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Prefacio

El importantedesarrolloen la instrumentaciónacaecidodurantelos últimos años,

junto con la puestaen funcionamientode los telescopiosde la clasede 8 y 10 metros

y del telescopioespacialHubble (HST), han evidenciado]a existenciade unaex-
tensapoblaciónde galaxiascompactasazulesa altos desplazamientosal rojo. Las

propiedadesdeestosobjetos,(1) altastasasde formaciónestelaractual,(2) relativa-

mentebajocontenidoenhidrógenoneutroy (3) la presenciade unapoblaciónestelar

subyacentede forma generalizada,así como,su evolucióncon el desplazamientoal

rojo, indican quehan debidosufrir una historiade formaciónestelarepisódica,con

intensoseventosde formaciónestelarseguidosde largosperíodosquiescentescarac-

terizadospor una muy bajaactividadde formaciónde estrellas.

Sinembargo,estosresultadossehanbasadogeneralmenteen estudiosestadísti-

cosrealizadossobreun grannúmerode objetosy en los que no se abordabaen pro-

fundidadla historiaevolutivaindividual de cadauno ellos. Este modusoperandiha

dejadosin responderun gran númerode cuestionesreferentes(1) a los mecanismos

xi
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responsablesde la regulaciónde la formaciónestelary (2) a los efectosde dicha J
formaciónestelarsobrela posteriorevolución fotométrica,químicay dinámicade

estasgalaxias. J
A lo largo de estetrabajode tesis doctoralhe abordadoel estudiodetallado

de uno de estosobjetos, Mrk 86, empleandoimágenesen diferentesbandaópti- j
cas e infrarrojasasí como observacionesde espectroscopiaóptica e interferometría
Fabry-Pérot. Nuestroprincipal objetivo ha sido determinarlas propiedadesde las J
diferentespoblacionesestelaresa fin deconocersuhistoriade formaciónestelary los

mecanismosresponsablesde la propagacióny regulaciónde dichaformaciónestelar.

JPorúltimo, a partir del perfil demasade esteobjetoy del campodevelocidadradial
medido,hemosdeterminadola geometríay distribucióndel gasionizadoy portanto
de las regionesformaciónestelarmásreciente. J

Uno de los elementosque en mayormedidapuededeterminarla fiabilidad de

los resultadosen el análisisde las poblacionesestelaresde unagalaxiaesel procedi- J
mientoempleadoparacompararlas magnitudesobservadascon las prediccionesde

los modelosdesíntesisevolutiva,améndedisponerdeunosmodelossuficientemente J
realistas.En estetrabajosedesarrollóun procedimientodeanálisisnovedosoy muy

eficaz basadoen la combinaciónde simulacionesde Monte Carlo con un estima-

dor de máximaverosimilitud, análisisde agrupamiento(clustering)y análisisde la J
componenteprincipal (PCA).

En unaprimerafaseseestudiaronlaspropiedadesdeun total de 67 galaxiascon mi
formaciónestelarpertenecientesa la exploraciónde la UniversidadComplutensede

Madrid (UCM). El análisisde los coloresóptico-infrarrojosy anchurasequivalentes J
de la línea Ha en emisión nos permitió deducir las fuerzasde brote, edadesde
la formaciónestelary masaestelartotal de estos objetos,así como optimizarel J
procedimientode análisisqueseemplearíaposteriormenteenel estudiode la galaxia

compactaazul Mrk 86.

miEn el Capitulo 1 se introducen las principalespropiedadesde las galaxias

compactasazules,describiéndoselas observacionesde la galaxiaMrk 86 a lo largo

midel Capítulo 2. En el Capitulo 3 se describenlos modelosde síntesisevolutiva
desarrollados,y enel Capítulo4 los resultadosde la aplicacióndel procedimientosde

comparacióndesarrolladoaunamuestradegalaxiasUCM.LosCapítulossy6están J
dedicados,respectivamente,a la presentaciónde los resultadossobrelaspoblaciones

estelaresy cinemáticade la galaxia compactaazul Mrk 86. Una interpretación J

mi
mi
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global y discusiónsobreestosresultadosse da en el Capítulo7. Finalmente,en el

Capitulo 8 sepresentanlasconclusionesfinalesy proyectosfuturosrelacionadoscon

estetrabajode tesis doctoral.

Así mismo,seincluyen el ApéndiceA, dedicadoa la descripcióndetalladade

los métodosestadísticosempleadosdentrodel procedimientode comparaciónentre

modelosy observables,y el ApéndiceB, queexplicalascaracterísticasdel programa

de fotometríade campossaturadosde objetosdesarrolladoparaestetrabajo.
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Capítulo 1
Introducción: Las galaxiascompactas
azules

