de los
datos realizada sobre las observaciones a KPG 486. El capitulo 5 se encuentra dividido en
dos partes: en la primera se muestran los resultados obtenidos en este trabajo, tal como la
descripcion morfolégica de KPG 486, las curvas de rotacién de cada galaxia, su masa, su
sentido de rotacion y el andlisis a los perfiles de emisién dobles encontrados; en la segunda
parte de esta seccion se discuten estos resultados con aquellos encontrados en la literatura.
En el capitulo 6, se dan las conclusiones de este trabajo.

Figura 1.1: El par aislado de galaxias KPG 486. Imagen de tres colores: F435W (B), FR656N (Ha), y F814W (I).
Tomada con el canal de campo amplio (Wide Field Chanel (WFC)) de la cdmara Advanced Camera for Surveys
(ACS) que se encuentra sobre el Telescopio Espacial Hubble (HST). El campo de visién es de 202 x 202 segundos
de arco cuadrados y tiene escala de placa de 07.05 pixel "!. El norte apunta hacia arriba y el este a la izquirda de la
imagen. Tomada de HubbleSite-Gallery. (2008).
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Capitulo 2

Interaccion de galaxias

En este capitulo se presenta una breve descripcion de las caracteristicas principales de
las galaxias. El primer paso para conocer a las galaxias es describirlas por tipo y clasifi-
cacion, pues diferentes tipos de galaxias corresponden a mecanismos y ambientes distintos.
En la primera seccién de este capitulo se define la clasificacion de Hubble, asi se resenan
las propiedades principales de las galaxias de disco y de las galaxias elipticas. Las galaxias
no estan distribuidas uniformemente en el cielo, la mayoria se encuentran en cimulos 6 en
grupos, entonces, en la segunda seccion de este capitulo se resumen los fenémenos producidos
por la interaccion de galaxias. El objetivo de este trabajo es realizar un anélisis cinematico
y dindmico del par KPG 486. Las siglas KPG definen a las galaxias del catalogo de pares
aislados de galaxias creado por Karachentsev, I. (1987), por lo que este capitulo se concluye
con su descripcion.

2.1. Caracteristicas principales de las galaxias

2.1.1. Clasificacion de Hubble.

En 1924 en el telescopio de 2.5 m en el Monte Wilson, Edwin Hubble, utilizando la ley de
Leavitt (Leavitt & Pickering 1912) demostré que ciertas nebulosas no eran parte de la Via
Lactea encontrando que, en efecto, eran ‘universos isla’, que describié como aglomeraciones
independientes de estrellas, gas y polvo. El esquema de clasificacién de Hubble (1922) ignora
detalles superficiales que hacen mas complejas a las galaxias, pero contiene la forma principal,
cualquier galaxia esta incluida en la clasificacion, incluso cuando es perturbada por una
companera.

Los tipos morfolégicos principales estan representados en el diagrama de la Figura 2.1.
Las galaxias estdn separadas en dos clases principales: elipticas (E) y espirales (S). Las
espirales estan formadas por dos familias llamadas espirales normales y espirales barradas
(SB), y estan divididas en tres subtipos (Sa), (Sb), y (Sc), que corresponden a distintas
clases. De izquierda a derecha en el diagrama de Hubble (Fig. 2.1), el disco se vuelve més
importante, asi como la proporcion de gas y estrellas jévenes.

Las galaxias elipticas son vistas proyectadas en el cielo mas o menos como elipses planas.
La razén de los ejes (a y b), varia de 1 a 3; la elipticidad €, definida por € = (a — b)/a (a el
eje mayor), varfa de 0 a 0.7. Las clasificacién de las elipticas esta dada por 10e (de EO a E7).

7
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Figura 2.1: Clasificacién de Hubble (1922). Imagen tomada de Combes (2000).

Existen elipticas enanas companeras de galaxias mas grandes. No tienen una subestructura y
su luminosidad decrece desde del centro hacia afuera. Estas galaxias no contienen o contienen
muy poco gas y su poblacién estelar es de tipo II (Combes 2000).

Las galaxias espirales (S) tienen estructura muy plana tipo disco. Los brazos nacen en
el bulbo, que es la parte mas brillante. El bulbo tiene forma elipsoidal y es menos aplanado
que el disco. Las galaxias barradas (SB) tienen una barra de estrellas que cruza el bulbo, al
final de esta barra tipicamente comienzan los brazos. La secuencia de Hubble, desde las Sa
hacia las Sc, esta formada de acuerdo con varios criterios:

» La razoén del tamano del bulbo respecto al tamano del disco decrece suavemente desde
Sa hacia Sc.

= La resolucién y predominancia de los brazos espirales.

= La presencia de gas y polvo, regiones ionizadas y regiones de estrellas jovenes, lo cual
crece hacia las Sc.

= [os brazos son maés abiertos en las Sc que en las Sa.

s La luminosidad total decrece de Sa hacia Sc.

Siguiendo la clasificacién original de Hubble, después de las Sc la secuencia fue extendida
hasta Sd y Sm por De Vaucouleurs en 1959 y unidas con la clase de galaxias irregulares
(Irr): estas son estructuras que no estén bien definidas; son amorfas (no tienen nicleo, disco,
brazos espirales, etc.), pero contienen mucho gas y zonas de formacion estelar.

Entre las elipticas y espirales en en el diagrama de clasificaciéon de Hubble se encuentran
las galaxias SO que son conocidas como lenticulares: son galaxias con un gran ntcleo y un
disco aplanado de estrellas, no tienen brazos espirales, gas o polvo (Combes 2000).

Frecuentemente, se refieren a las galaxias elipticas y lenticulares como ‘galaxias tem-
pranas’, mientras que las espirales e irregulares se clasifican como ‘galaxias tardias’. Estos
términos se refieren solamente a la izquierda o derecha de la secuencia espiral, no deben ser
interpretados como un estado de de evolucién de las galaxias, pues esta nomenclatura no
tiene una base fisica directa (Mo et al. 2010).
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2.1.2. Distribucion de luminosidad.

La fotometria superficial y la distribuciéon de luminosidad permiten identificar varios
componentes de galaxias.

Modelo de luminosidad de las galaxias elipticas.

La distribucion de luminosidad de las galaxias elipticas tiene un maximo de luminosidad
en el centro y decrece hacia afuera rapida y uniformemente. El perfil de brillo superficial de
galaxias esferoidales generalmente se ajusta al perfil de Sérsic o ley RY/™,

I(R) = Iyexp [—5n ( i )l/n

B , (2.1)

donde I es el brillo superficial central, n es el indice de Sérsic, el cual indica la concentracion
de brillo. R, es el radio efectivo dentro del que se encuentra la mitad del brillo total, (3, es
una constante que se aproxima por 3, = 2n — 0.324 para n > 1 (Mo et al. 2010).

En un principio, el brillo superficial de galaxias elipticas gigantes era descrito por la Ley
de de Vaucouleurs llamada Ley 1/4, la cual es el perfil de Sérsic conn =4y (3, = 7.67. Se ha
encontrado que el valor de n que mejor se ajusta al brillo superficial de una galaxia eliptica
esta relacionado con la luminosidad y tamano de la galaxia.

En galaxias elipticas, las isofotas son elipses uniformes, y su posicién angular en el cielo
se determina por la posicion de su eje mayor, se define respecto al norte y es positiva hacia
el este (Combes 2000).

Modelo de luminosidad de las galaxias espirales.

Las galaxias de disco tienen una morfologia méas compleja que las galaxias elipticas. Ellas
consisten tipicamente en un disco delgado soportado por la rotacién con brazos espirales vy,
a menudo, una barra, mas un bulbo central (Mo et al. 2010).

El bulbo. El bulbo de galaxias espirales es similar en morfologia, luminosidad y contenido
estelar a las galaxias elipticas. Sin embargo, éstos son menos densos y luminosos que las
galaxias elipticas. Ademas, en promedio, los bulbos de galaxias espirales son mas aplanados.
El modelo de luminosidad para los bulbos de galaxias espirales obedece una ley R'/", con n
entre 1 y 6, variando de galaxias tardias a tempranas (Combes 2000).

El disco. Freedman, en 1970, estudi6 la fotometria de 36 galaxias espirales (incluyendo
galaxias S0) encontrando una representacién exponencial para el modelo de luminosidad:

I(R) = Ije ft/Fo, (2.2)

donde Ij es la luminosidad extrapolada al centro y Ry el radio caracteristico (Combes 2000).
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La estructura vertical. Los discos de las galaxias no son infinitesimalmente delgados.
Las observaciones sugieren que la distribuciéon de brillo superficial en la direccién ’vertical’
(eje z) es independiente de la distancia R desde el centro del disco. Por lo tanto la densidad
de luminosidad del disco es escrita de forma separada como

I(R, z) = Iopexp(—R/Ro) f (). (2.3)

Una funciéon cominmente usada para describir la densidad de luminosidad de galaxias de
disco en direcciéon z es

fo(e) = seci (1), (2.4

donde n es un parametro que controla la forma del modelo cerca de z = 0 y 2,4 es la longitud
de escala del disco (Mo et al. 2010).

La estructura vertical ha sido bien estudiada en galaxias vistas de canto, donde los efectos
de proyeccién se minimizan (la inclinacién se encuentra entre 80 y 90°; por convencién, las
galaxias vistas de frente tiene inclinacién i = 0°).

2.1.3. Poblaciones estelares y distribucion de color.

En 1940, Baade interpret6 la secuencia de clasificacion de Hubble E-Sa-Sb-Sc-Irr como
la variacién continua en importancia relativa a dos tipos de poblaciones estelares, con las
elipticas conteniendo una gran cantidad de estrellas de poblacion II y las irregulares de
poblacién 1. Esto corresponde al incremento de gas a lo largo de la secuencia de Hubble. Cada
estrella tiene un color especifico de acuerdo con su tipo espectral; la fotometria multicolor
de las galaxias nos da informacién de sus poblaciones estelares, formacién de estrellas y
evolucién de la galaxia (Combes 2000).

Las galaxias elipticas en general tienen colores rojos, indicando que su contenido estelar
esta dominado por estrellas viejas ricas en metales. El color esta relacionado con la lumino-
sidad, de tal forma que las elipticas mas brillantes son mas rojas. Estas galaxias muestran
un gradiente de color, cominmente, el exterior tiene un color mas azul que la regién central.

En general, las galaxias de disco son mas azules que las galaxias elipticas que tienen
la misma luminosidad. Esto se debe principalmente a que las galaxias de disco contienen
formacion estelar y las poblaciones estelares jévenes son azules. Las galaxias de disco también
tienen gradientes de color: las regiones externas son méas azules que las internas. Los colores
de los bulbos son muy similares o se encuentran fuertemente relacionados con los colores de
sus discos. Como en galaxias elipticas, las galaxias con discos mas luminosos son mas rojas,
sin embargo, la dispersién en la relacién color-magnitud es mucho mayor que en galaxias
elipticas, parte de esta dispersion se debe a efectos de inclinacion.

A diferencia de las galaxias elipticas, que contienen gas muy caliente (RX a ~ 107 K),
la principal componente de gas en galaxias espirales es el hidrogeno neutro (HI ~ 10 K) e
hidrégeno molecular (Hy ~ 10 K) (Mo et al. 2010).
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2.2. Interaccion de galaxias.

Las galaxias se encuentran en ciumulos, grupos, o pares: lejos de ser sistemas aislados,
ellas forman sistemas y evolucionan a través de la interacciéon con su ambiente, en parti-
cular con sus galaxias vecinas. Las interacciones gravitacionales producen grandes mareas
en los discos galacticos, dando lugar a brazos espirales y provocando brotes de formacion
estelar (starburst) Murdin, Paul (2001). Por lo tanto, la morfologia de las galaxias depende
de su ambiente, incluso si las mareas no son catastréficas. Las galaxias en interaccién tie-
nen velocidad orbital relativa menor y terminan fusiondandose para formar un solo sistema,
frecuentemente, un sistema eliptico. Por lo tanto, no todas las galaxias fueron creadas justo
después del Big Bang por recombinacion de la materia, sino que ain se estan formando. Las
colisiones entre galaxias podrian, asi, contribuir a la actividad nuclear de radiogalaxias y
quasares.

En los 1940s, Erik Holmberg establecié las bases para la interpretacion de la interaccion
de galaxias, pero su trabajo no tuvo alto impacto. Predijo las mareas gigantes desarrolladas
en la interacciéon y la fusién final de las galaxias. Durante los siguientes treinta anos los
astronomos estaban convencidos de que los filamentos delgados alrededor de las galaxias
se debian al intercambio de materia por el flujo de campo magnético, y no debido a las
interacciones de mareas, por lo que desarrollaron la teoria de la magnetohidrodinamica.

En 1972 los hermanos Alar y Juri Toomre demostraron que los modelos gravitacionales
simples de interaccién de galaxias reproducen con gran detalle los puentes y colas luminosas
observadas por Zwicky y después por Arp. Ademas, los hermanos Toomre sugirieron que las
galaxias elipticas pueden ser remanentes de galaxias espirales que colisionaron y se fusionaron
después del Big Bang (Schweizer 1986).

Se espera que las galaxias evolucionen y cambien su morfologia en una escala de tiempo
mucho mas corta que la edad actual del universo: las galaxias han formado la mayoria de
sus estrellas, y han sido objeto de las interacciones de marea y fusiones incluso con mayor
frecuencia en el pasado (Combes 2000). En la Figura 2.2 se muestra la proporcién de tipos de
galaxias observadas de 55 cimulos de galaxias como funcién de la densidad media proyectada
de galaxias a lo largo de la linea de visién y el niimero de galaxias cubiertas en cada intervalo
de dicha densidad media. Se observa que la proporcion de galaxias espirales e irregulares
(S+I) decrece monétonamente conforme aumenta la densidad proyectada de galaxias a lo
largo de la linea de vision, mientras que la proporcién de galaxias SO y E aumenta. El
histograma en el panel superior de la Figura 2.2 representa el nimero de galaxias observadas
respecto a la densidad de galaxias a lo largo de la linea de visién (Dressler 1980).

Estudios sobre formacién y evolucion de galaxias sugieren que la formacién de galaxias
se vio fuertemente afectada por interacciones y fusiones resultando en galaxias nuevas de
distinto tipo morfoldgico. Las simulaciones numéricas han demostrado que las fusiones de
galaxias pueden formar galaxias elipticas, o bien, estar relacionadas con el origen de los
bulbos de galaxias de disco (Schweizer 1986, Fuentes-Carrera 2003).

2.2.1. Friccién de marea, decaimiento orbital y relajacion violenta.

La fisica de sistemas estelares que colisionan y se fusionan involucran esencialmente gravi-
tacion Newtoniana. Los tres fenémenos méas importantes son friccion de marea, decaimiento
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Figura 2.2: La fraccién de galaxias elipticas (E), lenticulares (S0), y espirales e irregulares (S+I) como una funcién
de la densidad proyectada de galaxias a lo largo de la linea de visién. El histograma (arriba) muestra el nimero de
galaxias observadas junto con la densidad correspondiente. Se muestran los datos de las galaxias de 55 cumulos de
galaxias con z < 0.06 y N > 50 y las galaxias de campo (Dressler 1980).

orbital y relajacion violenta (Schweizer 1986).

La friccién de marea es lo que hace que las galaxias que colisionan se fusionen eventual-
mente. Esta friccién es una generalizacién de una fuerza descrita por Chandrasekhar como
‘friccién dindmica’: si un objeto masivo se mueve a través de una capa de estrellas unifor-
memente distribuida, todas en reposo, el objeto interaccionara con las estrellas gravitacio-
nalmente a lo largo de su camino moviéndolas, perdiendo energia cinética y desacelerando.
La friccién dindmica puede ser muy fuerte cuando dos galaxias se alcanzan a tocar o a fusio-
nar durante un encuentro, pero incluso con separaciones de algunos diametros, las galaxias
inducen deformaciones de marea una sobre otra.

El decaimiento orbital es una consecuencia natural de la friccion de marea. Asi como los
satélites artificiales caen en espiral y regresan a la Tierra debido al arrastre experimentado en
la atmésfera, dos galaxias companeras que interactian con una fuerza de marea, se mueven
contrayendo sus ¢rbitas. El decaimiento final y fusién ocurre relativamente rapido, tipica-
mente durante una revolucién orbital (~ 10® anios), debido a: (i) las fuerzas de marea que son
inversamente proporcionales al cubo de la distancia entre las galaxias y (ii) el acoplamiento
resonante entre las galaxias y los grupos de estrellas que rotan dentro de ellas. La Figura
2.3 sugiere cémo dos galaxias de disco en interaccién pueden verse en diferentes estados de
decaimiento orbital.

En el estado final de fusién, dos galaxias producen un cambio rdapido en el campo gra-
vitacional del sistema que dispersa y redistribuye a las estrellas en una configuracién carac-
teristica de equilibrio. Este proceso de redistribuciéon se llama relajacion violenta, de modo

que se esperaria que el remanente de la fusién se parezca a una galaxia eliptica (Schweizer
1986).
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Figura 2.3: Galaxias de disco en interaccién en distintos estados de decaimiento orbital: (A) NGC 5426/5427, un par
de discos en interaccién débil; (B) NGC 4039/4039 (’Las Antenas’), dos galaxias de disco que colisionan cada una
con una cola de marea larga; (C) NGC 3256, un par de discos en colisién que aparecen parcialmente fusionados; y
(D) NGC 3291, presumiblemente, un remanente de dos galaxias de disco fusionadas que ahora se identifican solo por
sus colas de marea (Schweizer 1986). Ninguna de estas galaxias es parte del catdlogo KPG.

Friccién dinamica.

Una caracteristica particular de las colisiones de sistemas estelares es la transferencia
sistematica de energia desde su movimiento orbital relativo hacia movimientos aleatorios
de sus particulas constituyentes (Binney & Tremaine 2008). La friccién dindmica transfiere
energia desde su orbita hacia el halo principalmente, mientras que los efectos de marea
remueven masa desde las regiones exteriores y eventualmente pueden disolver completamente
a la galaxia objetivo (Mo et al. 2010).

Considérese que una galaxia companera P de masa M estd rodeada por un campo de
estrellas de masa individual m < M que pertenece a un sistema de masa M > M, que
puede suponerse tan grande que se puede aproximar a infinito y homogéneo, con densidad
f(vi) en el espacio fase. La razén de los encuentros con las estrellas con pardmetro de
impacto entre b y b+ db y una unidad de velocidad dv,, sera

27tb dbvo f (Vi ) AV, (2.5)

donde vy es la velocidad relativa entre las estrellas con masa m y velocidad v,,, v la ga-
laxia companera de masa M y velocidad vj,;. El cambio en la velocidad total debida a los
encuentros acumulados serd

dv bmaz 2 b’v] =
dvur _ v ! 27, 2.6
= [warwaav, [ m+M( b ) o (2.6)

'min

donde b, es el parametro de impacto més grande, por ejemplo el radio de la galaxia.
Integrando sobre b se obtiene

d;’—tM =27 In(1 + A*)G*m(m + M) /dvmf(vm)

VM — Vi
T — 2.7
EEp— (2.7)
donde A = bq,v3 /G(m+ M). Si las estrellas del campo tienen una distribucién de velocida-
des isotrépica solamente las particulas con velocidad menor que v,, contribuiran a la fuerza
de friccién. Integrando sobre todas la posibles velocidades v,,,

Wy _ — M 1672 In(A)GPm(m + M) / AV f (Vi )02 (2.8)
dt Uy



14 CAPITULO 2. INTERACCION DE GALAXIAS

Si la masa objetivo M e mueve lentamente, con vy, suficientemente pequena, tal que se puede
reemplazar f(v,,) ~ f(0), se obtiene

dVM 1671'2
— 2~V
dt M

In(A)G*mM f(0). (2.9)

Por lo tanto, la fuerza es proporcional solamente a v,,, como la fuerza que que corresponde
a la friccién viscosa (Combes 2000, Binney & Tremaine 2008, Mo et al. 2010).

Principios de la fuerza de marea

La fuerza de marea experimentada por un objeto de didmetro d en interaccién gravitacio-
nal con una masa M a una distancia D, corresponde a la diferencial de la fuerza de atraccion
de M: las partes més cercanas a M son mas atraidas que las lejanas. El orden de magnitud
de las fuerzas pueden ser obtenidas al diferenciar la fuerza gravitacional GM/D?:

GMd
Fmarea = 7 (210)

Las fuerzas de marea decreceran rapidamente con la separacion de las dos galaxias com-
paneras.

Si la distancia entre dos galaxias es mayor que su radio individual, el término principal
en las fuerzas de marea varia como cos 26 en el plano de la galaxia ‘objetivo’ (principal) (¢
siendo el azimut en el plano).

Considérese la accién gravitacional de una galaxia companera de masa M situada a
una distancia D desde la galaxia a la que nos referimos como ’objetivo’. En una primera
aproximacion, si las galaxias no penetran una a otra en una colision, podemos suponer que
la distribucién de las masas es casi esférica y se puede utilizar el teorema de Gauss para
obtener las fuerzas. Esta hipotesis desprecia la masa del disco, lo cual se justifica a primera
aproximacién. Comenzando con el caso en el que la érbita de la galaxia compafiera estd en
el mismo plano del disco de la galaxia objetivo (Fig. 2.4), el potencial que actia sobre una
particula en el disco de la galaxia, localizada por sus coordenadas polares (r, #) en este plano,
es:

V = —GM(r* 4+ D* — 2rDcos )~ '/2. (2.11)

Por otra parte, si la galaxia es no estacionaria, y se mueve respecto al centro de grave-
dad de las dos galaxias (la objetivo y la companera), cada particula actuard por la fuerza
inercial en el marco de referencia de la galaxia objetivo, —GMu/D? donde u es el vector
unitario que enlaza los dos centro galacticos. El potencial correspondiente es expresado por
GM D 2r cos .
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Figura 2.4: El principio de accién de marea. Una galaxia compaifiera M se mueve con trayectoria coplanar con la
galaxia de disco objetivo. La fuerza de marea que experimenta el punto P en el plano con coordenadas polares (r, 0)
se obtiene al extraer la fuerza ejercida sobre O (que es, la fuerza inercial en el sistema de referencia en la posicién O)
de la atraccién que M ejerce sobre P (a lo largo de PM): Fiarea = fp — fo (Combes 2000).

El potencial debido a la perturbaciéon de marea en cada punto de la galaxia objetivo es
expresado en el sistema de referencia de la galaxia objetivo, por

Viet = —GM (1> + D* — 2rD cos0) /2 + GM D™r cos 0 + cte, (2.12)

el cual, al expandirse a segundo orden, da

GM 3r? 2 GM
Viot(r, 0) = 5 <1 —i—%cos@—i— 4—22008294- é + ) + oz rcosf
GM r? (1 3 r3 (2.13)
:Cte—Tﬁ Z+ZCOS20 +O ﬁ

El término en cosf desaparece del potencial, el cual es principalmente bisimétrico. Por lo
tanto existen dos polos de perturbacion, que explican la formacién de dos brazos espirales
en el disco de la galaxia objetivo.

En el caso en el que la companera orbita en un plano inclinado a un angulo ¢ respecto al
plano de la galaxia objetivo, las particulas de la objetivo a una distancia r desde el centro
experimentan una fuerza en direccién perpendicular al plano (Fig. 2.5)

F. = DGMsini[(D*+r? — 2rD cosf cosi) /> — D73
3GM r . . (2.14)
=572 D sin 2¢ cos 6.
La fuerza se calcula en el momento en el que la galaxia companera se encuentra en el punto
mas alto del plano de la galaxia objetivo. La fuerza de marea es del orden de GMr/D?
(como en el plano), y su dependencia azimutal no es mayor que la bisimétrica pero contiene
el término de Fourier m = 1, la cual indica le presencia de un brazo espiral (Combes 2000).
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Figura 2.5: La fuerza de marea perpendicular al plano: el plano de la drbita de la galaxia companera M tiene un
angulo ¢ con el plano de la galaxia objetivo, esto es, el 4ngulo entre zOy y yOM es igual a i (Combes 2000).

2.2.2. Simulaciones numéricas

El problema de tres cuerpos. En un encuentro gravitacional, las fuerzas de marea
decrecen como 1/D?; la interaccién es especialmente importante en el momento en el que la
distancia entre las galaxias es minima: las particulas de la galaxia objetivo reciben un impulso
y las aceleraciones adquiridas son transformadas por deformacion, después de que la galaxia
companera ha pasado. Los efectos principales son puramente cinematicos, lo cual explica el
éxito de las simulaciones de tres cuerpos ignorando la autogravedad entre las particulas: toda
la materia de las galaxias objetivo y companera son representadas por particulas, de masa
despreciable, que se mueven independientemente. Estas particulas estan sujetas al campo
gravitacional de las dos galaxias, cuyas orbitas relativas son calculadas de la misma forma
que en el problema de dos cuerpos. Ademas se justifica la autogravedad despreciable de las
particulas ya que las perturbaciones de marea modifican especialmente las partes externas
de las galaxias, las cuales estan al menos gravitacionalmente enlazadas.

Por lo tanto, si las particulas representan a las estrellas, asi como al gas y al polvo,
la aproximacién de las simulaciones de tres cuerpos es mas justificada por el gas, el cual
representa del 5 al 10% del total de la masa de una galaxia espiral y cuya autogravedad
es mas despreciable. La componente gaseosa es mucho mas perturbada por las interacciones
de marea que la componente estelar debido a su baja dispersion de velocidades y su mayor
extension en las regiones externas (gas atémico HI). La formacién de ondas de densidad
justo en el centro de galaxias perturbadas es, sin embargo, un fenémeno estelar basado
esencialmente en autogravedad (Combes 2000).

2.2.3. La formacion de filamentos, anillos y capas.

Filamentos. La simetria de la fuerza de marea, la cual contribuye a la formacién de dos
brazos espirales en un disco perturbado, permite la formacién de cuatro brazos si las dos
companeras son galaxias de disco. Cuando las masas de las dos galaxias en interaccion son
iguales o del mismo orden, los dos brazos espirales internos se unen para formar un puente
que desaparece relativamente rapido; los dos brazos espirales externos se trazan como dos
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estructuras con forma de ’antenas’, las cuales permanecen por uno o dos Giga-anos. Un
ejemplo famoso esta representado en las Figuras 2.6 y 2.7: Las Antenas (NGC 4038/39), el
cual es un sistema cercano a la fusién, en el 1iltimo estado de interaccion. Las simulaciones
muestran que estas estructuras en forma de antenas, cuyas particulas alcanzan la velocidad
de escape, se dispersan hacia el medio intergalactico poco después. Pero al final de estas
estructuras se forman complejos de gas, que se han detectado con observaciones en hidrégeno
atémico. Estos complejos también contienen grandes cantidades de gas ionizado, lo que
sugiere un aumento en la formacion estelar, probablemente desarrollado por los encuentros
estas estructuras en el medio intergalactico. Una vez que estos complejos se separan de la
galaxia madre pueden formar galaxias compactas enanas, las cuales puede decirse que son
de segunda generacién (Combes 2000).

Figura 2.6: Contornos de HI (hidrégeno atémico) superpuestos sobre una imagen 6ptica de Las Antenas (NGC
4038/39) (Combes 2000).
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Figura 2.7: Simulacién numérica de Toomre & Toomre (1972) del sistema NGC 4038-4039 (Las Antenas).

Galaxias con alta densidad en la zona central. De acuerdo con el valor del parametro
de impacto de la colision, los brazos espirales generados tendran un grado de mayor o menor
apertura o, mayor o menor extension, hasta que ellos se cierran como un anillo en una colisién
de frente. Este fendmeno, aunque es raro, es observado en algunas galaxias ’anillo’ tal como
la galaxia ‘Rueda de Carreta’ (Cartwheel) (fig. 2.8). Los anillos, que son esencialmente ondas
cinematicas, son bien reproducidos por simulaciones con particulas de prueba. El paso de una
galaxia companera masiva hacia el centro de la galaxia objetivo momentaneamente atrae a
las particulas hacia el centro; después de la perturbacién, las particulas regresan hacia afuera
y comienzan las oscilaciones dirigidas por la fuerza gravitacional tirada por el disco. Estas
oscilaciones se producen con frecuencias que dependen de la posicién radial inicial de las
particulas. Una onda de densidad se propaga suavemente hacia afuera, donde las particulas
se acumulan (Combes 2000).
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Figura 2.8: Prototipo de galaxias con estructura de anillo: la galaxia Rueda de Carreta (Cartwheel). Imagen del
Digitized Sky Survey (DSS) con campo de visién de 3°.508x3.339. Tomada de (Bonnarel et al. 2000).

Deformaciones. Mientras algunas galaxias con un plano distorsionado interactiian gravi-
tacionalmente con una companera, algunas son observadas relativamente aisladas; esto es,
que no han experimentado el paso de una companera por Giga-anos. El problema de la
persistencia de las deformaciones en estas galaxias ha sido solucionado al postular un halo
esférico de materia invisible que envuelve a la galaxia, sin embargo, la masa que se determina
con su curva de rotacion es casi igual a la masa del disco visible. La soluciéon puede venir
de la forma en que las galaxias evolucionan y acretan masa. Una galaxia acreta varias veces
su masa inicial en el tiempo de Hubble, esta acrecion probablemente es hecha a través de
nubes con un momento angular no relacionado con el de la galaxia inicial. Las torcas entre
la galaxia y sus elementos acretados se alinearan progresivamente con los varios momentos
angulares en una direccién en comun, la cual se convertird en el nuevo eje de rotacion de
la galaxia. Una galaxia espiral cambia su direccién de rotacién varias veces en su vida. Las
deformaciones gaseosas en las partes externas de los discos galacticos pueden ser sélo una
manifestacion de esta evolucién (Combes 2000).

Cascarones alrededor de galaxias elipticas. Los cascarones son filamentos muy delga-
dos y luminosos en forma de arcos circulares cuyo centro es la galaxia. Estas capas luminosas
corresponden a la proyeccién sobre el plano del cielo de pequenas porciones de esferas forma-
das por estrellas. La hipdtesis més plausible de su formacién es que estas estructuras estan
frecuentemente asociadas a distorsiones (brazos espirales y filamentos de material eyectado
a grandes distancias) que caracterizan la colisién o fusién de dos galaxias espirales; mediante
la cual se sugiere que una pequena galaxia espiral que incide sobre una galaxia eliptica tie-
ne como consecuencia la formacion de estas capas. La galaxia eliptica, siendo muy masiva,
dificilmente se perturbara en tal colision, mientras que la pequena, totalmente engullida, per-
derd su identidad, sus estrellas dispersadas en el campo gravitacional de la galaxia eliptica
formaran las capas. Simulaciones utilizando el modelo de tres cuerpos restringido confirmaron
este escenario: una colisién entre una eliptica (M ~ 10'2 M) y una espiral aproximadamente
cien veces menos masiva, termina en la formacién de estas capas (Combes 2000).
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2.2.4. La formacion de galaxias elipticas.

El gran porcentaje de galaxias observadas que tienen cascarones (20 %) sugiere una tasa
importante de fusiones entre galaxias. Se puede estimar que el nimero de galaxias com-
paneras ‘devoradas’ por cada galaxia en el cielo es de 4 o 5. Ademas, la fusién de dos
galaxias espirales de masa comparable puede resultar en una galaxia eliptica (Combes 2000).

La existencia de dos tipos de galaxias, elipticas (esferoidales) y espirales (discos), es un
viejo problema en astronomia extragalactica. De acuerdo con la interpretacion tradicional, en
la cual las galaxias se forman justo después del Big Bang, las estrellas en sistemas esferoidales
se forman muy rapidamente a partir de una nube protogalactica, antes de que haya una
completa disipacion de la componente gaseosa. Las estrellas de las galaxias de disco, por otra
parte, se forman mas lentamente en las nubes de gas que han tenido tiempo de contraerse y
aplanarse en forma de discos por la rotacién. Por lo tanto, es posible estimar el ntimero de
galaxias fusionadas desde el inicio del Universo. Este puede ser de 10 a 20 %. Este porcentaje
es cercano a la proporcién de galaxias elipticas en el Universo.

La formacién de galaxias elipticas podria no solo ocurrir a través de la fusion de gala-
xias de masa comparable, pues si se toman en cuenta las galaxias companeras pequenas, la
formacion de elipticas seria mas progresiva. Por otra parte, observaciones realizadas con el
satélite IRAS en 1984 han revelado que las galaxias mas brillantes en el cielo y en sistemas
infrarrojos son sistemas en proceso de fusion y galaxias en interaccion. El flujo en el lejano
infrarrojo es directamente dependiente de la razén de formacién estelar (la emision del polvo
es calentada por las nuevas estrellas). Enormes eventos de formacion estelar estdn presentes
en esas galaxias en fusién, lo cual podria explicar la gran abundancia de ciimulos globulares
en galaxias elipticas. Algunas supernovas y vientos estelares generados en el curso de tales
brotes de formacion estelar podrian dirigir hacia afuera la componente gaseosa cargada a lo
largo de espirales, lo cual explica su ausencia en la galaxia eliptica final (Combes 2000).

2.2.5. Galaxias activas.

Una fraccion de galaxias tienen una distribucion espectral mas amplia de la que se espera
de una coleccion de estrellas, gas y polvo. Estas emiten obre todo el rango espectral, desde
el radio hasta los rayos X, sugiriendo que esta radiacién es no térmica. Ademads, las zonas
optica y UV de su espectro frecuentemente revelan lineas de emision numerosas fuertes y muy
anchas. Estas galaxias son llamadas galaxias activas, y ejemplos de éstas incluyen galaxias
Seyfert, radiogalaxias, y quasares. La emisién no térmica de galaxias activas emana de una
regién central muy pequena, la cual se llama nicleo activo de galaxia (AGN, del inglés active
galactic nucleus) (Mo et al. 2010).

La radiacion de un AGN se cree que es resultado de la acrecion de materia por un agujero
negro supermasivo en el centro de la galaxia. Los AGNs son las fuente, méds luminosa y
persistente de radiacién electromagnética en el universo y, como tales, pueden ser usadas
como medio de deteccién de objetos distantes (Schneider 2006). Observacionalmente, es
conocido que puede haber una relacién entre las interacciones de galaxias y la generacion de
energia en los nucleos de las galaxias (Barnes & Hernquist 1992):
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Galaxias starburst. Se ha demostrado que las galaxias peculiares del catdlogo de Arp
tienden a ser mas azules, en promedio, que las galaxias aisladas. Una explicacion probable
es que las interacciones aceleran la formacién de estrellas conforme el gas se comprime en
choques y colisiones de nubes. Sin embargo, estos efectos dependen de la orientacion de los
discos y la geometria orbital, por lo que los brotes de formacién estelar (satrburst) no se
encuentran en todas las colisiones.

Galaxias luminosas en infrarrojo (Infrared-Luminous Galaries.) Los ejemplos
mas extremos de galaxias con brotes de formacién estelar son aquellos cuya emisién es gene-
rada principalmente en el bulbo. Ejemplos de este fenomeno fueron revelados por el satélite
IRAS que detect6 fuentes con luminosidades infrarrojas arriba de 10! L, de las cuales las
mas brillantes eran sistemas de galaxias en fusién. Observaciones en CO indican que estos
objetos usualmente contienen grandes cantidades de gas en su bulbo. Simulaciones numéricas
indican que la fusion de dos galaxias de masa comparable pueden crear concentraciones de
gas nuclear considerables. La acumulacién de gas en el centro de cada galaxia anterior a la
fusién y que eventualmente se hunda hacia el centro del consiguiente remanente se debe a
la friccién dindmica (Barnes & Hernquist 1992). Hay indicaciones de que muchos o incluso
todos los objetos ultraluminosos de IRAS poseen niicleos dobles y que la intensidad de la
emisiéon esta relacionada con la proximidad de su nicleo. Las simulaciones numéricas indican
que la fase de ntcleos dobles es corta y no hay un mecanismo claro por el cual la emisién en
infrarrojo se apague una vez que los ntcleos han fusionado.

Galaxias Seyfert. Los AGN mas comunes en el Universo Local son los que estudié Seyfert
en 1943. Estudios apuntan a que las galaxias Seyferts tienden a ser encontradas en galaxias en
interaccién con companeras cercanas. Existen también indicaciones de que las fusiones entre
galaxias (mergers), ademéds de los encuentros transitorios, estdn relacionados con la actividad
Seyfert. Algunas Seyfert muestran multiples nicleos y colas de marea, caracteristicos de la
fusién de galaxias. Simulaciones numéricas demostraron que la acrecion de pequenos satélites
de disco ricos en gas generan un rapido flujo de gas hacia el nicleo de la galaxia (inflows)
nuclear de gas y remanentes que han sido distorsionados, pero la mayoria son discos sin
rasgos distintivos. Como en la fusion de galaxias de masas comparables que contienen gas,
estos “inflows’ pueden ser dirigidos por barras estelares de grandes escalas excitadas por
un satélite que decae. Ademas este efecto puede operar incluso si la barra no es generada
durante la fusién de galaxias. En algunos casos la fuerza de marea de la galaxia satélite
comprime las orbitas de gas en el disco, dejando una disipacion rapida en la lineas de flujo
que se cruzan. Si el gas es autogravitante, éste se puede fragmentar y las burbujas de gas
sobrantes se hundirdn hacia el centro del disco, cediendo momento angular a las estrellas
que las rodean via fricciéon dinamica. Es natural suponer que eventos como este pueden
generar simultaneamente actividad Seyfert y dejar remanentes con morfologias amorfas o
perturbadas (Barnes & Hernquist 1992).

Cuasares (Quasars) Los Cuasares son los miembros més luminosos de las clases de
AGNs. Estudios de estructuras morfologicas de galaxias que hospedan un quésar indican
que una gran fraccion de éstas estan perturbadas. Entre los quasars de bajo corrimiento al
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rojo, 70 % o mas han tenido companeras cercanas, algunas poseen caracteristicas de colas
de marea y algunas otras parecen estar enlazadas con sus galaxias vecinas por puentes
o tienen evidencia de ntcleos multiples. Las simulaciones numéricas demuestran que las
fuerzas de marea pueden dirigir gas hacia el interior del nicleo de galaxias en interaccion,
pero no predicen si se formarda un AGN. Ademds no es claro si los modelos de galaxias son
caricaturas de las galaxias que contienen un quasar. Sin embargo, las colisiones entre galaxias
y un abundante suministro de gas son ingredientes necesarios para formar quésares, entonces
se espera que los AGNs sean mas abundantes a altos corrimientos al rojo (redshifts) més que
en el Universo Local ya que las interacciones eran mas frecuentes entonces y mas gas libre
estaba disponible.

Radiogalaxias. Algunas galaxias son productos de fusiones. Estos objetos muestran irre-
gularidades estructurales muchas veces asociadas con candidatos a fusién, incluyendo ca-
minos de polvo, colas, puentes, capas, y nucleos dobles. Algunas presentan evidencia de
reciente formacion estelar y niveles poco usuales de emisién infrarroja, sugiriendo que son
relativamente jovenes. Las simulaciones numeéricas indican que los remanentes de la fusion
de galaxias son morfolégicamente similares a galaxias elipticas y que si las galaxias involu-
cradas son ricas en gas, una considerable cantidad de gas caerd hacia el nicleo del remanente
de la fusion de galaxias. La cinematica de radio galaxias elipticas es bastante similar a las
normales y algunos candidatos a fusionar tienen perfil de luminosidad RY*. Argumentos
fenomenoldgicos sugieren que el gas continuara fragmentandose y contrayéndose a pequenas
escalas y eventualmente podria formar un agujero negro o ser acretado por uno existente
(Barnes & Hernquist 1992).

2.2.6. Implicaciones cosmologicas

El modelo A-Cold Dark Matter (ACDM) es una parametrizacién del modelo cosmoldgico
del Big Bang en el cual el Universo contiene materia obscura fria y una constante cosmolégica
(A) asociada con la energia obscura. Frecuentemente se hace referencia a este modelo como
el ‘modelo estandar’ del Big Bang pues provee argumentos razonables de las propiedades
observacionales del Universo.

Utilizando el efecto Doppler es posible medir la velocidad de rotacion de las galaxias
espirales tomando en cuenta la inclinacién del disco. La grafica de velocidad respecto a la
distancia al centro galactico se llama curva de rotacion. Se ha observado que las curvas de
rotacién de galaxias espirales no decrecen més alla del disco visible (Rubin et al. 1978), lo
cual sugiere que existe otra componente del disco que es un halo de materia oscura (Mo et al.
2010).

Si la mayoria de las galaxias se encuentran dentro de halos masivos oscuros, entonces
la fusion de dos galaxias involucra la fusién de los halos primero. En una simulacién de la
fusion de dos galaxias, los halos oscuros individuales han sido incluidos alrededor de cada
galaxia, y su rol ha sido muy importante: recibir el momento angular orbital de los discos en
fusion y acelerar la fusion de las galaxias visibles. En escenarios cosmoldgicos de formacion
jerarquica de galaxias, pequenos halos se virializan primero, y progresivamente fusionan para
formar halos cada vez mayores. La fusién de sistemas visibles no sigue la misma velocidad
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que los halos, por lo que es probable que en un estado avanzado de interaccion de galaxias,
estas tengan ya un halo comun.

El ntimero de interacciones y fusiones que experimenta una galaxia durante su vida puede
poner restricciones sobre los diferentes modelos del Universo y en particular sobre los valores
de su densidad. En el modelo estdndar de materia oscura fria (CDM) con una densidad
critica Q = 1, la masa acretada por galaxias durante los iltimos Giga-afos (~ 10° afios), es
todavia una gran fraccion de su masa actual, mientras que la acrecién declina mas rapido en
modelos abiertos (£2 < 1). Observaciones de galaxias revelan que la mayoria de ellas posee
discos estelares muy delgados, mientras que la acrecion satelital es muy eficiente en discos
gruesos. La estadistica sobre el grosor de discos puede servir para restringir la razén de fusion
de galaxias y determinar los modelos del Universo (Combes 2000).

2.3. Catalogo de pares aislados de galaxias (KPQG)

La anisotropia de la distribucién de galaxias en el cielo, en particular la tendencia a for-
mar pares cercanos, fue notada desde los inicios del siglo XIX. El primer estudio sistematico
de galaxias dobles fue iniciado por Lundmark en 1927, quien propuso que dos galaxias com-
prenden un par si su separaciéon angular no excede el didmetro angular de la componente
mas grande. Mas adelante, Holmberg, en 1937, presentd un catalogo de 827 sistemas de ga-
laxias, de los cuales 533 son pares de acuerdo con su criterio: dos galaxias son fisicamente
par si su separacién angular no excede la suma de sus didmetros angulares. Sin embargo,
alrededor del 40 % de los pares de Holmberg eran ficticios pues debido a la pequena escala
de los negativos, algunas estrellas con halos fotograficos fueron incluidas, ademas de que el
criterio de Holmberg no distingue pares aislados de aquéllos que son miembros de sistemas
multiples (grupos o ciimulos). Page, en 1952, condujo las primeras mediciones de velocidades
radiales de galaxias dobles del catdlogo de Holmberg. Fue hasta la década de los 60s, que
con el Palomar Observatory Sky Survey, se produjeron los catalogos Catalogue of Galaxies
and Clusters of Galazies (CGCG) y el Morphological Catalogue of Galazies (MCG), y con
ellos fueron reconocidos una cantidad importante de casos de galaxias en interaccién y siste-
mas multiples, colectados en el Atlas of Interacting Galazies por Voronstov-Vel’yaminov, en
1959. Imégenes a gran escala de algunos pares en interaccion pueden ser vistos en el Atlas
of Peculiar Galazies, de Arp, hacia 1966. A algunas de las galaxias dobles en estos catdlogos
no se les aplicé un criterio de seleccion consistente para identificarlas como tal. Era necesa-
rio un nuevo catalogo de galaxias dobles, en el cual los pares serian seleccionados a partir
de sus propiedades observadas. Este trabajo se realizé en el Catalogue of Isolated Pairs of
Galazies, por Igor Karachentsev en 1972. Asi, un par fisico de dos galaxias consiste en dos
galaxias suficientemente cercanas una a la otra, tal que la energia de interaccién entre ellas
y cualquier galaxia vecina debe ser menor que la energia potencial de interaccién entre las
dos galaxias en el par.

En el catalogo KPG, dos galaxias con didmetro angular a; y as, respectivamente, y
separacién mutua, x19, satisfacen el criterio de aislamiento si,

T/ T12 > Xa;/aq, To;/T12 > Xa;/az, (2.15)
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donde 7 indica cada galaxia vecina cuyo didmetro angular es a;, ocurre en el intervalo
ar < a; < Aaq, Cas < a; < Aas. (2.16)
Para el criterio basico en el catdlogo, se adoptan lo siguientes valores adimensionales,
x=5 &=1/2, =4 (2.17)

En adicién al criterio de aislamiento bésico, denotado por (——), el catdlogo KPG incluye
tres criterios fuertes adicionales, con los siguiente parametros,

=10, £€=1/2, A=4 (+-), (2.18a)
x=5 £=1/4, A=4 (—+), (2.18b)
Xx=10, £€=1/4, A=4 (++). (2.18¢)

Una ilustracién esquematica de pares que satisfacen (2.17) y (2.18) se muestran en la Figura
2.9.

Figura 2.9: Criterios de aislamiento del catdlogo KPG (Karachentsev, 1. 1987). En los cuatro paneles z12 representa la
distancia entre las galaxias que componen el par y z;; la distancia de la galaxia j del par (j = 1, 2) a la i-ésima galaxia
vecina. El panel superior izquierdo esquematiza el criterio de aislamiento (—, —) dado por la ecuacién (2.17); el panel
superior derecho representa al criterio (+, —) dado por la ecuacién (2.18a); los paneles inferiores corresponden a los
criterios (—, +) y (+, +) dados por las ecuaciones (2.18b) y (2.18c) respectivamente.

Karachentsev, I. (1987) también presenta el tipo de interaccién en el catdlogo segin la
morfologia adquirida por la interaccién que se muestra en los diagramas de la Figura 2.10.
Con el tipo L se indican pares en los que una o ambas galaxias tienen una estructura lineal
extendida de tipo cola (que en inglés es tail y se indica por t), puente (br, de bridge), o una
combinacién (brt) (paneles izquierdos de la Figura 2.10). El tipo A indica una atmdsfera
‘comun’ alrededor de ambas componentes con una simetria amorfa (am), o como de una
cascara irregular (sh) (paneles al centro de la Figura 2.10). La ultima clase de interaccién,
D, indica perturbacién en la estructura espiral o en la forma general de una (1) o dos (2) de
las componentes (paneles derechos de la Figura 2.10). A primera aproximacién, esta tipologia
depende solo débilmente de la orientacién de un par de galaxias respecto a la linea de vision.
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Figura 2.10: Tipos de interaccién del catdlogo KPG (Karachentsev, I. 1987). Los pédneles de la izquierda esquematizan
a los pares de galaxias con interaccién de tipo L, arriba las galaxias presentan un puente (br) y abajo las galaxias
tienen cola (t); los pdneles del centro representan la interaccién tipo A, la atmdsfera con simetria amorfa (am) en el
pénel superior y en el inferior irregular (sh); los paneles de la derecha tienen interaccién tipo D, arriba la perturbacién
es sobre una de las componentes del par (1) y abajo sobre las dos (2).

De acuerdo con Karachentsev, I. (1987), la investigacion sistematica de galaxias dobles
nos provee de informacién importante acerca de las condiciones de formacion y propiedades
de la evolucion de las galaxias.
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Capitulo 3

Cinematica y dinamica de galaxias de
disco

Este capitulo contiene la explicaciéon de los métodos que seran utilizados para el andlisis
cinematico y dinamico del par de galaxias KPG 486. La cinematica y dindmica de las galaxias
se puede calcular a través de las observaciones a las lineas de emision o absorcion del gas
y las estrellas que las componen. Como se vio en el capitulo anterior, las galaxias de disco
son mas azules que las galaxias elipticas debido a que contienen formacion estelar y que una
de sus componentes principales es el gas de hidrégeno atémico neutro (HI) y el hidrégeno
molecular (Hy). En la primer seccién de este capitulo se explica como se forma la emisién
del hidrégeno atémico neutro (HI) y ionizado (HII), y cémo la emisién de la molécula de
CO funciona como trazador del hidrégeno molecular. En la segunda seccién se expone como
a través de estos datos se obtiene la cinemaética de las galaxias espirales. Por tltimo, se
describen los métodos para obtener la masa de cada galaxia y la masa orbital de un par de
galaxias.

3.1. Medio interestelar en galaxias

Las galaxias estan formadas principalmente por estrellas, pero esas estrellas estdn in-
mersas en un medio gaseoso relativamente difuso y frio. Su densidad es en promedio de 1
particula por cm™3, 10 cm ™2 en nubes de hidrégeno atémico, y 1000 cm ™2 en nubes molecu-
lares. Su temperatura va de 5 K en estas ultimas regiones, hasta 10* K en regiones ionizadas
calentadas por estrellas jovenes. El hidrégeno forma en su mayoria al gas interestelar y el
helio es alrededor del 25%. Otros elementos se presentan en cantidades minimas. El gas
interestelar es enriquecido por elementos pesados eyectados por estrellas (en explosiones de
supernovas y vientos estelares).

La distribucién de gas en galaxias se obtiene de un grupo de datos complementarios de
varias longitudes de onda: en el éptico dominan las lineas de emisiéon de las regiones ionizadas
o regiones H II (es notable la linea Ha); en el radio en centimetros domina la radiacién térmica
que también indica la presencia de regiones H II, y la linea de 21 c¢m del hidrégeno atémico
(H I) que permite el mapeo de galaxias a gran escala y a muy grandes distancias del centro;
en el radio, en milimetros, domina la linea de 2.6 mm de la molécula de mondxido de carbono,
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CO, que es un trazador de la molécula de Hy y de nubes moleculares densas, las cuales estan
mucho mas concentradas hacia el centro que las nubes de gas atémico. Mientras que las
lineas de absorcién proveen informacién acerca del contenido estelar (lineas que vienen de
las atmosferas estelares), las lineas de emisién permiten el estudio de la distribucién de gas
ionizado (Estalella & Anglada. 1999, Combes 2000, Mihalas & Binney 1981).

3.1.1. El gas atémico

El gas atémico, compuesto mayoritariamene por hidrogeno, se halla concentrado en las
nubes difusas de hidrégeno neutro. Dichas nubes, llamadas regiones HI, se caracerizan por
tener densidades relativamente bajas (n ~ 1 — 100 cm™3) y temperaturas de T' ~ 10*> K. En
estas condiciones el gas de hidrégeno esta por completo en forma atémica neutra. Los posibles
iones que se forman se recombinan rapidamente y las moléculas son destruidas facilmene por
la radiacién ultravioleta que se encuentra en el medio interestelar.

La linea de 21 ¢m que permite observar el hidrégeno atémico fue predicha en 1945 por
Van de Hulst a instancias de Oort. Fue detectada simultdaneamente por los grupos de Harvard
(Ewen and Purcell), de Leiden (Muler and Oort) y de Sidney (Christiansen and Hindman).
Fue la primera linea espectral detectada en radioastronomia y su observacion permitio detec-
tar por primera vez el hidrégeno neutro interestelar en forma atémica y estudiar la estructura

global de la Galaxia (Estalella & Anglada. 1999).

La transicién de 21 cm.

La linea de 21 c¢m se debe a un desdoblamiento hiperfino del estado fundamental del
atomo de hidrégeno debido al acoplamiento de los espines del protén y el electrén. La transi-
cién del espin de paralelo (F' = 1) a antiparalelo (F' = 0) va acompanada de la emisién de un
fotéon cuya frecuencia es v = 1420405 751.786 + 0.001 Hz, que corresponde a una longitud
de onda aproximada de 21 cm (Estalella & Anglada. 1999).

Figura 3.1: Transicién hiperfina del 4tomo de hidrégeno (Estalella & Anglada. 1999).

Distribuciéon del gas interestelar.

Existe una correlacion entre masa del hidrégeno atomico en galaxias y su tipo morfoldgico.
Las galaxias tardias de tipo Sc e Irr son las mas ricas en HI respecto a su masa total. Las
galaxias elipticas son extremadamente pobres en gas neutro. Esta ausencia de gas sugiere que
existen vientos galacticos suficientemente fuertes para que la galaxia pierda el gas residual
eyectado por las estrellas, las que llegan a tener mas gas son provistas por la acrecién de una
companera espiral. La proporcion de HI sobre la masa total de una galaxia varia desde 1 a
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2% en galaxias espirales de tipo temprano (Sa) hasta arriba de 30 % en galaxias irregulares
(Irr) y es el 10 % del promedio de la masa de galaxias espirales (Combes 2000).

3.1.2. Regiones HII

Si una estrella joven es suficientemente caliente (7' > 10000 K), sus fotones UV pueden
ionizar el medio circundante, formando una regién HII. Los electrones libres y los nicleos
creados de esta manera se pueden recombinar y emitir nuevos fotones, o bien pueden calentar
el gas por colision con otros dtomos. De esa forma la radiacion emitida por la estrella es
transmitida al medio circundante y hace que emita también radiacion. Otros tipos de regiones
ionizadas no relacionados con objetos jévenes son las nebulosas planetarias, las envolventes
de novas y los restos de supernovas y, en general, estrellas con envolturas ionizadas.

Las regiones HII son observables en un amplio intervalo de longitudes de onda, desde el
UV hasta el radio. Los atomos son continuamente ionizados por la estrella central y, a su vez,
los electrones libres y los iones se recombinan. En el proceso de recombinacién de un electron
y un ion, el electrén va cayendo en cascada hacia los estados de menor energia, emitiendo
lineas de recombinacion. Por otra parte, el continuo también emite radiacién, producida por
interacciones entre particulas cargadas no ligadas. Debido a que las particulas son libres, sus
estados de energia no estan cuantizados y la radiacién resultante de los cambios en su energia
cinética es continua sobre el espectro. Esta emision es conocida como radiacién libre-libre.

Lineas espectrales en regiones HII.

En las regiones HII, los atomos de hidrégeno se estdn recombinando continuamente. El
electréon no siempre pasa directamente al estado fundamental, sino que este proceso puede
caer en cascada por los niveles cuanticos, perdiendo energia y emitiendo fotones de longitu-
des de onda caracteristicas, que dan lugar a una serie de lineas espectrales llamadas lineas
de recombinacién.

Los niveles de energia del electron en el atomo de hidrégeno y deméas atomos hidrogenoi-
des, vienen dados, en el caso no relativista, por

22 et 72

En = n2h?

(n=1,2,3..), (3.1)

donde, i es la masa reducida del electron que depende de la masa del ntucleo, e es la carga
del electrén, n el nimero cuantico principal, Z el nimero atémico del atomo y h la constante
de Planck. Los niveles de enegia suelen ponerse en términos de la constante de Rydberg

R 2mpet  2m*meet M
k3¢ R3¢ m.+ M

~ R (1 - mﬁ) , (3.2)

donde c¢ es la velocidad de la luz en al vacio, m,. la masa del electron y R, es la constante
de Rydberg para un atomo de masa infinita M = oo:

2m2meet

_ —1
Rog = =35 = 109737 em ™" (3.3)
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Al pasar del nivel n + An al nivel n, se emite un fotén con energia

1 1
AE,iann = Bnian — B, =hRcZ? | — — —————|. 3.4
o = Fura 2| (3.4
La frecuencia del fotén sera,

1 1 1
n nn:_AEn nn:RZ2 S T T A o | 3.5
Vrann = A ¢ [nQ (n—l—An)?] (3:5)

que, para transiciones en que An << n, puede aproximarse por

2RcZ?
UntAnn ™ 63 An. (3.6)
n

Por ejemplo, para el hidrégeno, para An = 1, se tiene:
n=2 v=457x10"Hz )= 6563 A (visible) (3.7)

Las diferencias entre las lineas de recombinacién de distintos elementos vienen dadas por
la constante de Rydberg.

Para designar a las lineas de recombinacion, primero se indica el elemento (p. ej. H),
luego el nivel n méds bajo de la transicién (p. ej. 2) y finalmente el valor de An utilizando
las letras griegas «, 3, 7v... Las series de Lyman, Balmer, Paschen, Brackett, corresponden
respectivamente a las transiciones con n = 1,2, 3, 4. Por ejemplo:

(Lyman) Lya — Hla (UV)

(Balmer) Ho — H2a (visible)

(Balmer) HB — H2p (visible) (3.8)
(Paschen) Py — H3vy (IR)

(Bracket) Ba — H4a (IR)

3.1.3. Nubes moleculares

La formaciéon de moléculas en el medio interestelar es posible cuando la densidad de la
region es elevada, lo que hace que las colisiones entre &tomos sean més frecuentes. Sin embar-
go, aunque se pueda formar una molécula por colision entre atomos, esta puede ser disociada
facilmente por un foton UV. Una buena proteccién frente a la disociacién se encuentra en el
polvo interestelar, que absorbe la radiacion UV. Los dos factores que favorecen la produc-
cién y preservacién de las moléculas (densidad elevada y presencia de granos de polvo) se
encuentran en las regiones mas densas y frias del medio interestelar, las nubes moleculares.

En las nubes moleculares es donde tiene lugar el proceso de formacion estelar. Asi, es-
tudiando las nubes moleculares se pueden conocer las condiciones iniciales a partir de las
cuales, mediante un proceso de colapso gravitatorio, pueden formarse nuevas estrellas. Asi-
mismo, el gas molecular permite obtener informacién sobre las etapas mas tempranas de
la evolucién estelar, cuando el objeto estelar joven atraviesa una fase muy energética de
eyeccién de materia en forma de un intenso viento estelar, que interacciona con el material
molecular del medio donde se ha formado.
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Transiciones moleculares.

Una molécula puede presentar, fundamentalmente, tres tipos de transiciones: rotacionales
(que involucran la rotacién de la molécula como un todo, y por tanto, un giro de los nicleos
unos respecto a otros), vibracionales (ocurren cuando los nicleos vibran en torno a su posi-
cién de equilibrio) y electrénicas (que suponen un cambio en la distribucién de la nube de
electrones). Aunque estos tres tipos de transiciones no siempre se presentan de manera ais-
lada, en la aproximacion de Born-Openheimer, que consiste en tratar de forma separada los
movimienos de los nicleos y de los electrones, se pueden considerar por separado los estados
energéticos de los electrones y de los ntcleos, y asi, separar las transiciones correspondientes
entre estados.

Transiciones rotacionales.

El momento angular de una molécula diatémica es

L=1Iw (3.9)
donde I, el momento de inercia de la molécula, viene dado por el producto de la masa
reducida de la molécula, %ff@, y el cuadrado de la distancia entre los nucleos, rq:

M1M2 2
= — 7. 3.10

Ml i ]\4’2 Ty ( )
La energia rotacional serd por lo tanto,

1 L?

E=ZTw?=". 11

2™ T oI (3.11)

La solucion de la ecuacion de Schrodinger para una molécula diatémica indica que el
momento angular estd cuantizado y solo puede tomar valores

Ly=hlJ(J+D)"* J=0,1,2,3.. (3.12)
donde J es el nimero cuantico rotacional. Los niveles de energia seran,

hQ
Ey= o770 + 1)) (3.13)

Dado que las tnicas transiciones permitidas por las reglas de seleccién son aquéllas en que
J varfa en una unidad (J — J — 1), la frecuencia de una transicién vendrd dada por

Ey—E;,  h
Va—1= h T 42

5. (3.14)
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La molécula de CO.

La molécula de Hs es el componente fundamental de las nubes moleculares. Sin embargo,
esta molécula carece de transiciones facilmente excitables en las condiciones generales de las
nubes moleculares, por lo que es poco apropiada para su estudio directo. Por lo tanto, la
molécula que resulta mas importante para el estudio generalizado de las nubes moleculares
es la de CO, debido a que presenta caracterisicas que la hacen idénea para el estudio del
medio interestelar:

» Es la molécula més abundante después del Hy ([Hy/CO] ~ 5.5 x 10%) y presenta
transiciones rotacionales (Miralles-Caballero et al. 2011).

= Es una molécula resistente, su energia de disociacion es de 11.2 eV.

» La temperatura caraceristica ' = hr/k de sus transiciones rotacionales de bajo nimero
cuantico es del orden de la temperatura cinética tipica de las nubes moleculares, T}, ~ 10
K,

COJ=1—0) T=5532K, A=26mm (3.15)
CO(J=2—1) T=11.066K, X=13mm. ’
Por lo tanto, la energia cinética disponible en las colisiones es suficiente para poblar
eficientemente los niveles rotacionales bajos de la molécula de CO.

= La temperatura de excitacion de la transicién es cercana a la temperatura cinética de
la nube molecular y no a la temperatura de fondo.

3.2. Cinematica de galaxias espirales.

Antes de que las nebulosas espirales fueran identificadas como galaxias, como resultado
de la inclinacién de las lineas de absorcién en el espectro, hacia los 1920s su rotacion fue
descubierta. En los 1970s, las curvas de rotacién (V(r)) se obtuvieron en frecuencias 6pti-
cas en las regiones centrales a partir de las lineas de absorcion de estrellas y de las lineas
de emisién de regiones H II en la zona externa (Rubin et al. 1978). En los observatorios
Westerbork (1970s) y VLA (1980s) se determinaron un gran nimero de curvas de rotacién
observando la linea de emisién de 21 cm (H I), confirmando lo que ya se habia demostrado
con las observaciones en la linea de Ha: que las curvas de rotacion se hacen planas a grandes
distancias (Combes 2000).

3.2.1. Rotacion en galaxias espirales.

La velocidad de rotacién en galaxias se determina a partir de las velocidades radiales que
se miden para distintos puntos sobre cierta galaxia. Estas velocidades radiales se obtienen
a través del corrimiento en longitud de onda, al rojo o al azul, de las linea de emisién o de
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absorcién debido al efecto Doppler!. Asi, conociendo el corrimiento de una linea de emisién
para un punto dado en una regién HII, se puede obtener su velocidad radial.

Para obtener las velocidades de rotaciéon de una galaxia a partir de de las velocidades
radiales, se supone un disco bien definido, circular y sin espesor, en un plano P, este plano
forma un dngulo 7 con el plano del cielo P’, por lo que en el plano del cielo se ve la proyeccién
del disco, es decir, una elipse, cuyos semiejes mayor y menor, a y b respectivamente, dependen

del angulo ¢ por la relacién
b
i = arccos <—> : (3.16)
a

Figura 3.2: Diagrama para obtener la velocidad de rotacién del disco de una galaxia a partir de la velocidad radial
de la misma (Mihalas & Binney 1981).

En la Figura 3.2 se muestra el disco de la galaxia en el plano P, cuyos puntos son descritos
por las coordenadas polares R y 6. El plano P’ tendrd una inclinacién ¢ respecto al plano P
de la galaxia, la interseccion de estos planos forma una linea perpendicular llamada linea de
nodos, que contiene al centro del disco de la galaxia. La proyeccién del disco en el plano P’
es una elipse cuyos puntos se describen con las coordenadas polares p y ¢.

Observacionalmente se mide la velocidad radial, V,(p, ), para cada punto dentro de
esta elipse. Al trasladar este vector sobre la linea de vision hasta intersectarlo con el plano
P, se puede descomponer en tres ejes ortogonales (z,vy, z) sobre este plano, tales que x es
perpendicular al radiovector R, y es una prolongacién de R y z perpendicular al plano P
(ver Fig. 3.2).

La descomposicion de la velocidad radial V,. dard una componente tangencial de velocidad

O(R, ) cosfsini, (3.17)

!Considérese un objeto que en reposo emite un fotén de longitud de onda A,ep. Si el objeto se mueve con
velocidad v respecto al obervador, la longitud de onda observada A,ps sera

)\obser'uada - A'r'eposo _ ig

/\reposo

con ¢ la velocidad de la luz (Malacara 2004).
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una componente radial
II(R, 0) sin 6 sin i, (3.18)
y una componente perpendicular
—Z(R,0)cosi. (3.19)
Al considerar que toda la galaxia se mueve respecto a nosotros con una velocidad sistémica

Vb, tenemos la siguiente expresién para la velocidad radial de un punto con coordenadas
(p,®) en P’y coordenadas (R, 0) en P:

Vi(p, @) = O(R,0) cosfsini + II(R,0) sinfsini — Z(R, 8) cosi + Vj. (3.20)

Por otro lado, (p, ¢) v (R, 0) se relacionan por
R? = p*(cos® ¢ + sin® ¢ sec? i) (3.21)
tan f = tan ¢ sec:. (3.22)

De las ecuaciones (3.20), (3.21) y (3.22), las tres componentes, O, IT y Z, no pueden dedu-
cirse conociendo unicamente V., por lo que se imponen las siguientes restricciones: simetria
axial, de manera que O, I y Z dependen solamente de R y que el movimiento predominante
en la galaxia es el de rotacién, de tal forma que los movimientos circulares en cada punto
son despreciables, por lo que II = Z = 0. Por lo tanto se obtiene la expresion:

Vi(p, @) = Vo + O(R) cosfsini (3.23)
A partir de la ecuacién (3.23), la velocidad de rotacién de un punto en la galaxia seré:
V;"(pa ¢) — Vb
OR)=|—F+—— 3.24
(E) ( cosfsini /)’ (3:24)

con las ecuaciones (3.21) y (3.22) para relacionar las coordenadas en cada plano y la expresién
(3.16) para la inclinacién ¢ (Fuentes-Carrera 1999).

Cuando se mide V., y utilizando los datos obervacionales, Vp, p, ¢, a 'y b, se obtiene O(R),
la grafica de © contra R serd la curva de rotacién de la galaxia. La Figura 3.3 muestra un
nimero de curvas de rotacién obtenidas de esta forma (Rubin et al. 1978, Mihalas & Binney
1981).

Figura 3.3: Curvas de rotacién de galaxias espirales obtenidas con mediciones épticas (Rubin et al. 1978).
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Algunos modelos tedricos del campo de velocidades radiales y su correspondiente curva
de rotacién se pueden ver en la Figura 3.4 (Amram 1991).

Figura 3.4: (a) Mapa de isovelocidades radiales y curva de rotacién asociada para un cuerpo rigido. (b) Mapa de
isovelocidades radiales y curva de rotacién para velocidad constante respecto al radio (curva plana). (c) Mapa de
isovelocidades radiales y curva de rotacién asociada para un aumento de la forma 1 — e para la velocidad seguida
de una disminucién kepleriana de la misma (Amram 1991).

3.2.2. Resolucion optica.

La distribucién de gas en las galaxias se obtiene de un grupo de datos en diferentes
regiones del espectro y que son complementarios entre si. En particular, en la region del
optico del espectro electromagnético dominan las lineas de emisién del hidrégeno ionizado,
donde es apreciable la linea de Ha (6563 A) En el disco de una galaxia espiral las regiones
H IT son ionizadas por la radiaciéon de estrellas jovenes y masivas, que en la mayoria de los
casos se encuentran a lo largo de los brazos espirales. Su distribucion radial tiene un maximo
a un cuarto de la distancia desde el centro hasta la region méas exterior de la galaxia. Esta
es una gran concentracién en comparacion con la distribucion de hidrégeno atémico, cuya
densidad méxima casi siempre se encuentra fuera de la estructura espiral visible. Para el
analisis de los campos de velocidades de una galaxia, lo més utilizado son las observaciones
en las lineas de emisién de gas ionizado, este analisis se complementa con el estudio del
espectro en frecuencias de radio de la linea de 21 cm de HI (Mihalas & Binney 1981, Combes
2000).

Métodos de observacién para la determinacion de la cinematica de galaxias.

» Lineas de absorcion. Dan informacion de la componente estelar, son dificiles de obtener
y no se extienden en todo el disco. Estas lineas se usan para comparar las velocidades
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de rotacién de estrellas con la velocidad de rotacion del gas.

» Espectroscopia de rendija larga (‘long-slit’). Se observan las lineas del gas ionizado (Ho
y N II), en galaxias distantes se observan regiones H II. Usualmente en el eje mayor.
Lleva mucho tiempo observar mas alla del disco.

= Interferometria Fabry-Perot. Permite la obtencion de todo el campo y ha sido el método
mas desarrollado (Combes 2000).

3.2.3. Resolucion en radio.

La determinacién de campos de velocidades de la componente H I tiene pobre resolucion
espacial, aunque la resolucién espectral permite gran precisién, del orden de varios km/s
(Combes 2000). La Figura 3.5 muestra los campos de velocidad de 22 galaxias espirales
observados en la linea de 21 cm, las deformaciones centrales (en forma de S) se deben a
la presencia de una barra, las deformaciones exteriores se deben a deformaciones del plano
(Bosma 1981).

Figura 3.5: Campos de velocidad de 22 espirales, observados en la linea de 21 cm. Las galaxias estdan orientadas tal
que el eje mayor es horizontal (Bosma 1981).

Los campos de velocidades pueden ser analizados en forma de isovelocidades o ‘diagramas
de arana’. En los diagramas de arana existen irregularidades de velocidad o perturbaciones
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vistas a gran escala, las cuales son manifestaciones de la estructura particular o de las ‘ondas
de densidad’: brazos espirales, barras de estrellas, o deformacién en el plano galactico.

Brazos espirales. El gas de H I es una componente con baja dispersion de velocidades
que puede ser un buen trazador del potencial gravitacional. Podria ser utilizado como una
prueba a los modelos de ondas de densidad propuestos para explicar la estructura espiral
de galaxias®. En la zona donde cruzan los brazos espirales, las perturbaciones a la velocidad
sistémica se deben a la desaceleracién del gas entre los brazos (Combes 2000).

Barras y distorsiones ovales. El gas muestra caracteristicas distintivas que corresponden
a Orbitas elipticas o no circulares. Si las lineas de flujo de gas tienen forma oval centrada en el
nucleo galactico, entonces el eje menor cinematico de la galaxia estard inclinado hacia el eje
menor 6ptico, mientras que el eje mayor cinematico permanecera aproximadamente paralelo
al eje mayor Optico, con lo que se puede concluir que los ejes cinematicos principales de una
galaxia con disco oval no son perpendiculares. La linea de isovelocidad central que indica
la velocidad sistémica, Vi, no es paralela al eje menor. La inclinacion de la isovelocidad
central a lo largo del eje menor es el método principal para identificar a la barra. En una
galaxia barrada, el gas rota alrededor del centro en una orbita eliptica a lo largo de la barra,
de esta forma, las lineas de isovelocidades revelan una perturbacién caracteristica en forma
de S como se puede ver en la Figura 3.6 (Mihalas & Binney 1981, Combes 2000).

Figura 3.6: Lineas sélidas: curvas de isovelocidades encontradas con observaciones de lineas de emisién en el 6ptico
de la galaxia NGC 5338. Lineas punteadas: representacién de un modelo hidrodindmico (Combes 2000).

Distorsién o deformacién del plano de la galaxia. Cuando el plano de una galaxia
esta deformado, la inclinacion, 8, y su posicion angular, ¢, varian con el radio; esto perturba
al campo de velocidad y parece no tener velocidades circulares. La perturbacién puede ser
modelada dividiendo el disco en anillos concéntricos del grosor de la resolucién espacial. Cada
anillo tiene inclinacién f; y posicién angular ¢;. Estos parametros se encuentran comparando
la velocidad radial del anillo proyectado con el campo de velocidad observado (ver Fig. 3.7).

2ver Apéndice A



38 CAPITULO 3. CINEMATICA Y DINAMICA DE GALAXIAS DE DISCO

Figura 3.7: a) Vista de un modelo con distorsién planar de la galaxia M83. b) Isovelocidades construidas a partir del
modelo (Combes 2000).

3.2.4. Sentido de la rotacion.

Los brazos espirales pueden ser clasificados por su orientacion relativa a la direccion de
rotacién de la galaxia. Un brazo trailing es aquél en el que las puntas de los brazos espirales
apuntan en la direccién opuesta a la rotacién galdctica. Si las puntas apuntan en la direccién
de rotacion, se llaman brazos leading (ver Fig. 3.8) Binney & Tremaine (2008).

Para conocer el sentido de rotaciéon de una galaxia no es suficiente saber si la galaxia
espiral tiene sus brazos en el sentido de una S o al revés en la imagen proyectada en el cielo,
ni tampoco basta conocer el lado que se aleja o el que se aproxima del plano de rotacion
de la galaxia, pues no depende del lado de la galaxia mas cercano al observador. Existen
criterios que utilizan la asimetria de la imagen debido a la presencia de polvo en la galaxia
(Pasha 1985):

1. El criterio de la linea de polvo: en galaxias con inclinacién cercana a 90°, la materia
absorbente en el disco se proyecta en el perimetro de la galaxia, por lo que indica el
lado del brazo mas cercano al observador.

2. El criterio del gradiente: el brillo aparente del bulbo cae de manera desigual desde el
centro hacia afuera a lo largo del eje menor, el lado lejano sera aquel en el que el perfil
de brillo superficial descienda més suavemente.

3. El criterio de la vena de polvo interior: el polvo en las zonas interiores del disco puede
ocultar parte del bulbo con filamentos delgados, lo que, una vez mas, indica el lado
cercano.

4. El criterio del lado céncavo: la parte mas absorbente en una galaxia de canto tendra los
bordes concavos de sus brazos espirales hacia el observador y, asi, con datos espec-
troscopicos se podra determinar la direcciéon de rotacion.
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Figura 3.8: La apariencia de brazos leading y trailing. La galaxia A tiene brazos leading, la galaxia B tiene brazos
trailing. Ambas exhiben la misma imagen en el cielo y el mismo campo de velocidades radial (Binney & Tremaine
2008).

3.3. Dinamica.

Todos los métodos para medir masas en astronomia son dindmicos. Para sistemas tales
como cumulos estelares, galaxias y cimulos de galaxias, se asume, en general, que se encuen-
tran en equilibrio dindmico, y conociendo la velocidad de los objetos que los conforman y
sus dimensiones, se puede estimar su masa.

Un resultado clave para determinar las masas de galaxias y cimulos de galaxias, es el
teorema del virial, derivado para ctimulos de estrellas por Eddington en 1916.

3.3.1. El teorema del virial.

Cumulos estelares, galaxias elipticas y cimulos de galaxias, pueden considerarse en equi-
librio dinamico bajo la gravedad basados en la comparacion del tiempo de cruce de un objeto
con la edad del sistema (Longair 2008).

El tiempo de cruce es el tiempo que le toma a una particula viajar de un punto en su
orbita a otro punto a 180°:

R
(v)
con R el tamanio del sistema y (v) la dispersion de velocidades.

Clausius introdujo el virial en conexién con la energia térmica de gases y demostré que
O, la energia cinética promedio del sistema, esta definida como:

0, = —%(ﬁ - F}) (3.26)

(3.25)

ter =

con ﬁz la fuerza que actia sobre la particula i localizada en la posicién r;, y el simbolo ()
representa el promedio temporal de la fuerza actuando sobre la particula.
En dinamica estelar, la igualdad conocida como el teorema del virial es:

1
T=3Ul (3.27)
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Suponiendo que la distribucién de velocidades es isotrépica, la dispersién de velocidades
serd la misma en los tres ejes: (v?) = 3<Uﬁ>, con v la velocidad radial. Si la dispersién de
velocidades varfa con la masa, entonces (v?) es una dispersién de velocidades pesada por su

) I P P p
masa. Si la dispersién de velocidades es independiente de la masa de las estrellas o galaxias,
la energia cinética total sera:

1 9 9
T=3% mir? = 5M<vﬁ> (3.28)

donde M es la masa total del sistema.
Si el sistema es esféricamente simétrico, podemos suponer que las estrellas o galaxias
tienen separacion media R, entonces la energia potencial puede escribirse como:

GM?

Ul = : 3.29
vl= 2 (3.29)
Por lo tanto, del teorema del virial, 7' = %|U |, la masa del sistema es:
ar = A e (3.30)
=—c :

3.3.2. Curvas de rotacion y masas de galaxias.

Lequeux (1983) mostré que es posible obtener la masa de una galaxia espiral dentro de
cualquier radio donde la rotacién ha sido medida, con una aproximacién que estda proba-
blemente limitada mas por los errores en la velocidad radial, la inclinacion del plano de la
galaxia y su distancia, asi como por movimientos no circulares o aleatorios en las regiones
interiores, que por las hipotesis del modelo dado.

El método usual para obtener la masa de galaxias espirales consiste en observar la ve-
locidad de rotacion, V(R), como funcién del radio R en el plano galdctico. Luego la masa,
M (R), dentro de este radio se determina por la comparacién de V(R) con la prediccién de un
modelo de masa. Sin embargo, una galaxia espiral no muestra el comportamiento Kepleriano
(V(R) o< R™Y/2) en su curva de rotacién, pues ésta permanece plana incluso a grandes radios
R, implicando que la masa, M (R), continte ceciendo aproximadamente como R.

Las galaxias espirales se pueden asumir como la superposicién de un disco plano y de
una componente esferoidal, la cual es una concentracion central y un halo masivo. Como
el potencial gravitacional es una funcién lineal de la masa, la masa M (R) real en cualquier
galaxia espiral serd intermedia entre modelos de distribucion de masa puramente planos y
puramente esféricos para una V(R) obervada.

Entonces, para cualquier modelo esférico se tiene

_ RVA(R)

M(R) = =

(3.31)

con G la constante gravitacional, y M(R) la masa dentro de la esfera de radio R. Numéri-
camente, utilizando unidades de masa del Sol, R en kpc y V(R) en km s™!, se obtiene

M(R) =2.32 x 10° RV*(R). (3.32)
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En el caso de modelos planos, V(R) dependera de la distribucién de masa dentro y fuera
de R. Nordsieck (1973) expresé la masa M (R) como funcién de la velocidad de rotacion,
V(R) en el radio r como

M(R) = (R/G) /0 T V20 B(r, R)dr (3.33)

con

B(r,R) = (2/7r)[K(r/R) — E(r/R)] si r<R 334
= (2/7R)[K(R/r) — E(R/r)] st >R (3:34)
donde, K y F son las integrales elipticas de primer y segundo orden, respectivamente.

Para calcular M (R) deben generarse hipdtesis sobre la curva de rotacién dentro y fuera
de R, Lequeux (1983) estima esta cantidad como funcién de R V?(R) usando los siguientes
modelos.

Dentro de R, la velocidad se incrementa linealmente hasta un radio a, y entonces perma-
nece plana hasta R. Asi, a/R es un parametro libre, que varia entre 0 y 1. Mds alld de R, es
posible suponer que la curva de rotacion sera plana o tendra un comportamiento keppleriano,
en ambo casos, los resultados serviran para obtener un limite inferior del valor de la masa,
M(R).

El resultado de la integracién numérica de la ecuacién (3.32) se presenta en la Figura 3.9
para los modelos mencionados junto con el resultado obtenido usando la simetria esférica.
Asi el valor real de M(R), se encuentra entre la curva 1 y el que da el modelo con simetria
esférica, se puede escribir

M(R) = (0.6a1.0) RV*(R)/G. (3.35)

Donde M (R) debe entenderse como la masa dentro de la ’esfera’ de radio R

Figura 3.9: La masa dentro del radio R para varios modelo galdcticos: modelo esférico (linea horizontal arriba), los
modelos de disco plano con curva de rotacién, y el modelo 2 tiene una curva de rotacién kepleriana para un radio
mayor que R (Lequeux 1983).
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3.3.3. Estimacion de la masa orbital.

Suponiendo que las componentes de un par se mueven en una Orbita circular con una
velocidad Viy y separacion espacial r, la suma de las masas puede ser determinada por la
segunda ley de Kepler:

rVi
My, + M, = el (3.36)
donde G es la constante gravitacional. Al transformar Vi, y r a cantidades obervables, las
cuales son la diferencia de la velocidad proyectada a lo largo de la linea de vision,

y = Vi sini cos ) (3.37)
y la separacién proyectada sobre el plano del cielo,
X =r(1 —sin?i sin? Q)2 (3.38)

donde i es el dangulo entre el plano de la érbita y el plano del cielo, y € el angulo entre la
linea que conecta las galaxias del par y la linea de visién. Esto puede verse en la Figura 3.10.

Para un movimiento circular, Karachentsev, 1. (1987) obtiene el factor de proyeccién
(n) = 3m/32, por lo que la aproximacién de la masa total del par ser4,

32 X 92
M__ y

=3 (3.39)

Figura 3.10: Angulos de la proyeccién de la érbita de una de las galaxia del par que gira en torno a la otra (Kara-
chentsev, 1. 1987).



Capitulo 4

Observaciones

En este trabajo se observé la linea de emision de Ha del par de galaxias aislado KPG 486
utilizando un interferémetro Fabry-Perot de barrido. En la primer seccion de este capitulo se
explica el funcionamiento de este instrumento y en la segunda seccién se dan los parametros
con los que fue observado dicho sistema de galaxias. Después de que se realiza la observacion,
es necesario disminuir los efectos espurios presentes en los datos, tal como los rayos cosmicos,
el bias y la emision de las lineas de la molécula de OH que se encuentra en la atmosfera
(lineas del cielo), a este proceso se le llama reduccién de datos. Una vez que se tienen los
datos reducidos, con ellos es posible generar un mapa de la emision Ha y uno de la emision
del continuo, un mapa de velocidades y uno de dispersion de velocidades. La reduccion de
datos y el método para obtener dichos mapas a partir de las observaciones realizadas a KPG
486 se explican en la tercer seccion de este capitulo.

4.1. Instrumentacion

El interferometro, en su forma mas simple, consiste en dos superficies planas, paralelas,
altamente reflejantes separadas una distancia d. Cuando las superficies planas se encuentran
fijas, se dice que es un etalén. Estas superficies pueden ser espejos o cuarzos pulidos y
plateados, el espacio entre las placas puede no ser aire.

El etalén en la Figura 4.1 esta siendo iluminado por una fuente, se traza sélo un rayo
emitido desde algin punto S; de la fuente. Cuando el haz de luz entra en la zona parcialmente
plateada, el rayo se transmite y se refleja en la distancia que hay entre las placas. Los rayos
transmitidos son captados por lentes que los enfocan en una pantalla, donde interfieren para
formar un lugar brillante u oscuro.

Las multiples ondas generadas en la cavidad, que llegan al punto P desde algtin punto de
la fuente, S7, son coherentes. Pero si otro rayo emitido por un punto diferente Sy, paralelo al
rayo de la fuente S7 y que en el plano de incidencia llegara al mismo punto P, es incoherente
con S1, no habra interferencia y la irradiancia en el punto P sera la suma de las irradiancias
de los dos rayos.

Todos los rayos incidentes en el espacio entre las lentes en un angulo dado resultaran
como una franja de irradiancia circular uniforme. Las bandas de interferencia seran anillos
delgados concéntricos, correspondientes al patréon de transmision de los haces multiples.

43
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Figura 4.1: Etal6n interferémetro Fabry-Perot (Hecht 2002).

4.1.1. Interferencia de haces multiples

Cuando un haz de luz incide sobre una placa transparente se producen multiples refle-
xiones en las superficies de la placa, dando como resultado que una serie de rayos con menor
amplitud emerjan de cada lado de la placa (Born & Wolf 1999, Repetto 2011).

Figura 4.2: Reflexién de una onda plana en una placa con planos paralelos (Born & Wolf 1999).

Sea una placa transparente de lados paralelos con indice de refracciéon n’, rodeada por
un medio con indice de refraccion n. Suponemos que una onda de luz plana monocromatica
incide sobre la placa con un dngulo 6. Considérese el rayo SB; (fig. 4.2) que representa la
direccién de propagacion de la onda incidente. En la primer superficie esta onda se divide
en dos ondas, una reflejada en la direccion B;C; y la otra transmitida dentro de la placa
en direccién B;D;. Esta tltima onda incide sobre la segunda superficie a un éngulo ¢’ y se
divide en dos ondas, una transmitida en direccién D;E;, y la otra se refleja dentro de la
placa en direccion Dy Bsy. El proceso de division de la onda contintia dentro de la placa como
lo indica la Figura 4.2. En cada reflexién y transmisién, las fases de las ondas son diferentes,
y esta diferencia de fases, §, estd dada por la relaciéon:

AT

d = —n'hcost (4.1)
Ao

donde h es el grosor de la superficie y A\ la longitud de onda del haz incidente en el vacio.
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Sea el r coeficiente de reflexién de una onda que incide en la placa (la razén de las am-
plitudes de las ondas reflejada e incidente), y t el coeficiente de transmisién (la razon de las
amplitudes de las ondas transmitida e incidente); y sean 1’ y t', los coeficientes correspon-
dientes a la onda que viaja de la placa al exterior. Es posible obtener las siguientes relaciones,
tt' = T, para la transmisividad 7; y de la relacién r = —7’, se obtiene r? = r"? = R, para la
reflectividad R, donde la transmitividad y la reflectividad estan relacionadas por R +7 =1
(Born & Wolf 1999).

Si A; es la amplitud del vector de la onda incidente, y la placa es suficientemente grande
para que el numero de ondas reflejadas también lo sea, se obtiene

7“/[1 . (7”/2 + tt/) eszB]

A, =— . A;. 4.2
T 1 — 972 expus ( )

Por lo que la intensidad, I, = A, A}, de la luz reflejada es,
(2—2cos0)R I 4R sin?(5/2) (43)

"T 14+ R2-2Rcosé | (1—R)2+4Rsin2(5/2) "

donde I; = A; A} es la intensidad de la luz incidente. La amplitud de la luz transmitida sera:

T
Ay = ———A;, 4.4
"7l Rexp? (44)
y su intensidad correspondiente,
I, = T I; = T —5 I;. (4.5)
1+ R?—2Rcosd (1 —R)%2+4Rsin*(6/2)

La distribucion de la intensidad de los patrones reflejado y transmitido esta dados por
(4.3) v (4.5), que utilizando la relacién R + 7 = 1, se pueden reescribir como
I, Fsin?(6/2)

I 1+ Fsin?(5/2)’
4.

P (46)

I 14 Fsin%(§/2)

donde el parametro F' esta definido por
4R
F=———. 4.7
El término

2 = [1+ Fsin®(6/2)] ", (4.8)

se conoce como la funcion de Airy, que representa la distribucién de la densidad de flujo
transmitido, su grafica se puede ver en la Figura 4.3. Cuando /2 = mm, la funcién de Airy
es igual a la unidad para todos los valores de F'y por lo tanto de r. Cuando r se aproxima a

1, la densidad del flujo transmitido es muy pequena excepto en los picos centrados alrededor
de los puntos /2 = mm (Hecht 2002).
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Figura 4.3: Izq.: Funcién de Airy. Der.: Uno menos la funcién de Airy (Hecht 2002).

Ahora, supongamos que ondas planas con igual intensidad inciden sobre la placa en un
intervalo de dngulos, y la luz transmitida es colectada por una lente L (fig. 4.4). En el punto
P en el plano focal de L, de acuerdo con la ecuacién (4.5), la intensidad serd méxima cuando
el orden de interferencia m, definido por,

0 2n'h cos 6’
m=-—=———-, (4.9)
27 )\0

tenga valores enteros. Similarmente, si la luz es reflejada por la placa y colectada por la lente
L', habré franjas de igual inclinacion en el plano focal de L' y, de la ecuacién (4.3), se tiene
que los maximos de intensidad corresponderan a valores medios del orden de interferencia

(%, %, g, ...), y minimos cuando éste sea entero.

Figura 4.4: Ilustracién de la formacién de franjas de haces multiples de igual inclinacién con una placa plana y paralela
(Born & Wolf 1999).

Si la expresién 7 + R = 1 se reescribe como T + R + A = 1, donde A es la fraccién de
la densidad de flujo que absorben las peliculas de metal que son colocadas para aumentar la



4.1. INSTRUMENTACION 47

reflectancia, la irradiancia transmitida sera:

I, AT
—=11—-— . 4.10
I; { 1+ R} ( )
La irradiancia relativa al patron de franjas es
I
= A. 4.11
(Lf)maw ( )

Los maximos en la transmision ocurren en 6 = 27m, con m el orden de interferencia.

El ancho medio, v, es una medida de la agudeza de las franjas, y es igual al ancho maximo
en radianes cuando Iy = ([})mas/2, v = 4/ V'F. Entonces, a mayor r, més agudos son los
maximos de transmision. Se define a la finesse como la razén entre la separacién de méximos
adyacentes y el ancho medio (paralelo a los espejos):

2 _mVE (4.12)
ol 2

JT_'

El intervalo espectral libre de un interferémetro se define como el intervalo en longitudes
de onda que pueden pasar por las superficies de la placa al variar alguno de los parametros
libres de la expresion (4.9), es decir, el dngulo de incidencia ¢, el indice de refraccion de la
placa n’ o la separacion entre las superficies paralelas h.

4.1.2. Interferémetro Fabry-Perot de barrido

En un principio, el interferémetro construido por Alfred Perot y Charles Fabry contaba
con dos placas paralelas fijas; mas adelante se vio la utilidad de contar con un instrumento
cuyas placas pudieran desplazarse haciendo variar la distancia h. Dicho interferometro se
conoce como 'interferémetro Fabry-Perot de barrido’ (IFPB). Asi, la longitud de onda trans-
mitida A\; dependera del angulo de incidencia 6" y también de la separacién de las placas h,
segin la ecuacién (4.9) (Fuentes-Carrera 2003).

Considerando solamente los rayos que inciden de forma paralela sobre la placa, la ecuacion
(4.9) da

/
N = 2 (4.13)

m

Si el haz incidente no es monocromatico, la ecuacién (4.13) muestra que para una misma
separacién h pasan un numero infinito de longitudes de onda ya que m es un numero que
puede ir de 1 hasta infinito. Entonces, el intervalo espectral libre, (A\)y, corresponde a
la méxima diferencia en longitud de onda que puede medir el interferémetro. Esto es, el
intervalo espectral libre es el intervalo en longitud de onda entre dos lineas espectrales para
el cual éstas se traslaparian de manera exacta en 6rdenes sucesivos (Fuentes-Carrera 2003).

Para determinar cémo cambia la fase o con la separacion entre las placas h, se diferencia

la ecuacién (4.1), obteniendo

A§ = 4”? o (4.14)
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Al expresar Ad en funcién del cambio de longitud de onda, se llega a la expresion
AN

Tomando la definicién del intervalo espectral libre, se obtiene
A
ANy = —. 4.16
(AN, == (1.16)

Sustituyendo (4.9) en (4.14) para el caso en el que todos los haces inciden perpendicular-
mente, se puede expresar el intervalo espectral libre en funcién de la distancia entre las
placas,

)\2
2n’'h

De las expresiones anteriores, se tiene que si se aumenta la distancia h que separa a las
placas, aumenta el poder de resolucion del interferémetro, sin embargo, disminuye el intervalo
espectral libre.

Entonces, supongamos que los rayos inciden de manera perpendicular a las placas y
que el orden de interferencia es m = 1. De la ecuacién (4.13), para cada separacién h se
obtendra una longitud de onda particular. Considerando una fuente de luz extendida tal que
la longitud de onda en la que emite depende de la posicion sobre la misma, se tiene que para
cada distancia h se obtendra una imagen de aquellas regiones de la fuente extendida para la
cuales se cumple la ecuacion (4.9) con 6" = 0.

La informacion que se obtiene conforme se barre la distancia h se almacena en forma
de ’cubo’ con coordenadas (z, y, z). Las coordenadas (z, y) son coordenadas espaciales de
la fuente extendida que se observa, y z es la coordenada relacionada con la distancia h, es
decir, la longitud de onda A que pasa a través de las placas (fig. 4.5). Se dice que cada plano
(x, y) define un canal del cubo de informacién.

(AN)y =

(4.17)

I mazimum

p integer
A=C
H
N Ay
/ 4 h WA
g ia
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N
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Figura 4.5: Interferémetro Fabry-Perot de barrido (Rosado et al. 1995).
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La funcion de Airy para una longitud de onda constante describe una superficie parabdli-
ca; en el caso de luz que no es monocromatica, se obtiene una serie de superficies parabdlicas
concéntricas que dependen de la separacion de las placas h y del dngulo de incidencia 6’
(ver Figura 4.6). De modo que cada canal del cubo de informacién (x, y, z) obtenida para
cierta separacion, no corresponde a una sola longitud de onda, sino a longitudes de onda
cercanas. Para obtener una longitud de onda por canal es necesario calibrar el cubo de datos
con un cubo que tenga el mismo nimero de canales que el cubo de datos. Este se llama
cubo de calibracién, que es obtenido con el barrido de luz de una fuente monocromatica de
longitud de onda conocida y cercana a las observadas. Asi, se conoce la forma de la superficie
parabdlica para cierta longitud de onda a partir de la cual se puede corregir el efecto debido
a la diferencia en el angulo de incidencia 6.

Figura 4.6: Superficie parabdlica descrita por la funcién de Airy para una longitud de onda constante (Fuentes-Carrera
2003).

4.1.3. El interferémetro Fabry-Perot de barrido, PUMA

El PUMA es un instrumento que consiste en un reductor focal acoplado a un interferéme-
tro Fabry-Perot de barrido (IFPB) que ha sido desarrollado para el Observatorio Astronémico
Nacional de San Pedro Martir, B.C., México. Contiene una serie de filtros de interferencia y
un sistema de calibracién. El IFPB puede ser movido fuera del camino 6ptico para adquirir
imdgenes directas (Rosado et al. 1995).

El instrumento cubre un campo de 10’ aproximadamente y provee un factor de reduccion
de 2 pulgadas (de /7.9 a f/3.95). Tiene escala de 07.336 pixel ! para el CCD de 20482048
que se utiliza en el observatorio. El reductor focal consiste en un colimador y una cdmara. Los
materiales fueron disenados para alcanzar un amplio intervalo espectral, desde el ultravioleta
(3650 A) hasta el cercano infrarrojo (8650 A).

El sistema mecénico consiste en una estructura de aluminio que mantiene unidos al ins-
trumento con el telescopio y los dispositivos optomecanicos. También incluye partes moviles
como diafragmas de campo, un carrusel con lamparas de calibracién, una rueda con siete
filtros y un riel para mover el IFPB fuera del camino éptico.

El IFPB utilizado es un ET-50 de Queensgate, con servoestabilizacion por medio de un
sistema CS100. E1 CS100 permite el ajuste de los parametros del sistema, el paralelismo,
y la separacion entre las placas, con un tiempo de respuesta de 0.5 s en pasos de 0.5 nm.
Tiene un intervalo espectral libre de 19.95 A (912 km s~') en Ha. Su finesse (~ 24) genera
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una resolucion espectral de 0.41 A(19 km s™') el cual se alcanza por el escaneo del intervalo
espectral libre a través de 48 diferentes canales (Rosado et al. 1995).

Todas las funciones del CS100 son operadas via remota. El instrumento y el etalén son
controlado con una microcomputadora, Octagén. El software para la adquisicién de datos y
el controlador trabajan bajo el sistema Unix.
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Figura 4.7: Vista general del PUMA (Rosado et al. 1995).

4.2. Observaciéon del par de galaxias KPG 486

Las observaciones al par de galaxias KPG 486 fueron realizadas en julio de 2015 en
el telescopio de 2.1 m que se encuentra en el Observatorio Astronémico Nacional en la
Sierra de San Pedro Martir (México) utilizando el interferémetro Fabry-Perot de barrido,
PUMA. Se utilizé el espacio de 2048 x2048 de un detector CCD Marconi con resolucion de
07.336/pixel. Para la observacién de KPG 486, se aplicé un binning de 4x4 para mejorar
la sefial, obteniendo un muestreo espacial igual a 17.34/pixel. Para aislar el corrimiento al
rojo de la linea de Ha (Areposo =6562.73 A) emitida por las galaxias que componen el par
(Mobservada =6757.607 A), se utilizé un filtro de interferencia centrado en 6819 A con un
FWHM de 86 A. Se obtuvo una imagen directa (IFPB fuera del camino éptico); un cubo de
datos con tiempo de exposicion de 90 segundos por canal, esto es, 72 minutos de exposicion
en total; y un cubo de calibracion a final de la observacion, para la cual se utilizé una lampara
de azufre cuya linea de emision, [SIT] = 6717 A, es cercana a la longitud de onda corrida al
rojo del objeto, utilizando un filtro de 6720 A con FWHM de 20 A.
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Parametro Valor
Telescopio 2.1 m (SPM)
Instrumento PUMA
Detector CCD e2v
Tamano del detector (pixeles) 2048 %2048
Escala de la imagen (binning 2x2) 17.34
Interferémetro de barrido FP ET-50
Orden de interferencia en Ho 330
Intervalo espectral libre en Ha (A) 19.95
Resolucién espectral en Ha (A) 0.41
Filtro de interferencia (A) Ho 6819/86
Tiempo de exposicién total (min) 72
Linea de calibracién (A) 6720 ([SII])

Tabla 4.1: Parametros instrumentales y observacionales

4.3. Reduccion de datos

La reduccion de datos y su andlisis fueron realizados con el software Analyse et Dépoui-
llement Homogene des Observations Cigale, ADHOCw (desarrollado por J. Boulesteix de
LAM). Es un software desarrollado y utilizado por el grupo de interferometria del Obser-
vatorio de Marsella, para reducir datos en 3D de observaciones hechas con Contadores de
Fotones o CCD. También contiene médulos 2D para trabajar con iméagenes. Fue disenado en
1987 con el objetivo de reducir datos obtenidos con un interferémetro Fabry-Perot construido
en Marsella.

La carpeta que se genera al realizar la observacién con el PUMA contiene: un archivo
(.FITS) que es la imagen directa del objeto; el archivo PARAMETERS que contiene la infor-
macién de observacion del objeto como el tamano del cubo de datos, la velocidad sistémica,
las coordenadas, etcétera; también estd el archivos CIEP.1 que es el cubo con el que se ca-

libré el PUMA el dia de la observacion, y el archivo en el que se encuentra el cubos de datos
del objeto observado es CIOP.1.

4.3.1. Reduccién de datos con ADHOCw

Para reducir los datos con el programa ADHOCw se siguieron los siguientes pasos:

1. Se crea un archivo (.ADP).

Este archivo va a contener la informacion del objeto, asi que al crearlo hay que intro-
ducir los datos del objeto que se encuentran en el archivo PARAMETE. En la Figura
4.8 se muestra la ventana de datos que hay que llenar. Las dimensiones de los cubos
de datos CIOP.1 y CIOP.2 son 512 x 512 pixeles (dimension espacial) por 48 canales
barridos. El orden de interferencia es 330 para Ha. La longitud de onda de calibra-
cién fue de 6714.043 A. La longitud de onda de Ha del objeto en reposo es 6562.78
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A vy la longitud de onda a la que se barrié el objeto fue de 6757.607 A. La velocidad
sistémica del objeto que inicialmente se encontrd fue 8906 km/s (NASA/IPAC 2014).
En principio no se conoce la correccién de la velocidad heliocéntrica, pero el programa
lo calcula con la opcién A03 al abrir el programa con ADwT1, que es un médulo de
ADHOCw. En este médulo también se obtiene una tabla de datos del objeto y los
valores de velocidad por canal con la opcién A02.

Figura 4.8: Ventana del médulo ADwT1 donde se introducen los datos del objeto al crear un archivo (.ADP)

2. Crear un mapa de fase parabdlico.

Con ADHOCw se cambia el archivo CIEP.1 por un archivo .ad3, luego este serd el
archivo de entrada en la opcién CO1 del médulo ADwT1. Hay que verificar los datos
en esta ventana, entre ellos se encuentra las coordenadas del centro de los anillos, este
punto se obtiene al visualizar el archivo CIEP.ad3 con ADw3D (Fig. 4.9). La opcién
C01 del moédulo ADwT1 genera cuatro archivos a partir del archivo de calibracion: un
archivo de fase que es un archivo de prueba; un archivo de fase parabdlico que es el
mapa de fase y se utilizara con otras funciones; si la exposicion del cubo de calibracién
ha sido buena, la suma de todos los canales de este archivo debera representar una
imagen uniforme, afectada sélo por el filtro de transmision y la calidad de la 6ptica de
la calibracién; y el archivo de prueba de velocidades radiales de la calibracion.
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Figura 4.9: Ventana del médulo ADw3D. Se despliegan los canales del interferograma del cubo de datos de la cali-
bracién.

3. Rayos césmicos.

Los rayos césmicos caen dentro del detector (campo de visién del objeto) contaminando
el cubo de observacién, provocando que los pixeles donde caen tengan exceso de cuentas.
La correccién se realiza sobre aquellos pixeles con demasiadas cuentas, se busca que
el nimero de cuentas en ese pixel sea lo mas proximo a los pixeles a su alrededor, los
cuales no estan contaminados por rayos cosmicos. Esta correccion se realiza tomando en
cuenta el valor promedio de las cuentas mas cierto miltiplo a de la desviacion estandar
del nimero de cuentas en todo el campo, es decir, se eliminan valores mayores o iguales
a esta suma y se interpolan los valores de los pixeles adyacentes. Esta accion se realiza
sobre cada canal del cubo (Véazquez Pérez 2015).

La segunda pestana del médulo ADwT1 contiene las opciones para realizar operaciones
entre archivos 2D y 3D, para quitar los rayos cosmicos se elige la opcién B12. El archivo
de entrada es un cubo de datos (.ad3). El valor que se quiere obtener es la media de
dos derivadas (CCD cosmics), con los valores dentro del intervalo [+A * o, —A * o].
Para KPG 486 se obtuvo con A = 3 y el nimero de iteraciones 2. En la Figura 4.10, a
la izquierda se encuentra una imagen de la suma de los canales de KPG 486 sin quitar
los rayos césmicos, a la derecha es la misma imagen una vez que se quitan los rayos
cOSMicos.
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Figura 4.10: Suma de los canales de CIOP.ad3 de KPG 486, con rayos césmicos y bias (izq.) y sin rayos césmicos ni
bias (der.). Ambas imdgenes tienen campo de visién de 11°.5.

4. Sustraccion del bias.

El bias es el fondo de corriente eléctrica provocado por el CCD en la imagen. Para
obtener el valor del bias, en ADHOC-3D se visualiza la imagen directa del objeto
observado a través la suma del cubo de datos, para obtener esta imagen es necesario
ajustar los pardametros step (que es la escala entre cada color de la imagen) y threshold
(que es el menor de los valores que se visualiza enla imagen). El valor del parametro
threshold para poder ver la imagen de la suma de los interferogramas sera tomado
como el valor del bias, siempre y cuando threshold 0.

ADHOCw también tiene la opcién de realizar operaciones aritméticas sobre el cubo de
datos, entonces se elige la operacion tal que el cubo resultante sea la diferencia entre
el cubo original y el valor del bias. Para quitar el bias se elige la opcién B05, con la
operacion F'2 = A x F'1 + B, donde el archivo F1 es el archivo de entrada, que es el
cubo de datos sin rayos césmicos, y F2 es el archivo de salida, A y B son constantes
en esta operacién. Si se elige A = 1, entonces B sera el valor del exceso de cuentas (el
valor del bias) que se extraeran del cubo de datos (archivo F'1). Para KPG 486 el valor
del bias sustraido fue B = —968.25.

. El archivo lambda

Las observaciones del Fabry-Perot deben calibrarse en longitud de onda, para que cada
canal del cubo de objeto corresponda a una sola longitud de onda.

Se llama fase al origen del perfil de longitud de onda y se obtiene con el cubo de
calibracién, credndose archivos de dos dimensiones (x, y) denominados 'mapas de fase’,
los cuales indican para cada pixel el nimero de pasos de barrido para la cual la figura de
interferencia pasa por un maximo. Esta correccion de fase permite dar un mismo origen
en longitud de onda a los espectros observados sobre todos los puntos de la galaxia. De
ese modo se asocia la misma longitud de onda al mismo canal para todos los pixeles
del campo obteniéndose un cubo de 48 canales donde a cada canal le corresponde
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una longitud de onda definida. A esta operacién se le llama construccion del cubo de
longitudes de onda o cubo ‘lambda’.

Para comenzar con la construccién del cubo ‘lambda’, se realizo el calculo fases, con
lo que se crean los archivos de mapas de fase. Una vez calculada la fase parabdlica a
partir de la calibracion a cada canal del cubo se le asocia una longitud de onda, lo que
genera el cubo de longitudes de onda.

Este cubo ‘lambda’ se construye con la opcion C02 del médulo ADwT1, introduciendo
el archivo de datos sin rayos césmicos ni bias y el programa lee el archivo de fase que
se creod en el paso 2. Al correr esta operacién se obtiene un archivo en el que se puede
visualizar el espectro de emisién en cada pixel.

6. Lineas del cielo.

Las lineas de emision del cielo nocturno son prominentes en la zona roja del espectro
visible. Alrededor de Ha en reposo, la emisién geocoronal de Ha (6562.8 A) y lineas de
emisién de OH del cielo (ej. 6553.6, 6568.8, 6577.2, 6577.4 A) contaminan el espectro.
Cuando Ha esta corrida al rojo, lineas de OH contintian contaminando el espectro a
diferentes niveles. Para extraer la emision del cielo, es necesario construir un cubo del
cielo y extraerlo del cubo de datos, para hacer esto, el cubo de datos debe dividirse
en dos partes: las regiones dominadas por la galaxia y las regiones dominadas por el
cielo. Luego, el cubo del cielo puede ser construido ajustando las regiones dominadas

por el cielo e interpolando el espectro del cielo en las regiones dominadas por la galaxia
(Diagle et al. 2006).

Para quitar las lineas del cielo, en la imagen de la suma de interferogramas se seleccio-
nan zonas donde no haya ninguna imagen, de esta forma que se obtendra el perfil de
emisién de la zona. Esta imagen se debe guardar como archivo .adz y .adl, (también
es posible guardarla como imagen .bmp). En ella se pueden ver las lineas del cielo que
hay que quitar al archivo de datos sin la linea de emisiéon Ha. Dentro de la pestana
C del médulo ADwT1 estd la opcion C04 donde se encuentra la operacién necesaria
para quitar las lineas del cielo. En esta ventana es posible modificar el perfil de la zona
del cielo para no restar la linea de emisién que se esta estudiando en el cubo de datos.
Entonces, se introducen el archivo .adz y el cubo de datos al que se le van a restar
estas lineas de emision, dando como resultado un cubo de datos .ad3.

7. Suavizado espectral.

La opcién D01 del médulo ADwT1 permite hacer ajustes a funciones del tipo Gaus-
sianas y Lorentzianas, segtin el usuario lo requiera. Se ingresa el nombre del archivo de
datos .ad3, se selecciona el tipo de ajuste que se quiere aplicar (espectral o espacial),
la funcion a la que se quiere ajustar. En el caso de un ajuste Gaussiano, se da el valor
de la varianza (o) en unidades de niimero de canales.

Para KPG 486 se realizé un suavizado espectral con una funciéon Gaussiana, es decir,
un ajuste a las lineas de emisién a una curva Gaussiana pixel por pixel, con el objetivo
de mejorar la senal espectral. Se aplicé una varianza de o =3, que significa ¢ = 57 km
s™!, pues la resolucién espectral del PUMA es de 0.41 A que son 19 km s 1.
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Figura 4.11: Arriba: perfil del cielo que se sustrajo al archivo lambda. Abajo: perfil resultante al restar la emisién del
cielo: ruido.

4.3.2. Construcciéon de mapas monocromatico, continuo, velocida-
des y de FWHM

Una vez reducidos lo datos, a partir del cubo de longitudes de onda, se puede obtener los
mapas monocromatico, de continuo, de velocidades radiales y de ancho total a altura media
FWHM (Full Width at Half Maximum).

Para la construccién del mapa del continuo, ADHOCw toma el perfil integrado como
el area del perfil menos el area dentro de la linea, y en el caso del mapa monocromatico
se toma el valor del area dentro de la linea sin tomar la parte del continuo. El perfil de
intensidad del archivo ’lambda’ en cada pixel contiene informacién tanto de la linea de
emisién observada corrida al rojo (emisién monocromatica) como de la emisién del continuo,
ahora ya no presentard la emision del cielo. Para obtener la imagen (o mapa) del continuo se
consideran los tres canales con menor intensidad de flujo de cada pixel en el cubo lambda,
y se obtiene el promedio de los mismos, siendo este valor el que se le asigna a dicho pixel en
el mapa del continuo. La imagen (o mapa) monocromadtica se obtiene integrando el perfil de
la linea de emisién en cada pixel en cada galaxia (ver Figura 4.12).

Para la velocidad radial, ADHOCw obtiene la velocidad radial con la longitud de onda
donde se encuentre el baricentro del perfil de la linea.

El efecto Doppler se describe de la siguiente forma: si el objeto emite en reposo una
longitud de onda A, y se mueve a una velocidad v respecto al observador (que se considera
en reposo), la longitud de onda observada (\,;) se modificard de la siguiente manera:

)\ob - /\rep

v
= 4.18
e (4.18)

Entonces, una vez calculada la posiciéon del baricentro de la linea de emision, se determina
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Figura 4.12: Perfil de una linea de emisién mostrando las componentes consideradas para la obtencién de la imagen
monocromética y del continuo (Fuentes-Carrera 2003).

la longitud de onda que corresponde y utilizando la ecuacién (4.18), se obtiene la velocidad
radial del pixel.

Del mismo modo que para la determinacién de la velocidad radial asociada a cierto pixel,
el ancho de la linea se define como el ancho del perfil a la que se encuentra el baricentro
de la linea. El ancho a altura media (Full Width at Half Mazimum, FWHM) es una medida
aproximada del doble de la dispersion de velocidades. En el caso de una Gaussiana el FWHM
esta relacionado con la dispersion de velocidades o a través de la expresion

FWHM = 20v/21n2 ~ 2.35480. (4.19)

Determinacién de los parametros de las curvas de rotacion

Es posible obtener una curva de rotacion con el médulo ADw2D del programa ADHOCw.
Este modulo contiene la opcién Kinematics of galaxies, donde se tienen que poner los parame-
tros correctos para el calculo de las curvas de rotacién: la velocidad sistémica, la inclinacion,
la posicion angular del semieje mayor cinematico, la posicién del centro de rotacién, el grado
de apertura del sector medio, las distancias minima y méaxima desde el centro de la galaxia,
y las velocidades minima y maxima, correspondientes a los ejes de ditancia y velocidad de
la grafica de la curva de rotacién, respectivamente. A continuacién se describe cémo se ob-
tuvieron estos parametros. Las curvas de rotacion, asi como los mapas de monocromatico
y de continuo, de velocidades y de dispersion de velocidades, se encuentran en el siguiente
capitulo.

1. Centro cinematico. Para una aproximacion inicial de la posicion del centro cinemati-
co se encuentra el centro fotométrico. Para esto, se abre el archivo del continuo en el
moédulo ADw2D, el pixel con el valor més grande (el maximo) sera el centro fotométri-
co. Usualmente, en galaxias perturbadas, el centro cinematico y el centro fotométrico
no coinciden. El médulo ADw2D también tiene la opcién de mostrar las lineas de valo-
res constantes de las velocidades sobre el mapa de velocidades (isovelocidades), siendo
ésta otra forma de encontrar el centro cinemético.

2. Velocidad sistémica. Por la forma en que se calculé el mapa de velocidades, cada
pixel tendra el valor de la velocidad radial de esa parte de la galaxia que se esté estu-
diando. La velocidad sistémica serd la velocidad radial del centro cinemaético.
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3. Angulo de posicién (PA). Es el dngulo (en grados) formado por el eje mayor de la
galaxia respecto al polo norte celeste medido en sentido contrario a las manecillas del
reloj. Esta cantidad también se determina muchas veces con el mapa del continuo y
coincide o es muy préximo al PA cinematico, por lo que también se utiliza éste como
parametro inicial para el cédlculo de las curvas de rotacién. Pero de la misma forma que
el centro cinemético, para encontrar el PA cinematico se obtiene un mejor resultado
siguiendo el mapa de isovelocidades.

4. Inclinacién. Para encontrar la inclinacién de KPG 486 fue necesario ajustar las gala-
xias a elipses, y luego utilizar la relacion

i = arccos <9> | (4.20)

a

con a y b los ejes mayor y menor, respectivamente. Para esto se utilizé la tarea ellipse
del paquete IRAF!.

La tarea ellipse ajusta elipses a las isofotas elipticas de una galaxia. Para esto, se
introducen parametros iniciales como las coordenadas del centro de la galaxia, una
elipticidad inicial, un dngulo de posicion inicial, el valor del eje mayor en el que em-
pezard el ajuste, los valores minimo y méaximo del eje mayor en el ajuste, el paso (en
pixeles) entre elipses sucesivas, y por ultimo se elige si se quiere que el centro inicial,
la elipticidad y el angulo de posicién iniciales sean los mismos para todas las elipses.
El programa da como resultado una tabla con los parametros de las elipses ajustadas,
y la imagen a la que se le ajustaron las elipses (ver Figuras 4.13 y 4.14).

Figura 4.13: En el panel izquierdo se encuentra la imagen de 2.22 ym de la galaxia componente de KPG 486 que
se encuentra hacia el noreste. Esta imagen tiene campo de visién de aproximadamente 8” x8”; fue tomada con la
cdmara NICMOS que se encuentra sobre el HST (informacién més detallada sobre esta imagen se da en el siguiente
capitulo). En el pdnel derecho se muestran las elipses ajustadas a esta galaxia con la tarea ellipse del paquete IRAF.
Se tomo la elipse con el mejor ajuste para inferir la inclinacién de la galaxia de acuerdo a la ecuacién (4.20).

IRAF: ’Image Reduction and Analysis Facility’http://iraf .noao.edu/
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Figura 4.14: En el panel izquierdo se encuentra la imagen de 2.22 pym de la galaxia componente de KPG 486 que
se encuentra hacia el noreste. Esta imagen tiene campo de visiéon de aproximadamente 3”7 x6”; fue tomada con la
cdmara NICMOS que se encuentra sobre el HST (informacién més detallada sobre esta imagen se da en el siguiente
capitulo). En el pdnel derecho se muestran las elipses ajustadas a esta galaxia con la tarea ellipse del paquete IRAF.
Se tomo la elipse con el mejor ajuste para inferir la inclinacién de la galaxia de acuerdo a la ecuacién (4.20).

En el siguiente capitulo se encuentran los resultados obtenidos con los datos observados
con el PUMA. Asi, en la Tabla 5.3 se muestran los pardmetros que se describieron en esta
seccion. También se presentan la curva de rotacién y el mapa de velocidades de cada galaxia
que compone el sistema KPG 486.
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Capitulo 5

El par de galaxias KPG 486 (NGC
6090)

Las observaciones al par de galaxias KPG 486 fueron realizadas en julio de 2015 con el
telescopio de 2.1 m que se encuentra en el Observatorio Astronémico Nacional en la Sierra
de San Pedro Martir (México) utilizando el interferémetro Fabry-Perot de barrido (IFPB),
PUMA. En este trabajo se utilizé Hy = 75 km s~! Mpc ~! y se encontré que el sistema
se encuentra a 118.5 Mpc. En la imagen directa (sin filtro) de KPG 486 tomada con este
telescopio, que se presenta en la Figura 5.1, se puede ver que el sistema se detecta en un area
de 9 x 4'; en donde se pueden visualizar las colas de marea (las antenas) de este sistema
de galaxias: una de ellas se extiende hacia el este con una longitud de ~ 43 kpc (~ 1'.26)
y la otra apunta hacia el sur y tiene longitud de ~ 58.5 kpc (~ 1'.7). Sin embargo, la
emisién de Ha detectada con el IFPB PUMA se encontré dentro de un drea de 1.28 arcmin®
(16x 16 pixeles) en la zona central del objeto. Aunque se realizaron suavizados espaciales y
espectrales sobre el cubo original, no se detecté emisiéon Ha en las antenas.

En imdgenes directas (sin filtro), al par de galaxias KPG 486 (NGC 6090) lo han des-
crito como un sistema de nucleos dobles, con un disco asimétrico y dos colas arqueadas de
aproximadamente 50 kpc de longitud (Dinshaw et al. 1999, Bryant & Scoville 1999). Esta
galaxia puede confundirse con una galaxia del tipo Las Antenas (NGC 4038/39) en imégenes
directas, sin embargo, se define a KPG 486 como un sistema de galaxias en estado previo
de fusién, esto significa que contiene dos nticleos, colas de marea y un puente identificables
(Miralles-Caballero et al. 2011). La resolucién del PUMA fue suficiente para determinar que
KPG 486 es un sistema de dos galaxias en estado intermedio de fusién, pues se obtuvieron
mapas de velocidades ordenados de dos galaxias independientes, ademads de que cada gala-
xia es resuelta tanto por la emisién de Ha como por el continuo. Hasta ahora no se habia
realizado un estudio cinematico de cada componente del par pues no se habia alcanzado una
resolucion suficiente para resolver el mapa de velocidades de cada galaxia. En la Tabla 5.1 se
presentan los parametros de KPG 486 como una galaxia, pues KPG 486 se consideraba un
sistema de galaxias fusionadas (merger) o un sistema de nicleos dobles (Bryant & Scoville
1999, Makarov et al. 2014).

Este sistema de galaxias estd catalogado como una Luminous Infrared Galazy (LIRG),
con Lip ~ 3x 10" Ly (Acosta-Pulido et al. 1996). Dos de los candidatos mds populares como
fuente de energia de los objetos LIRG son la presencia de un AGN o la presencia de brotes
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de formacién estelar circumnuclear. Existe evidencia de actividad de formacion estelar en el
sistema, pero no de un AGN (Dinshaw et al. 1999).

Para el analisis cinemético y morfolégico del par de galaxias KPG 486 en este trabajo se
utilizaron observaciones complementarias realizadas con la Near Infrared Camera and Multi-
Object Spectrometer (NICMOS) que se encuentra sobre el Hubble Space Telescope (HST)
(Scoville et al. 2000). KPG 486 fue observada con la cdmara 2 de NICMOS el 10 de noviembre
de 1997 UT. Esta camara es un arreglo de HgCeTe de 256 x256. Tiene una escala de 0”7.0762
pixel ™! en z y 07.0755 pixel ™! en ¥, con un campo de visién resultante de 19”.5x19”.3. En
este trabajo se utiliza la imagen tomada con el filtro F222M centrado en 2.22 pum. Estos
datos tienen difraccion limitada con resolucion de 07.22 y el tiempo de exposicion fue de 136
s (Dinshaw et al. 1999). La Figura 5.2 es una imagen de KPG 486 formada con la composicién
de los datos en 1.1, 1.6 y 2.22 pm para un campo de vision de 157, adquiridos con la camara
NICMOS. En la Figura 5.3, puede verse la imagen tomada a KPG 486 con el filtro de 2.22
pm en escala de grises. En estas imagenes se distingue que KPG 486 no es un sistema de dos
nucleos, sino que son dos galaxias en estado intermedio de fusién.

En la seccién 1 de este capitulo, se confirma el criterio de aislamiento de este sistema.
Después, se presenta la morfologia de KPG 486 encontrada a través de los mapas del continuo,
monocromatico en Ha, el mapa de velocidades y el de dispersion de velocidades, obtenidos
con los datos del PUMA. Luego, se describe la cinematica de KPG 486. En esta seccion se
encuentran el mapa de isovelocidades y las curvas de rotacién de cada galaxia, con las que
se calculd la masa de cada galaxia y la del sistema siguiendo las ecuaciones (3.35) y (3.39),
propuestas por Lequeux (1983) y Karachentsev, 1. (1987), respectivamente. Ademés, con el
perfil de emision del continuo se pudo determinar el sentido de rotacion de la galaxia KPG
486 NE, concluyendo que los brazos de esta galaxia giran en sentido trailing. No fue posible
determinar el sentido de rotacién de la galaxia KPG 486 SO. Por tltimo, se muestra el ajuste
de la suma de dos funciones Gaussianas a los perfiles de emisién dobles detectados en la zona
de interaccién conocida como el puente.

En secciéon 2 de este capitulo, dado que KPG 486 es comparable con la galaxia NGC
4038/39 (Las Antenas), primero se discuten las diferencias entre los mapas de emisién de He,
el continuo y el de velocidades de ambos pares de galaxias. Luego, se realizaron comparaciones
con las observaciones en las frecuencias de la molécula de CO, a la linea de 21 cm, asi como
en la zona del visible e infrarrojo del espectro sobre KPG 486 encontradas en la literatura.
Como con los datos del PUMA no fue posible detectar emisién en las antenas de KPG 486,
en esta seccién también se muestra un resumen de lo que se encontré en la literatura que se
ha podido observar en ellas. Por tltimo, se hace referencia a como el sentido de rotacion de
la galaxia noreste ha provocado actividad de formacion estelar en el sistema.
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Figura 5.1: Imagen directa (sin filtro) del par aislado de galaxias KPG 486 tomada con el telescopio de 2.1 m del
OAN-SPM. El campo de visién es de 9’ x 4'.

Figura 5.2: Imagen de KPG 486 formada con la composiciéon de los datos en 1.1, 1.6 y 2.22 um para un campo de
visién de 15”7, adquiridos con la cAmara NICMOS que se encuentra sobre el HST. El norte es hacia arriba y el este a
la izquierda. (Dinshaw et al. 1999). (Dinshaw et al. 1999)
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Parametros Sistema KPG 486

Coordenadas (J2000) a = 16h 11m 40.7s
0 = +52d 27Tm 24s  (a)

Otros nombres NGC 6090
IRASF 16104+5235
Mrk 496
UGC 10267

Tipo morfolégico G Par (a)
Galaxia multiple (b)
Fusion, doble nicleo (e
Velocidad radial heliocéntrica promedio (km s™!) 8906 (a)
8855 (b)
8882 (c)
Distancia (Mpc) 122 ()
123.3 (e)
118.4 (c)
L]R (L@) 3x 10! ()
my, 14.36 (a)
Das/a () 4.36 (b)
Separacién nuclear fotométrica (kpc) 3.2 (e)
3.63 (c)

Tabla 5.1: Pardametros del sistema KPG 486.

(a)NASA/IPAC (2014); (b)HyperLEDA (2016); (c)Este trabajo; (d)Condon et al. (1990); (e)Bryant & Scoville (1999);

(f)Acosta-Pulido et al. (1996)

Figura 5.3: A la derecha se muestra una representacién en escala de grises de la imagen individual de 2.22 ym tomada
con la cdmara NICMOS sobre el HST en un campo de visién de 20”. A la izquierda el diagrama de contornos de la
imagen de la izquierda pero con campo de visién de 16”. Los contornos estan espaciados logaritmicamente por un
factor de 1.38 comenzando con un nivel a 0.37 pJy. La imagen tiene resolucién original de 07.22 (F222M) (Dinshaw
et al. 1999).



5.1. RESULTADOS ENCONTRADOS CON DATOS DEL PUMA 65

5.1. Resultados encontrados con datos del PUMA

KPG 486 ha sido observada con el Near Infrared Camera and Multiobject Spectrometer
(NICMOS) que se encuentra a bordo del Telescopio Espacial Hubble (HST, por su siglas
en inglés). Estas imédgenes revelan caracteristicas que no son observadas con telescopios
terrestres en Optico e infrarrojo, tales como nodos brillantes de formacién estelar, y una
barra estelar en la galaxia primaria (ver Fig. 5.2) (Dinshaw et al. 1999). La imagen en 2.22
pm, con escala de ~ 07.22 pixel ™! tomada con este telescopio (fig. 5.3), se utiliza a lo largo
de este trabajo para un mejor andlisis de los mapas de velocidades, monocromatico y del
continuo obtenidos con el IFPB PUMA.

A continuacion se presentan los rasgos morfolégicos determinados con las observaciones
realizadas con el IFPB PUMA tales como el criterio de aislamiento definido en el catalogo de
Karachentsev, I. (1987) (ecuaciones 2.17 a 2.18c), la posicién de los maximos fotométricos en
cada galaxia y la barra en la galaxia noreste. Enseguida se exponen los mapas de velocidades
y de dispersion de velocidades, las curvas de rotacién de cada galaxia, la masa de cada
galaxia y la masa orbital. Después, se determina el sentido de rotacién de la galaxia noreste.
Y finalmente, se exhiben los pixeles a los que se les encontré perfiles dobles de emision He,
el ajuste de la suma de dos funciones Gausianas a estos perfiles y la curvas de rotacion
extendidas hacia la zona de interaccion.

5.1.1. Morfologia de KPG 486
Criterios de aislamiento

En el catdlogo de Karanchestev, este sistema tiene como criterio de aislamiento denotado
por el simbolo (+4) con tipo de interaccién entre las dos componentes Lt, que significa
que tienen una estructura lineal extendida (L) con colas de marea (t). Este criterio de
aislamiento corresponde a los pardmetros y = 10, & =1/4, X =4, (ver Figura 2.9). Esto
es, el cociente entre la separacion de cada galaxia con una galaxia vecina dividida entre la
distancia de cada galaxia del par (z;;/z2;), es mayor o igual que 10 veces (x = 10) el cociente
entre el didmetro de la galaxia vecina y el didmetro de cada galaxia (a;/a;), para cada galaxia
vecina con didmetro angular a;, se encuentra en el intervalo, (%laj, daj), (£ =1/4, X = 4),
donde aj, j =1, 2, es el didmetro angular de cada componente del par.

En la imagen directa de KPG 486 se observa una galaxia al sur del sistema, como se
senala en la Figura 5.4. Esta es, PCG 2415197, cuyo didmetro angular es 16”.8 (~0.0047°)
y magnitud absoluta en el 6ptico es 17.1 mag (NASA/IPAC 2014). En este trabajo se en-
contrdé que el didmetro angular, determinado con el mapa del continuo de la componente
noreste (KPG 486 NE) es Dyp = 117.4 (~0.0032°), y el de la componente suroeste (KPG
486 SO) es Dgo = 12".4 (~0.0034°). En la Tabla 5.2 se puede ver que el didmetro angular
de PCG 2415197 se encuentra dentro del intervalo indicado por el criterio de aislamiento
del catdlogo de pares aislados, ya sea con los diametros encontrados en este trabajo o con
los didmetros indicados en el catdlogo. Luego, la distancia angular (la distancia proyectada
en el cielo) de cada galaxia que compone el sistema KPG 486 a la galaxia PCG 2415197 es
x1; =39”.1 (~0.0109°) para KPG 486 NE, y x9; =35".61 (~0.00989°) para KPG 486 SO. En

ITambién puede encontrarse con el nombre 2MASSX J16114174 +5226480.
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la Tabla 5.2, se observa que si se consideran los diametros determinados en este trabajo, el
parametro y no cumple con el criterio para que KPG 486 sea un sistema aislado, y que con
los didmetros de las galaxias del sistema KPG 486 que se consideraron en el catdlogo, en
efecto, el sistema se encuentra aislado, pero con el criterio (—+), y no con el criterio (+ +).

El diametro que se toma en cuenta en este trabajo no considera la zona de interaccion
de estas galaxias, mientras que el didmetro que se toma para cada galaxia en el catalogo de
pares aislados, se obtiene de las imdgenes del estudio de Palomar (Karachentsev, 1. 1987),
donde no se distingue si es un sistema de dos nicleos o es un sistema en estado intermedio
de interaccién.

Nombre Diam. [’] 1/4 a; [°] 4a; [°] apce/a; Dist. "] xu/x1u X
PCG 2415197 16.8
KPG 486 NE 11.4¢ 0.00079 0.0127  1.4737 39.1 6.7414
KPG 486 SO 12.4¢ 0.00086  0.0138  1.3548 35.61  6.1397
KPG 486 NE 24b 0.00167  0.0267  0.7000 39.1 4.6548
KPG 486 SO 27.6° 0.00192  0.0307  0.6087 35.61  4.2393

-~ ~J Ot Ot

Tabla 5.2: Pardmetros de aislamiento del catdlogo de pares de galaxias aisladas para verificar que la galaxia PCG
2415197 no es parte del sistema KPG 486. Los pardmetros se calculan con la distancia entre las galaxias de KPG 486
determinada en este trabajo (a), y (b), con la distancia que se consideré en el catdlogo de Karachentsev, I. (1987).
La columna (1) contiene el nombre de la galaxia; la columna (2) el didmetro angular en segundos de arco; (3) y (4)
el intervalo donde se encuentra el didmetro de la galaxia vecina tomando en cuenta el criterio de aislamiento (4, +);
(5) el cociente del didmetro angular de la galaxia vecina entre el didmetro de cada galaxia que compone el par; la
distancia angular (la distancia proyectada en el cielo) de cada galaxia del par KPG 486 hacia la galaxia PCG 2415197
en segundos de arco se encuentra en la columna (6); (7) el cociente de la distancia de la vecina a cada componente
del par entre la separacién de las galaxias del sistema en grados (en el catdlogo se considera que la separacién de
las galaxias del sistema es 07.14, en este trabajo se encontfo que es 6”.3); (8) el pardmetro x de los criterios de
aislamiento del catdlogo KPG.

Figura 5.4: Imagen directa (sin filtro) tomada con el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM de las galaxias KPG 486 en
un campo de visién de 11”7. Se sefiala al sistema de galaxias KPG 486 y a la galaxia PCG 2415197, para la que se
verificé el criterio de aislamiento del par KPG 486.
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Posicién de los nicleos.
GALAXIA NORESTE

El maximo de emision de la linea de Ha observada con el PUMA que se obtuvo en este
trabajo de la galaxia noreste se encuentra en s = 16~11m40.8s, 079000 = 5H2°27'277,
el maximo de emision del continuo es « oo = 16h11m40s, d o000 = 52°27'27.32”. Lo cual
indica que el maximo de la emisiéon de Ha coincide con el maximo de emision del continuo.
Estas coordenadas seran consideradas como la posiciéon del nicleo de la galaxia KPG 486
NE para el calculo de la masa érbital del sistema KPG 486.

GALAXIA SUROESTE

En el panel derecho de la Figura 5.5 muestra los contornos de la emision de Ha obtenida
con el PUMA sobre la imagen de NICMOS a 2.2 um. En ella se observa que los méximos
de emisién en la galaxia suroeste coinciden. El méaximo de emision de la linea de Ha de la
galaxia suroeste se encuentra en « jygg9 = 16h11m43.3s, 09000 = 52°27'23”. La Figura 5.24,
muestra la emisiéon de Ha en el pixel que coincide con el maximo de la imagen de 2.2 ym de
la galaxia suroeste.

Sin embargo, el méximo de emisién de Ha no se considera como el niicleo de esta galaxia,
ya que en Figura 5.6, se puede ver que el maximo fotométrico de la galaxia suroeste se
encuentra mas hacia el sur que el maximo de emisién del monocromatico. El maximo del
continuo representa la zona de la galaxia con mayor concentracion estelar, por lo que es
este el que se considera como nicleo de la galaxia. El méximo fotométrico se encuentra en
Q j2000 — 16h11m404s, 5J2000 = 52027/22.21”.

Por lo tanto, se obtiene una distancia entre los ntcleos de 3.63 kpc, y sera esta separacién
la que se utilice para el calculo de la masa érbital del sistema KPG 486.

La barra en la galaxia noreste

En el panel derecho de la Figura 5.3 se observa la presencia de una barra en la galaxia
noreste dibujada por los contornos de la imagen de 2.22 ym de NICMOS. En la Figura 5.5,
que muestra la superposicion de los contornos de la emision Ha y del continuo obtenidos con
el PUMA sobre la imagen de 2.22 pm. Los contornos del continuo, que pueden verse en el
panel izquierdo de la Figura 5.3, y los contornos del monocromatico, en el panel derecho de la
Figura 5.3, de la galaxia noreste, también trazan una barra en la zona central de esta galaxia.
Esta barra también puede distinguirse en el mapa del continuo obtenido con el PUMA en la
Figura 5.6, ya sea por los mismos contornos o por la intensidad de los pixeles que trazan una
recta en direccion sur a norte. Sin embargo, un argumento con mayor fuerza para confirmar
la presencia de esta barra se obtiene de la forma de las lineas de isovelocidades de la galaxia
noreste, ya que no son simétricas respecto al eje menor como se puede ver en las Figuras 5.7
v 5.15.
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Figura 5.5: En el panel izquierdo se muestra la superposicién de los contornos de la emisién del continuo obtenidos
con los datos del PUMA sobre la imagen de 2.22 pym de NICMOS en un campo de visién de 25.2proximadamente.
En el panel derecho, la superposicién de los contornos del mapa monocromético obtenidos con los datos del PUMA
sobre la imagen de 2.22 pm de NICMOS en un campo de visién de 16.2proximadamente.

Figura 5.6: Ala izquierda se encuentra el mapa del continuo y a la derecha el mapa monocromaético, ambos obtenidos
con los datos del PUMA, con sus contornos superpuestos en blanco y en un campo de visién de 21”.44.

5.1.2. Cinematica y dinamica de KPG 486

En la Figura 5.7 se puede observar que con las lineas de isovelocidades se distinguen
dos galaxias independientes con velocidades centrales ordenadas. En la literatura se pueden
encontrar observaciones a la molécula de CO con resolucién que va de 2.2 3" pixel ™! (Bryant
& Scoville 1999)(Sanders et al. 1990), y en radio a la linea de 21 c¢m con resolucién de 17.5
pixel ! (Condon et al. 1990), pero no se habfa obtenido este comportamiento en los mapas de
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velocidades, por lo que en esos estudios la masa ha sido determinada para todo el sistema. Es
decir, no se ha realizado un analisis independiente a cada componente del par KPG 486. Uno
de los objetivos principales de este trabajo es realizar este andlisis cinemaético y dindmico a
cada galaxia del par, utilizando los datos de la literatura como referencia. Esto se discutira en
la siguiente seccion una vez que se hayan expuesto los resultados de los datos del PUMA.

Figura 5.7: Mapa de velocidades del sistema KPG 486. Antes de general el mapa de velocidades, al cubo de datos se
le aplicé un suavizado espectral de ¢ = 57 km s~*. El campo de visién de esta imagen es de 21”.44, que es la zona
donde se detect6 emision Ha en KPG 486.

Figura 5.8: Mapa de dispersién velocidades del sistema KPG 486. Antes de general el mapa de velocidades, al cubo
de datos se le aplicé un suavizado espectral de o = 57 km s~!. El campo de visién de esta imagen es de 21”.44, que
es la zona donde se detecté emisién Ha en KPG 486.
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Curvas de rotaciéon

Las curvas de rotacion fueron obtenidas a partir del campo de velocidades que corres-
ponde a cada galaxia, considerando los pixeles dentro de un sector angular a lo largo del eje
mayor cinematico. Se excluyeron los pixeles cercanos al eje mayor que agregaban una fuerte
dispersion a los puntos de la curva de rotacion. Esta exclusiéon garantiza la simetria en ambos
lados de la curva de rotacion. En la Figura 5.7, se observa que, hasta un cierto radio en cada
galaxia, el campo de velocidad no es perturbado por el proceso de interaccién. En el caso de
KPG 486 NE, este radio es Ryg ~ 3.04 kpc (~ 5".73), y para KPG 486 SO es Rgo ~ 2.84
kpc (=~ 4”.88). Asi, considerando una regién del campo de velocidades dentro de un sector
de un angulo especifico dentro de este radio, fue posible determinar la curva de rotaciéon de
ambas galaxias de forma més precisa. A partir de ella se obtiene la velocidad méaxima de
rotacién de cada galaxia, Vyory, = 149.4 km s7!, y Vipro, = 134.5 km s7!, con las que fue
posible obtener la masa de cada galaxia.

En la Tabla 5.3, se encuentran los parametros utilizados para el calculo de las curvas de
rotacién de las galaxias noreste (KPG 486 NE) y suroeste (KPG 486 SO). Con cada curva de
rotacion se ha obtenido un maximo de velocidad de rotacion. Con esta cantidad, fue posible
calcular el intervalo de masa de cada galaxia, siguiendo la ecuacién (3.35) de Lequeux (1983).

Parametros KPG 486 NE KPG 486 SO

Coordenadas (J2000) a = 16h 11m 40.82s  « = 16h 11m 40.42s
0 = +52d 27m 27.32s ¢ = +52d 27m 22.21s

Distancia (Mpc) 118.44 118.40

Velocidad sistémica (km s™1) 8883 8880

Vyotmaz (km s71) 149.4 134.5

P.A.pin (°) 150.18 29.85

Inclinacion (°) 12.8 64.86

Radio (kpc) 3.04 2.59

Masa (M) (0.6 a 1.0) 1.71x 101 1.18% 1010

Tabla 5.3: Pardametros de las curvas de rotacién.

En las Figuras 5.12 y 5.11 se muestran los mapas de velocidades de KPG 486 NE y KPG
486 SO, junto con sus curvas de rotacion, respectivamente. En cada caso, la linea gruesa
traza el eje mayor cinemético indicando el dngulo de posicién (P.A.) cinemético. Para la
galaxia noreste se obtuvo P.A .y, =159.18° y para la galaxia suroeste, P.A.;;,., =29.85°.
Las lineas delgadas indican los sectores angulares que se consideraron para el calculo de las
curvas de rotacion de cada galaxia. Los simbolos '+ en los mapas de velocidades indican la
posicién de los maximos de emisién del continuo (centros fotométricos). Utilizando H = 75
(km s71') Mpc™!, se obtuvo la distancia heliocéntrica de cada galaxia. De esta forma, la
galaxia noreste se encuentra a Dygp =118.44 Mpc y la suroeste a Dgp =118.40 Mpc. La
inclinacién de las galaxias se obtuvo con la funcién ellipse de IRAF sobre la imagen de
2.22 pm de NICMOS. La inclinacién de la galaxia noreste es iyp =12.8°, y la de la galaxia
suroeste es 150 =64.86°.
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Figura 5.9: Mapa de velocidades noreste. El campo de visién de esta imagen es de 21”.44, que es la zona donde se
detecté emisién Ha en KPG 486.

Figura 5.10: Curva de rotacién de la galaxia KPG 486 noreste.
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Figura 5.11: Mapa de velocidades suroeste. El campo de visiéon de esta imagen es de 21”7.44, que es la zona donde se
detecté emisién Ha en KPG 486.

Figura 5.12: Curva de rotaciéon de la galaxia KPG 486 suroeste.

Masas de KPG 486

Con las curvas de rotacion obtenidas se encontré un intervalo de masas para cada com-
ponente del par KPG 486, segun la ecuacién (3.35) propuesta por Lequeux (1983). Para
cada galaxia se obtuvo un intervalo de masas. Para la galaxia noreste se encontré Myg =
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(0.6, 1.0)1.71 x 10'° M, y para la galaxia suroeste Mgo = (0.6, 1.0)1.18 x 10'° M, donde el
intervalo tiene limites que corresponden al caso en el que la galaxia es dominada por un disco
plano (limite inferior, 0.6) o por un halo esférico masivo (limite superior, 1.0). La suma de las
masas individuales de las galaxias en el caso del disco plano es My_symq = 1.73 X 1010 M,
y en el caso esférico es Mesr—syma = 2.89 X 10'° M. Esta suma de masas representa un
intervalo de masa del sistema.

A partir de las velocidades maximas de rotacion, también es posible obtener la masa
orbital del sistema de acuerdo a la ecuacién (3.39) propuesta por Karachentsev, 1. (1987).
Primero, se puede suponer que el plano de la érbita tiene una inclinacion de ¢ = 90°. Luego,
el dngulo entre la linea de visién y la linea que conecta al par es Q = arcsen (L/§D), donde
L = 3.63 kpc es la distancia de los nicleos proyectada en el cielo, y 6D = 37.1 kpc, la
distancia real entre estos mismos, resultando Q ~ 6°.Por lo tanto, las ecuaciones (3.37) y
(3.38), que indican la velocidad proyectada a lo largo de la linea de visién y la separacién
proyectada sobre el plano del cielo, respectivamente, quedan como y ~ Vi3 y X = r. Con los
datos obtenidos, se tiene que AV = 2.63 km s™!, que es la diferencia entre las velocidades
sistémicas, y X = 3.63 kpc, que es la separacion proyectada entre los nicleos de cada galaxia.
De esta forma, la masa orbital es, My.pia = 1.98 x 10 M.

Sentido de rotacién de las galaxias

A partir de las curvas de rotacion en las Figuras 5.12 y 5.11, se conoce el lado del plano
de rotacion que se acerca o que se aleja de cada galaxia que compone a KPG 486. Asi, se
observa que en ambas galaxias el lado que se acerca es el norte. Pero esto no es suficiente
para conocer el sentido de rotacion de cada galaxia. De acuerdo al criterio del gradiente de
Pasha (1985), el brillo aparente de la regién nuclear cae de manera deigual desde el centro
hacia afuera a alo largo del eje menor, ellado lejano serda aquel en que el perfil de brillo
superficia descienda mas suavemente.

En este trabajo se obtuvo el perfil de intensidad del continuo del eje menor de cada
galaxia del sistema KPG 486 para conocer su sentido de rotacién. Se tomaron 4 pixeles de
corte sobre el eje 'y’ de la galaxia KPG 486 NE (Figura 5.13) y se encontré que el lado lejano
es el lado oeste de la galaxia, obteniendo asi que la galaxia noreste tiene su brazos trailing, es
decir, que los brazos espirales rotan en sentido contrario al que apuntan los extremos de los
brazos. Para la galaxia suroeste no se obtuvo un resultado certero sobre el lado méas cercano
al observador.

La Figura 5.13 es el mapa del continuo en pixeles de KPG 486. Ahi se senialan los pixeles
en los que se realiz6 el corte para obtener los perfiles de intensidad de la galaxia noreste que
se encuentran en la Figura 5.14. El maximo de emision del continuo se encuentra en el pixel
(285, 264).

Cabe destacar que los brazos con rotacion trailing de los que se esta hablando son los
brazos de la zona donde se detect6 emision, pues hasta ahora no es posible concluir el sentido
de movimiento de los brazos externos del sistema KPG 486, es decir, el movimeinto de sus
antenas. Asi mismo, fue minima la cantidad de puntos con los que se infiere que la galaxia
noreste tiene brazos trailing en la zona de emision, por lo que es necesario confirmar este
resultado con datos con mayor resolucién espacial.
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Figura 5.13: Mapa de la emisién del continuo de KPG 486 obtenido con el PUMA. Se senalan los pixeles de corte
para obtener los perfiles de intensidad de la galaxia KPG 486 NE y asi conocer su sentido de rotacién. El maximo de
emisién del continuo se encuentra en el pixel (285, 264). El campo de visién de esta imagen es de 217.44.

Figura 5.14: Perfiles de intensidad del continuo de la galaxia KPG 486 NE. Las cruces, unidas por la linea punteada,
representan el valor en cada pixel. La intensidad estd en unidades arbitrarias. Segin el criterio del gradiente de brillo
propuesto por Pasha (1985) (ver texto), el lado lejano serd aquel en el que el perfil de brillo superficial descienda més
suavemente, por lo que el lado cercano de KPG 486 NE es el lado oeste.
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Perfiles dobles

En la secciéon 3 del capitulo 3 se explicé que con el cubo de datos se construyé un
cubo de longitud de de onda o cubo ’lambda’, en el que a cada canal del cubo de datos le
corresponde una longitud de onda definida. La suma de este cubo lambda puede visualizarse
el el plano como los perfiles de emision detectados en cada pixel. El panel derecho de la
Figura 5.16 muestra la supersposicion de la imagen en el plano del cubo lambda sobre el
mapa de velocidades de KPG 486 en escala de grises. En esta imagen se detectaron pixeles
con perfiles de emision dobles. En el panel izquierdo de la misma figura se muestra el mapa
de velocidades de KPG 486 con los pixeles donde se detectaron los perfiles dobles marcados
por una letra.

En la Figura5.15, donde se superpuso el mapa de velocidades sobre la imagen de NICMOS
de 2.22 um. Es posible identificar que la zona donde se detectaron los perfiles de emision
dobles traza la zona del puente de interacién entre las galaxias que componene a KPG 486.

A los perfiles dobles se les ajusté la suma de dos distribuciones gaussianas para conocer
el centro y la dispersion de cada pico (ver Figura 5.17). Los valores de estos parametros se
encuentran en la Tabla 5.4. Los valores de velocidad radial en el disco de KPG 486 NE se
encuentran en el intervalo 8783 - 8919 km s~!.Los valores de velocidad radial en el disco
de KPG 486 SO se encuentran en el intervalo 8799 - 9143 km s~!. Se puede deducir de los
parametros de las funciones Gaussianas ajustadas a los perfiles dobles que, de izquierda a
derecha, el primer pico corresponde a la galaxia noreste y el segundo a la galaxia suroeste
dado que los valores de las velocidades medias se encuentran en el intervalo de velocidades
de cada galaxia segun las cantidades de la Tabla 5.4. Los valores de la dispersién de los
ajustes también estan dentro del intervalo de dispersion de velocidades del sistema KPG 486
de acuerdo con la Figura 5.8.

Figura 5.15: Contornos del mapa de velocidades del sistema KPG 486 superpuestos sobre la imagen de 2.22 um de
NICMOS. Se seniala la zona donde se detectaron pixeles con perfiles con doble emisién. El campo de visién es de
217.44.
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Figura 5.16: Mapa de velocidades del sistema KPG 486. Izquierda: Mapa de velocidades de KPG 486 en escala de
color. Derecha: Perfiles de emisién obtenidos con el PUMA sobre el mapa de velocidades en escala de grises. Ambas
imégenes tienen campo de visién de 21”.44.

Figura 5.17: Mejor ajuste de la suma de dos funciones Gaussianas a los perfiles dobles encontrados en el sistema KPG
486. Los valores de los centros y la dispersién de cada Gaussiana se encuentran en la Tabla 5.4. Las cruces, unidas
por la linea punteada, son los datos observados, la linea sélida es el mejor ajuste a cada perfil. Las lineas verticales
repreentan la posicién de las lineas del cielo OH (10,4), OH(6,1) y OH(7,2) (Krassovsky et al. 1962).
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Media 1 Dispersion 1 Media 2 Dispersion 2

Pixel — py [km s™! ] oy [km s7!] po [km s7t | oy [km s7! ]
A 8831.78 &£ 10.51 25.84 £ 5.32 8952.46 £+ 14.17 35.53 + 7.79
B 8850.53 £10.06 39.14 £ 10.26 9030.63 + 35.20 18.62 £ 7.6
C 8846.87 £ 8.69  25.84 £ 4.18 8998.17 + 14.17  29.45 £+ 8.74
D 8868.35 £ 8.69  43.7 £9.31  8953.83 £ 29.25 51.49 + 13.68
E  8849.15 £ 16.46 35.72 £ 14.06 9053.48 4+ 24.68 37.62 4+ 10.26
F 8866.07 £ 13.71  30.78 & 9.69 8989.94 4+ 10.51 39.33 £+ 28.12
G
H
I
J

8895.78 £ 10.51  15.96 &£ 1.52 9060.34 £ 17.83 262.58 —
8822.64 £ 11.88 18.05 £ 2.09 8943.78 £ 1.10  93.67 £+ 27.74
8848.70 + 12.80 49.4 £ 10.45 9010.51 £ 11.43 47.69 £ 6.27
8817.16 + 8.69  19.95 £ 2.09 9024.68 £ 13.26 72.39 —

Tabla 5.4: Pardmetros de la suma de dos gaussianas ajustadas a cada pixel con perfil de emisién doble. Los valores
tienen 64.7 % de certeza. La columna (1) es la letra del pixel donde se hizo el ajuste, cada letra se senala en la Figura
5.16; (2) coordenadas del pixel; (3) y (4) son la media y la varianza (o dispersién) del primer pico de cada pixel de
izquierda a derecha; (5) y (6) son la media y la varianza (o dispersién) del segundo pico de cada pixel de izquierda a
derecha. Ver Figura 5.17

Las Figuras 5.18 y 5.19 presentan las curvas de rotaciéon de cada galaxia, extendidas hacia
la zona de interaccion. La curva de rotacién de la galaxia KPG 486 NE se extendio hasta 9”
hacia el norte, pues hasta esta posicion abarca el mapa de velocidades siguiendo el eje mayor
cinemético de esta galaxia (ver fig. 5.12). El eje mayor de la curva de rotacién de la galaxia
KPG 486 SO atraviesa todo el puente. Sin embargo, solamente se toma hasta 14”7 pues, mas
alla de este radio, los pixeles corresponden a la zona norte del disco de la galaxia companera
(ver fig. 5.11).

En las curvas de rotacion de las Figuras 5.18 y 5.19, el primer punto mas alla del radio del
disco donde el campo de velocidades es ordenado, es cercano a alguno de los pixeles donde se
encontré un perfil doble. En el caso de la curva de rotacion de la galaxia noreste es el pixel
A, y en la de la galaxia suroeste es el pixel H. La cercania de los pixeles con emisién doble
a la zona de velocidades ordenadas, nos lleva a inferir que cada pico corresponde a material
de cada galaxia. De esta forma, la posicion de estos pixeles traza un puente entre las dos
galaxias que componen al sistema KPG 486. Sin la imagen de 2.2 um de NICMOS como
referencia, la resolucion del PUMA nos también nos podria haber llevado a la conclusién de
que KPG 486 es un sistema en estado intermedio de interaccion debido a la identificacién de
este puente. Mas adelante se vera que, en un estado de interaccion avanzado, no se distingue
el puente y los pixeles con emisién doble que se llegan a detectar no tienen una presencia
suficientemente importante para generar una conclusion sobre la interaccion de dos galaxias.

Por 1ltimo, de acuerdo con las curvas de rotacion de las Figuras 5.18 y 5.19, en el lado
norte de las dos galaxias que componen a KPG 486 el gas se aproxima y en el lado sur se
aleja del observador. Ademas se obtuvo que la galaxia KPG 486 NE es trailing. Entonces
se puede inferir que estos picos de emisién representan material que se estd acercando. Asi,
se puede deducir que el exceso de materia del brazo norte de KPG486 NE (ver Figura 5.2)
haya sido parte de KPG 486 SO, mas no que este exceso de materia en el brazo norte sea el
gas y estrellas de la galaxia KPG 486 NE atraidos hacia esta zona por la interaccion con la
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galaxia companera. De esta forma se explica por qué el maximo de emision monocromatica
de la galaxia KPG 486 SO fue detectado en el norte de la galaxia y el maximo del continuo
hacia el sur.

Figura 5.18: Curva de rotacién de la galaxia KPG 486 NE extendida 8 arcseg hacia el norte respecto al centro
cinematico. Se senala la posicién real de los pixeles con perfil doble en la curva de rotacién que se encuentran dentro
del dngulo de apertura con el que se calculf la curva de rotacién (ver fig. 5.12.)

Figura 5.19: Curva de rotacién de la galaxia KPG 486 SO extendida 14 arcseg hacia el norte respecto al centro
cinematico. Se senala la posicion real de los pixeles con perfil doble en la curva de rotacién que se encuentran dentro
del dngulo de apertura con el que se calculd la curva de rotacién (ver fig. 5.11.)
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5.2. Discusion

5.2.1. Diferencias y similitudes entre NGC 4038/39 y KPG 486
(NGC 6090).

Figura 5.20: Galaxias NGC 4038 (norte) y NGC 4039 (sur). Imagen del Digitized Sky Survey (DSS) con campo de
visién de 18’.1x17.23. Tomada de (Bonnarel et al. 2000).

En longitudes de onda del éptico, KPG 486 aparece como un sistema de ntcleo doble,
con dos antenas arqueadas, similar a NGC 4038/39. El par de galaxias NGC 4038/4039, Las
Antenas, fue observado en la linea de emision de Ha con un interferémetro Fabry-Perot en el
telescopio ESO de 3.6 m en febrero de 1990. Esta observacién tuvo una resoluciéon de 07.91
pixel ™! El andlisis de estos datos fue publicado por Amram et al. (1992). A continuacién se
presentan similitudes y diferencias de los resultados de las observaciones en la longitud de
onda de la linea de emisién de Ha de estos dos objetos.

La presencia de HI en las colas de Las Antenas, donde no se detecté la emisién de He,
ha permitido concluir que las caracteristicas principales de los modelos de las simulaciones
numéricas estan de acuerdo con las observaciones. No obstante, el par KPG 486 no tiene
observaciones en radio a 1.49 GHz que hayan detectado los brazos externos (las colas de
marea o las antenas de KPG 486). Incluso a 8.44 GHz solamente se ha observado a la
galaxia noreste, y es difusa (Vardoulaki et al. 2015). La Figura 5.25 muestra que la zona
donde se ha observado la emision de la linea de 21 c¢m es en la zona central de KPG 486 y
abarca aproximadamente la misma regién que la zona donde se detecté Ha en este trabajo.
Por lo tanto, no se utilizé la observacion a esta region del espectro para completar el andlisis
cinematico en la longitud de onda de Ha de KPG 486.

Amram et al. (1992) compararon sus resultados con los de observaciones en las frecuencias
de la la molécula de CO de Las Antenas (NGC 4038/39) encontradas en la literatura. El
sistema KPG 486 también tiene resultados en CO, los cuales seran discutidos més adelante.
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Morfologia

Las Figuras 5.21 muestran las isofotas de Ha y del continuo de la zona central de Las
Antenas (NGC 4038/39). Tal como en el sistema KPG 486, la emisién de Ha en Las Ante-
nas fue detectada en la parte central del sistema dentro de 2’x2’. Asi, el estudio de Amram
et al. (1992) se restringe a las componentes del disco de estas galaxias en interacciéon. Tam-
poco se detecté Ha en los brazos espirales externos de Las Antenas.

En la Figura 5.21 se observa que la galaxia sur, NGC 4039, tiene una deficiencia de
emision de Ha comparada con la emision del continuo, especialmente en su zona mas hacia
el sur, mientras que la extension de emision Ha es aproximadamente la misma que la emision
del continuo en la galaxia NGC 4038, e incluso méas extendida hacia la zona noreste.

En las Figuras 5.5 se observa que la regién de emisién de Ha de KPG 486 es menor que
la regién de continuo. Addemas, en la galaxia KPG 486 SO hay mayor cantidad de emision
de Ha hacia el norte que hacia el sur. En esta galaxia el maximo fotométrico (méximo del
continuo) se encuentra en la zona sur, mientras que el méximo del monocromético esta en el
norte. En la galaxia KPG 486 NE, los maximos de monocromético y del continuo coinciden,
pero la regién norte de esta galaxia tiene mayor presencia de estas emisiones debido a que
el puente que marca la interaccion de este sistema se encuentra en esta region.

El nicleo de las galaxias que conforman a Las Antenas (NGC 4038/39) se encontré sin
ambigiiedad con las observaciones en 2.2 ym encontradas en la literatura. A diferencia de la
galaxia KPG 486 SO, que presenta el maximo de emisién de Ha en la misma posicién que
la imagen de 2.22 pum, pero el méaximo fotométrico unos segundos de arco mas hacia el sur.
Mas adelante se discutiran las posiciones de los maximos de esta galaxia.

Figura 5.21: Izquierda: Mapa de Ha de la zona central de NGC 4038/39. Derecha: Mapa del continuo de la parte
central de NGC 4038/39. Las cruces indican la posicién aproximada de los nicleos. Ambas imdgenes tienen campo
de visién de 2°.3x2’ (Amram et al. 1992)

El campo de velocidades.

El campo de velocidad obtenido para Las Antenas (NGC 4038/39) por Amram et al.
(1992) consiste en 4195 pixeles de resolucién espacial 07.19. La Figura 5.22 muestra el mapa
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de velocidad obtenido después de aplicar un suavizado gaussiano de 3” x3”. El suavizado fue
necesario para el trazo de las isovelocidades debido a la gran dispersion de las velocidades
observadas en algunos lugares. Las lineas punteadas son dibujadas por interpolacién donde
no hubo deteccion de emisién de Ha.

Los campos de velocidades de las galaxias que componen a Las Antenas exhiben severas
distorsiones y su interpretacién no es sencilla, lo cual no es de sorprender, pues el estado
de interaccion de Las Antenas es avanzado, con dos galaxias cerca de fusionarse. NGC 4039
muestra emision de Ha solamente sobre la mitad de su disco éptico, por lo que solo se detecta
un lado de su campo de velocidad y es dificil determinar su amplitud de velocidad (la dife-
rencia entre la minima y la méxima velocidad radial) exacta. Extrapolando las velocidades
observadas se puede estimar que su amplitud es de aproximadamente 240 km s .

La galaxia NGC 4038 tiene un campo de velocidades que vagamente se parece a un
disco clasico en rotacion. El ntcleo se encuentra en una posicién en la que las lineas de
isovelocidades estan completamente desorganizadas, incluso es dificil creer que el disco rota
alrededor del niicleo. Debido a las fuertes distorsiones, es dificil dar una posicién precisa del
angulo de posicién del eje mayor, pero se sugiere que el eje mayor cinematico de NGC 4039
estd aproximadamente orientado norte-sur y casi en angulo recto, lo cual confirma que el
sistema esta en un grado avanzado de colision.

Las Figuras 5.7 y 5.15 muestran que KPG 486 tiene un campo de velocidades ordena-
do hasta un cierto radio para cada galaxia: Rxpcussne ~ 5”.73 para la galaxia noreste y
Ry pcassso ~ 4”.88 para la galaxia suroeste. Esto permitié generar curvas de rotacién para
cada una de las galaxias, y de esta manera, obtener un intervalo de velocidades heliocéntri-
cas para cada una: 8783 - 8919 km s~! para la galaxia noreste, y 8799 - 9143 km s~! para
la galaxia suroeste. Con este mapa de velocidades ordenado para cada galaxia también se
puede concluir que KPG 486 es un sistema en estado intermedio de interaccion, en el cual
todavia se distingue la rotacién independiente de cada galaxia.

Lo anterior también permiti6 obtener el intervalo de masas de cada galaxia con el criterio
de Lequeux (1983) sin mucha dificultad: el intervalo de masa encontrado para la galaxia
noreste es Myg = (0.6, 1.0) 1.71 x 10'° Mg, y el intervalo de masa de la galaxia suroeste
es Mso = (0.6, 1.0)1.18 x 10 M, donde los limites del intervalo corresponden al caso
en el que la galaxia es dominada por un disco plano para el valor minimo y por un halo
esférico masivo para el valor maximo. Para Las Antenas se determiné que las masas de las
componentes eran aproximadamente iguales, con un valor de M =~ 2 x 10 M.

Para Las Antenas, las velocidades en NGC 4038 varfan desde 1450 km s~! hacia el norte,
hasta 1700 km s~! hacia el sur. Esto permitié dar una estimacién de la masa de este objeto.
Dentro de un radio de 40”, suponiendo una velocidad méxima de rotacién de 154 km s7!,
tomando 54° de la inclinacion del radio Ry5 y utilizando el método para calcular la masa de
Lequeux (1983), se encontré una masa de Myge 4038 ~2.0X 101 M, a 22 Mpc de distancia.
Para NGC 4039, suponiendo que sus dos lados miden lo mismo, se encontré una masa de
aproximadamente Myac 4030 ~1.9% 10 M, dentro de 507, con velocidad méxima rotacional
de 140 km s~! para los 50° de inclinacién, y suponiendo un disco delgado. Asf las dos galaxias
parecen tener masas similares. Se observa que las masas de cada galaxia de KPG 486 son
menores que las masas determinadas para cada componente de Las Antenas, y tomando
en cuenta que cada masa independiente se encuentra dentro de un intervalo entre 0.6 y 1,
podrian considerarse como casi iguales entre ellas, como se encontré para Las Antenas.
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Se encontré que las galaxias componentes de Las Antenas tienen velocidades radiales
heliocéntricas Vi = 1630 km s~ 10 km s~! para el nicleo de NGC 4038, v Vi = 1600 km
s7! £10 km s~! para el nticleo de NGC 4039, valores que van de acuerdo a los encontrados
en la literatura.

Para el sistema KPG 486, que estd a ~ 118.4 Mpc (Hy = 75 km s~ Mpc™!) se encontré la
velocidad de los centros cinemdticos: Vg, , = 8883 km s™! para la galaxia KPG 486 NE y
Viso = 8880 km s™! para la galaxia KPG 486 SO. La cinemadtica de cada galaxia del sistema
KPG 486 no habia sido estudiada de manera independiente en ninguna longitud de onda,
por lo que en la literatura hay diferentes velocidades radiales heliocéntricas. Por ejemplo, en
este trabajo se encuentra que en promedio el sistema tiene velocidad de Vi = 8882 km s~ !,
mientras que en el 6ptico en el catdlogo HyperLEDA (2016) tiene una velocidad de Vi = 8855
km s~! y Hummel et al. (1987), que hicieron estudios en 1.49 GHz, encontré Vi = 8841 km
s7L.

A diferencia de KPG 486, en Las Antenas solamente algunos pixeles mostraron perfiles
dobles de Ha que corresponden a la superposicion en la linea de visién del material de ambas
galaxias, lo que indica que Las Antenas no tienen una zona de interacciéon con alta densidad
sobre la linea de visién.
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Figura 5.22: Campo de velocidades del gas ionizado en la parte central de NGC 4038/39. La posicién aproximada
de los nicleos estd senalada con las cruces. La imagen se encuentra en un campo de visién de 2’x2’ (Amram et al.
1992).

Amram et al. (1992) compararon el campo de velocidades obtenido con CO, el cual se
muestra en el panel izquierdo de la Figura 5.23, con el campo de velocidades que encontraron
con las observaciones en He, (panel derecho de la Figura 5.23) a la misma érea y en la misma
escala. Asi, en general, las velocidades tienden a ser similares.

En la literatura existen modelos tedricos de simulaciones numéricas sobre Las Antenas
que coinciden con las observaciones. Es necesario analizar las condiciones iniciales y paso a
paso la secuencia temporal de las simulaciones de la interaccién por paso la interaccion, para
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verificar si el estado de interaccion de KPG 486 coincide con algiin momento previo al grado
de interaccién de Las Antenas.
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Figura 5.23: Comparacién del campo de velocidades del CO (izquierda) con el campo de velocidades de Ha (derecha),
a la misma escala. Las cruces indican la posicién aproximada de los nicleos (Amram et al. 1992).

5.2.2. Posicion de los maximos fotométricos

Condon et al. (1990) y Hummel et al. (1987) pubicaron observaciones en radio, indicando
que las coordenadas de los maximos de emision de la galaxia noreste se encuentran en
1950 — 16h10m2456s, (51950 = +52035/05”.2 Y (1950 = 16h10m2454s, 51950 = +52O35/05”.3.
Las coordenadas de la banda R del niticleo de la galaxia noreste obtenidas por Dinshaw et al.
(1999) son aygsp = 16h10m24.57s, 1950 = +52°35'04”.8. En este trabajo se encontré que el
maximo de emisién de Ha tiene coordenadas ags0 = 16A10m24.5s, d1950 = +52°35'06” y
difiere minimamente del maximo de emision del continuo, que estd en a1950 = 16h10m23.7s,
01950 = +52°35'6”, por lo tanto se utilizd este maximo fotométrico como centro de la galaxia.

En la Figura 5.25 se muestran los contornos de la emisién del continuo en radio de
1.49 GHz, con resolucién de 17.5 publicado por Condon et al. (1990), superpuestos sobre la
imagen de 2.2 ym de NICMOS, de KPG 486. Se puede observar que, en la galaxia suroeste,
el maximo de emision de radio no coincide con el maximo obtenido en la imagen de 2.2 pm.
En el panel derecho de la Figura 5.3 se observa evidencia de emisiéon difusa cerca del maximo
de la emisién de radio, zona que es propuesta por Dinshaw et al. (1999) como un candidato
mas probable para la regién nuclear de KPG 486 SO, o bien, que existe la posibilidad de que
este maximo detectado por NICMOS sea una estrella de campo.

En el panel derecho de la Figura 5.5, en la que los contornos de emision de Ha encontrados
con los datos del PUMA estan sobrepuestos a la imagen de 2.22 um de NICMOS, se puede
observar que el maximo de emisién de Ha coincide con el méaximo detectado por NICMOS.
En la Figura 5.24, se muestran los contornos del continuo sobre el mapa del monocromético.
En blanco, se superpuso el perfil de emision de cada pixel. Aunque esta emision se encuentra
en unidades arbitrarias, se distingue el maximo de la emision de Ha detectado por el PUMA,
senalado por las flechas en dicha figura.

La emision de Ha de una estrella de campo no puede ser detectada con el filtro con el
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que se realizé la observacion a KPG 486, pues para obtener la emisiéon de Ha observada en
el sistema de referencia heliocéntrico, se utilizé un filtro de 6819 A con FWHM de 86 A. Es
posible concluir que este maximo en la galaxia suroeste, detectado por NICMOS y por el
PUMA, es parte de esta galaxia.

A diferencia de la galaxia noreste, en KPG 486 SO el méximo de emision de Ha no
coincide con el maximo de emisién del continuo. Esto puede verse al comparar las Figuras

5.5, 5.6 y 5.24, en las que los contornos de ambas emisiones se ilustran, ya sea sobre la imagen
de NICMOS o sobre los pixeles del PUMA.

La posicion de estos maximos sobre la galaxia suroeste difiere por algunos segundos
de arco. La posiciéon del maximo del monocromatico es ooz, = 16h10m24s, d1950,, =
+52°35'2” y la del maximo del continuo, ajgs,,,, = 16h10m24.1s, 61950,,,, = +52°35'17.
Por lo tanto, se obtiene que la distancia entre los ntcleos es 3.63 kpc, a diferencia de la
reportada por Dinshaw et al. (1999) que es 3.2 kpc. Ninguno de estos puntos coincide con el
maximo del continuo ni con los puntos senalados por Dinshaw et al. (1999) y Condon et al.
(1990) como los ntcleos de la galaxia suroeste.

Figura 5.24: A la izquierda se muestran los contornos del continuo de la emisién de Ha obtenido con el Puma (negro)
sobre la imagen del monocromético de Ha del Puma (pixeles). En blanco se muestran los perfiles de emisién de cada
pixel. El campo de visién de la imédgen de fondo es 217.44, y el de la imagen de la derecha es 5”.36.
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Figura 5.25: Contornos de la emisién del continuo de radio en 1.49 Ghz (Condon et al. 1990) superpuestos sobre la
imagen de 2.22 pm de NICMOS. El campode visién de la imagen es de 17”.

5.2.3. La barra en la galaxia NE

El panel derecho de la Figura 5.3 muestra los contornos de la imagen de 2.22 pym de
NICMOS. En la galaxia noreste, estos contornos senalan la presencia de una barra. Aunque
con una menor resolucion, los contornos de monocromatico y continuo que se obtuvieron con
el PUMA, también indican la figura de una barra, segin las Figuras 5.5. Ademaés, en el mapa
de isovelocidades de KPG 486 NE, Figuras 5.7 y 5.15, se puede observar asimetria respecto
al eje menor cinematico, lo cual confirma la presencia de una barra.

Simulaciones numéricas muestran que, durante la fusion de dos galaxias, las fuerzas de
marea de la galaxia companera desencadenan la formacién de una barra en el disco de la
galaxia perturbada. La barra genera actividad de formacién estelar debido al movimiento
rapido de grandes cantidades de gas hacia las regiones centrales. La barra actia como ge-
nerador de actividad de formacién estelar debido a la fusién de grandes cantidades de gas
en las regiones nucleares. Una correlacién entre las barras centrales y la actividad estelar se
encuentra presente en galaxias Seyfert, y hay evidencia de que hay una cantidad importante
de galaxias con brotes de formacién estelar (starburst) que contienen barras estelares en sus
discos (Dinshaw et al. 1999).
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5.2.4. Brazos externos de KPG 486.

De acuerdo al estudio de Miralles-Caballero et al. (2011) realizado con imagenes de la
camara 'Advanced Camera for Surveys’ del Hubble Space Telescope (HST), en las bandas
F435W (~ B) y F814W (~ I), con resolucién de 0.025"pixel !, KPG 486 revela regiones
compactas (nodos), con brillo superficial alto (Mpgy35 — 12.5) y més azules que las galaxias
(Mpyzsw — Mpsiaw < 1) huésped. Esto también se puede observar en la imagen de 2.22 um
NICMOS (fig. 5.2). La distribucién espacial de los nudos sobre todo el sistema se muestra
en la Figura 5.26, donde el tamano de los nodos esta relacionado con su magnitud absoluta
y su color con el color fotométrico Mpa35 — Mpgi4. Se observan nudos desde una distancia
de 5 kpc de la zona central, hasta a mas de 10 kpc, localizados en las colas de marea y las
puntas de las colas. Las magnitudes mas brillantes azules en la region central sugiere que
debe haber mayor fomacion estelar joven ahi que en las zonas externas.

Con las observaciones realizadas con el PUMA no se detecté emision de hidrégeno ioni-
zado en las antenas, por lo que no fue posible adjuntar en este trabajo un analisis cinematico
independiente a las galaxias principales de los nodos obervados.

La fusion de sistemas visibles no sigue la misma velocidad que los halos de materia oscura,
por lo que es probable que las galaxias de un nivel alto de interaccién ya tengan un halo
comun. No se encontraron observaciones en radio en las frecuencias 1.49 GHz y 8.44 GHz que
hayan detectado los brazos externos (las antenas) (Vardoulaki et al. 2015) para completar
la informacién cineméatica al exterior del sistema y asi realizar un andlisis del halo de KPG

486.

Figura 5.26: Nudos que resalta Miralles-Caballero et al. (2011) en en NGC 6090 = TRAS 1610445235, la distincién
de colores va del rojo al verde respecto a la intensidad de brillo y tamafio de cada nodo. El campo de visién de esta
imagen es 115”7 (Miralles-Caballero et al. 2011).

5.2.5. Estimacion de las masas

Las observaciones en 115.3 GHz, que corresponde la transiciéon de la molécula de CO
(J =1 — 0), fueron reportadas por Sanders et al. (1990) y Bryant & Scoville (1999). En
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Sanders et al. (1990), la masa de gas molecular fue calculada a partir de las intensidades de
CO suponiendo una conversién de factor constante entre las lineas de emisiéon de CO y la
masa de hidrégeno molecular:

M (Hy)[Mg) = 4.78 Loo [K km s pc?], (5.1)

donde la constante 4.78 corresponde al factor de conversién entre CO y Hy.Para el siste-
ma KPG 486 se encuentra Loo = 2.9x10° [K km s~ pc?], por lo que se obtiene M(Hy) =
1.4x10% M.

Bryant & Scoville (1999) describen a KPG 486 como un una fusién de galaxias que
muestra una componente de gas singular centrada en los nicleos, la emision de CO apa-
rece elongada y alineada a lo largo de la direccién del radionucleo (P.A.= 60°). Con las
observaciones en CO (1—0) dedujeron el ancho de linea del maximo de emisién, obteniendo
Av =136 km s, con el que determinaron la masa dindmica, My, =4.6x10° M, suponien-
do simétria esférica. Luego, usando el factor de conversién

My =12 x 10* Foo D3y (14 2) " Mo, (5.2)

estimaron la masa del gas nuclear, M, = 2.29x 10" M. Esta diferencia de masas, explican
Bryant & Scoville (1999), se debe a efectos de la inclinacién, lo que provoca que la masa
dinamica se subestime respecto a la masa real; o bien, a que el factor de conversién genera
sobre-estimacion de la masa real del gas.

Por otra parte, Martin et al. (1991) realizaron un estudio a 90 LIRGs en 18 y 21 cm,
obteniendo para KPG 486 en 21 cm, la velocidad heliocéntrica, vpeio = 8841 km st La
masa, en HI se calculé con la férmula:

Mpp/Mg = 2.36 x 10° Fy D?, (5.3)

donde Fpyy es el flujo en HI y D la distancia en Mpc. Estos parametros de KPG 486 son:
log Fyr =3.194 Jy km s—!, D =123.2 Mpc, de donde, M =3.9x10'° M.

La Tabla 5.5 contiene los valores de la masa del sistema KPG 486 en las distintas zonas del
espectro con los métodos descritos arriba. El intervalo de la suma de las masas encontradas
en este trabajo con las curvas de rotacién de cada galaxia que compone a KPG 486 son del
mismo orden de magnitud que las masas obtenidas con la razén masa-luminosidad de las
observaciones sobre CO y HI. Sin embargo, la masa del sistema calculada con la ecuacion
(3.39) de Karachentsev, I. (1987), es un orden de magnitud menor, tal como en el trabajo
de Bryant & Scoville (1999) al calcular la masa dindmica.

El intervalo de masas de la galaxia KPG 486 que se obtuvo es Mygr = (0.89,1.48) x
10 My, y para la galaxia KPG 486 SO se encontré itervalo de masas Myg = (0.65,1.08) x
10 M. Asi, el intervalo de la suma de las masas es Mym, = (1.53, 2.56) x 10'° M. La
masa del sistema de galaxias suponiendo un érbita circular es M =0.182x10 M, vy la
masa dindmica encontrada por Bryant & Scoville (1999) fue M =0.46x10'" M. Ninguno de
estos dos tltimos valores de la masa se encuentra dentro del intervalo de la suma de masas
independientes.

Vemos, al suponer que la érbita de las galaxias componentes de KPG 486 tiene inclinacién
1 = 90° respecto al plano del cielo, y como el estado de fusion del sistema produce que el
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angulo respecto a la linea de visiéon sea minimo, obteniendo cos{) ~ 1, se estimo el valor
méximo de la masa orbital circular que es posible encontrar con la ecuacién (3.39), pues
estos factores de proyeccion reducen esta cantidad si son diferentes a los supuestos en este
trabajo. Como las masas obtenidas con la velocidad méxima de rotacién tienen el mismo
orden que las masas obtenidas con la relacion masa-luminosidad en diferentes longitudes
de onda, podemos decartar que la diferencia de las masas se deba a un error en el calculo
de las velocidades de rotacién de cada galaxia. También se excluye la posibilidad de que la
diferencia de masas se deba a que KPG 486 sea un par ficticio, pues este sistema se encuentra
en un estado intermedio de fusiéon. Por lo tanto, la explicacién de la diferencia en el orden
de las masas se debe a los efectos de proyeccién de la orbita de la galaxia companera.

Autor Masa [Mgx 10Y]
Sanders et al. (1990) H, 14
Bryant & Scoville (1999)  COygyy, 0.46
CO yas 2.29
Hummel et al. (1987) HI 3.9
En este trabajo Hoguma (1.73, 2.89)
Haorbital 0.198

Tabla 5.5: Masas del sistema KPG 486

5.2.6. Sobre la interaccion y la tasa de formacion estelar

Las interacciones aceleran la formacién estelar conforme el gas se comprime en choques
y colisiones de nubes. Estos ocurren en regiones en donde el gas molecular que se encuentra
a lo largo de los brazos espirales interactia con el gas molecular central entre nicleos. No se
encuentran brotes de formacién estelar en todas las colisiones, pues este efecto depende de
la orientaciéon de los discos y la geometria orbital.

La formacion de un brote de formacion estelar también sera afectada por la rotacion de
cada galaxia. Si la rotacién de la galaxia noreste es tal que los brazos espirales son trailing,
se explicaria por qué los brotes de formaciéon estelar estan ocurriendo en el brazo noroeste.
Al respecto, Sugai et al. (2004), que realizaron un andlisis de la presencia de la molécula
de Hy sobre KPG 486, sugieren que las nubes de gas molecular en el brazo noreste estan
exactamente terminando una interaccién con el gas molecular central. Esas nubes de gas estan
comprimidas y causan intensa formacion de estrellas, la cual enseguida producen aumento
en la metalicidad.

Una prueba a la propuesta de Sugai et al. (2004) es, en primer lugar, la presencia de
picos de emision dobles en el puente. Se encontré que cada uno de los picos corresponde a la
emisién de gas de hidrégeno ionizado de cada galaxia componente del sistema KPG 486, lo
cual se determino al ajustar Gaussianas a cada pico y obtener que la velocidad media de cada
uno corresponde a distinto intervalo de velocidades. Uno de estos intervalos de velocidades
es el de la galaxia noreste y el otro de la galaxia suroeste. Y, en segundo lugar, se pudo
demostrar que los brazos de la galaxia noreste rotan en sentido trailing. Por lo tanto, el gas
ionizado que se encuentra en el brazo norte se esté alejando de la galaxia suroeste, dejando
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gas molecular que genera formacion estelar.
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Capitulo 6

Conclusiones

Se realiz6 la observacion del par de galaxias KPG 486 en la longitud de onda de la
linea de emisién Ha (6563A) con el telescopio de 2.1 m que se encuentra en el Observatorio
Astronémico de San Pedro Martir, Ensenada, México, utilizando el interferémetro Fabry-
Perot de barrido, el PUMA. Con estos datos se obtuvieron la cinemética y dindamica de
este sistema. Los resultados se compararon con los resultados de observaciones sobre las
longitudes de onda de la emision de CO y de HI encontradas en la literatura, asi como con
un andlisis andlogo al de este trabajo sobre Las Antenas (NGC 4038/39).

La emisién de Ha se encontrd en un area de 217.44x21”7.44 dentro de la zona central del
sistema. Es decir, no se detecté emisién de hidrégeno ionizado en las antenas.

A los datos obtenidos con el PUMA se les aplicé la reduccion de datos estandar: sustrac-
cién de rayos césmicos, bias y patrones de lineas del cielo (lineas de OH). Se les aplicé un
suavizado espectral de 57 km s~!. Después se obtuvieron los mapas de emisién de Ha, del
continuo, de velocidades y de dispersién de velocidades.

En imagenes directas las galaxias del sistema KPG 486 son similares a las galaxias Las
Antenas (NGC 4038/39), en el sentido de que ambas presentan dos colas de marea que
asemejan unas antenas y parecen encontrarse en un estado avanzado de interaccion. En este
trabajo se realizo la comparacion del andlisis de una observacién en la misma longitud de
onda y con un interferémetro Fabry-Perot de barrido, distinto al PUMA, sobre La Antenas,
realizado por Amram et al. (1992). Las imdgenes monocromatica y del continuo y los mapas
velocidades, muestran que el sistema KPG 486 esta compuesto por dos galaxias en estado
intermedio de fusién, pues es posible distinguir entre una galaxia y otra en cada uno, mientras
que estos mismos mapas de las galaxias que conforman Las Antenas demuestran que su grado
de interaccién es avanzado.

Con los datos obtenidos con el PUMA, se encontré que la galaxia KPG 486 noreste tiene
una barra y que su centro fotométrico y el maximo de emision de Ha coinciden etre ellos, y
con el centro de la imagen de 2.22 um encontrada en la literatura. A diferencia de la galaxia
KPG 486 suroeste, cuyo maximo de emisiéon de Ha (observado con un filtro de 6819 A,
debido al corrimiento al rojo de esta galaxia) coincide con el méximo de la imagen de 2.22
pm, lo que indica que esta zona es parte de esta galaxia, pero al no coincidir con su centro
fotométrico, no es posible definirlo como el niicleo de ésta; ninguno de estos tres maximos
coincide con el centro fotométrico en HI.

El mapa de velocidades de cada galaxia en el sistema KPG 486 es ordenado hasta un cierto
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radio, con el que fue suficiente obtener la curva de rotacién de cada galaxia, su velocidad
maxima de rotacién y, con esto, la masa de cada una. Se encuentra que la suma de las masas
es comparable con las masas determinadas en otras longitudes de onda con otros métodos
extraidas de la literatura. Ademads, se estimé la masa orbital del sistema, que considera que
una de las galaxias rota en torno a la otra, obteniendo una cantidad del mismo orden que la
masa dindamica calculada con observaciones en CO.

Se encontraron perfiles de emision de Ha dobles, determinando que su media y su dis-
persion corresponden a una y a otra galaxia. El mapa del continuo permitio inferir la demos-
tracion de que la galaxia noreste tiene sus brazos trailing en la zona donde fue detectada la
emision, lo cual no da a conocer el sentido de movimiento de los brazos externos del sistema
KPG 486, es decir, de sus antenas. No obstante, con estos datos se infiere que el puente de
interaccién de este sistema es una zona de formacién estelar, lo cual sera confirmado cuando
se calibre el flujo de emisién de Ha observado con el PUMA (que se contempla como parte
del trabajo a futuro). Como este efecto de formacién estelar no sucede en todas las interac-
ciones, pues depende de la orientacion de los discos y la geometria de la érbita, se imponen
condiciones iniciales para las simulaciénes numéricas.

En la literatura existen modelos tedricos de simulaciones numéricas sobre Las Antenas
que coinciden con las observaciones sobre esta galaxia. Los andlisis del paso temporal, de
simulaciones que estamos en proceso de reproducir, ayudaran a verificar si el estado de
interaccion de KPG 486 coincide con un momento previo al grado de interaccion de Las
Antenas.



Apéndice A
Brazos espirales

Considérese una galaxia de disco vista de frente con brillo superficial I(R, ¢), donde
(R, ¢) son las coordenadas polares en el plano del disco, centradas en el centro galdctico. Si
la distribucion de brillo superficial no cambia bajo una rotacién de 27 /m radianes, I(R, ¢+
2m/m) = I(R, ¢), se dice que la galaxia tendrd simetria rotacional m plegada' y m brazos
(m > 0).

El ancho de la estructura espiral puede ser parametrizada por la amplitud de sus com-
ponentes de Fourier, definidos al expresar el brillo superficial como una serie de Fourier,

I(R
(](—,RT) =1+%% A, (R)cosm[p — dm(R)] (An(R) > 0). (A.1)
Donde I(R) = (27) ! 02# dpi(R, ¢) es el brillo superficial azimutal promedio en el radio R,
v A, ¥ ¢, son la amplitud y la fase de la componente de Fourier m-ésima.

Si una sola componente de Fourier m domina la estructura espiral, el ancho también
puede ser parametrizado con la razén del brillo superficial del brazo-interbrazo K, la cual

estd relacionada con A,, por,
1+ A,

C1-A4,,
La mayoria de las galaxias espirales grand-design tienen dos brazos y aproximadamente
simetria rotacional de dos pliegues. En el cercano infrarrojo, el cual traza la densidad super-
ficial, la amplitud de los brazos se encuentra en el intervalo 0.15< Ay <0.6, que corresponde
a las razones brazo-interbrazo 1.4< K <5. Las espirales grand-dsign con m # 2 son raras,
aunque una fraccién importante de galaxias de disco exhibe distorsiones de desequilibrio
(A1 >0.2) en sus zonas externas, y una descomposicién cuidadosa de Fourier ocasionalmente
revela un patrén de tres brazos espirales. El dominio de patrones de dos brazos en galaxias
espirales grand-design es un hecho observacional que ain necesita explicacién en una teoria
exitosa de la estructura espiral (Binney & Tremaine 2008).

(A.2)

Im-fold rotational symmetry
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Apéndice B
Distribucion de Gauss

Sea una funcién G(x) tal que:

G(—0) =0, G(+oo)=1, lim G(z)=1,

Tr—00
G(ZEl) < G(l’g) st 1 < To
G(x") = G(z),
existe un proceso aleatorio y una variable aleatoria definida en este proceso con una funcion
de distribucién G(z).
La funcién G(z) define las variables aleatorias, que en efecto, proveen una buena aproxi-
macién del comportamiento aleatorio de ciertas cantidades fisicas (Léna et al. 2012).

La funcién normal o Distribucién Gaussiana.

La densidad de probabilidad de la distribucién normal esta dada por

o[-

fla) = — = - }zN@:;u,a?). (B.1)

La distribucién tiene dos pardametros: p (posicién) y o (escala).
Su correspondiente funciéon de distribucién es

F(z) = /_; Fu)du = 0.5 + erf (x_“), (B.2)

g

donde erf(z) denota la funcidon error, que puede ser encontradas en tablas de funciones o
programadas.

El pardmetro u es la media (o promedio) y o es la varianza de la distribucién. Los
momentos impares alrededor de la media son cero, y los momentos pares alrededor de la
media estan dados por

2r)!
par = 2o (B.3)
Los dos parametros, p y o definen completamente la distribucién normal. El ancho de la
mitad del pico, llamado Full Width at Half Mazximum o FWHM, esta dado por

FWHM = 20v21In2 ~ 2.35480. (B.4)

2
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La variable aleatoria y = (x — p)/o es una variable aleatoria distribuida normalmente con
media cero y varianza uno. Esta es llamada la variable aleatoria reducida normal.

Un gran numero de fenémenos fisicos generan cantidades que son distribuidas normal-
mente. El intervalo [—Q, +@Q)] tal que la variable aleatoria reducida corresponderia a la
probabilidad de casi 1 es,

P{ <Q}=1-a. (B.5)

X — i
g

El pardmetro () determina el intervalo de confianza (1 —«). La Tabla B.1 contiene los valores
de () para varios valores de «.

(1—a)[ %] 50 68.3 90.0 95.0 954 99.0 99.7 999
Q 06745 1 164 196 2 25758 3  3.2905

Tabla B.1: Intervalos de confianza de la distribucién normal (Léna et al. 2012).
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