1.1 Propiedadesgenerales

Los primerostrabajodedicadosal estudiode las galaxiascompactasfueron los de

Haro (1956) y Zwicky (1971; listas 1 y II del catálogo “Compact Galarcies and Com-

pactParts of Galaxies,Eruptive and Post-eruptiveGalaxies”). Las propiedadesde

dosdelos objetosdeestecatálogo,1 Zw 18 y II Zw 40, analizadaspor Zwicky (1966),

Sargent(1970), Sargenty Searle(1970), Cliamaraux,Heidmanny Lauqué(1970)y

Searley Sargent(1972),poníandemanifiestoquenosencontrábamosanteun nuevo

tipo de galaxias.Estosobjetos,y otros quese encontraronposteriormente(véaseel

trabajode O’Connell, Thuany Goldstein(1978) sobreII Zw 70), poseíantamaños,

luminosidades,coloresy espectrosópticossimilares a los de algunasregionesH II

observadasen galaxiasespiralestardías. Sin embargo,aunquesusdesplazamientos

al rojo indicabanclaramentesu naturalezaextragaláctica,estosobjetosaparecían

aislados. En la Figura 1.1 se muestranlos espectrosópticosde 1 Zw 18 y II Zw 40
(1 Zw 0930±55y II Zw 0553+03en la figura, respectivamente)obtenidospor Sar-

gent y Searle(1970) con el escánermulticanaldel telescopioHale junto con el de la

1
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2 Capítulo1. Introducción:LasgalaxiasBCD mi
región H u NGC 5471 en MiOl. mi

A la vistadeestaspropiedades,dichosobjetoscomenzarona denominarse“re-

migionesH u extragalácticas”.Con posterioridadseemplearonotrasdenominaciones,
galaxias H u (H II-galaxies; por presentarespectrosópticossimilares de los de las

regionesHii galácticas),galaxiascompactasazules(BCG, Blue CompactCalaxies), mi
galaxiasenanascon líneasdeemisión (dwarf-ELGs,dwarfEmission-LineGalaxies),

galaxiasenanascon formación estelarviolenta (dwarf-VSFGs,dwarf Violent Star- mi
Forming Galaxies),dependiendodel aspectode su naturalezaque sequisieraen-

fatizar (véaseel trabajode Campos-Aguilar,Moles y Masegosa1993). A lo largo

mide estetrabajoutilizaremosel término “Galaxias CompactasAzules” (BCG, Bine
CompactGalaxies;o BCD, Bine CompactDwarfs)parareferirnosa aquellasgalaxias

con magnitudabsolutaen bandaB mayor que —18, espectroóptico con líneasde mi
emisiónintensasy tamañosfísicosdel ordeno menoresde 1 kpc. Estos criteriosson

similaresa los definidosporThuan y Martin (1981; véasetambiénPapaderoset al. mi
1996a,1996b; Kriiger et al. 1995).

En dicho trabajo,Ihuan y Martin (1981) dedujeron,a partirdeobservaciones mi
radio de la línea de 21cm en un total de 115 galaxiasBCD, que el contenidoen

hidrógenoneutroen estosobjetoserade ío~-í0~M®. Este resultadovino a con-

mifirmar lo sugerido por Searley Sargent (1973) y Huchra (1977a, 1977b), quienes
sugirieronque debido al alto ritmo de formación de estrellasdeducidoparaestos

objetos(véase,e.g. Fanelli, O’Connell y Thuan 1988) y su comparativamentebajo mi
contenidoen hidrógenoneutro, la formaciónestelarno puedehabersemantenidoal

ritmo actualdurantemásde 10~ años,sin haberaumentadoademássu metalicidad. mi
A esterespecto,Searley Sargent(1973) plantearonque, o bien estasgalaxias

son objetos realmentejóvenesdondese estánformandoestrellaspor primeravez, mi
o bien presentanépocasde intensaformaciónestelar (í0~ años),seguidasde largos
períodosquiescentes(1-3x i0~ años).Existen dosformasde abordaresteproblema, mi
(1) a partir del estudio de las propiedadesy la densidadde estasgalaxiaspara
diferentesdesplazamientosal rojo (véasela Secc.1.2), y (2) mediantela deteccióno

no de unapoblaciónestelarevolucionadao de edadintermedia(véasela Secc.1.3). mi
En cuanto al contenido en hidrógenomolecular,Young y Knezek (1989) y

Thronsonet al. (1989) demostraronque el cocienteM(H2)/M(Hi) disminuíade mi
las galaxiasde primerosa las de últimos tipos, siendo de 4.0±1.9para los tipos

SO/Say de aproximadamente0.2+0.1para las galaxiasSc/Sm. Sageet al. (1992) mi

mi
j



1.1. Propiedadesgenerales 3

Figura 1.1: Espectros de ¡ Zw 18 (1 Zw 0930+55) y II Zw 40 (II Zw 0553±03)com-
parados con el de la región H u NGC 5471 de MLOl obtenido con el escáner multicanal

del telescopio Hale. El ancho de banda empleado fue de 40Á a longitudes de onda
menores de 6000A y de soA a longitud de onda mayores. Los datos fueron corregidos

de extinción Galáctica (Figura 1 de Sargent y Searle 1970).
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4 Capítulo1. Introducción:LasgalaxiasBCD mi
obtuvieronun cocientemedio parauna muestrade 11 BCDs de 0.2±0.1,mientras mi
que Israel, Tacconi y Baas(1995), estudiandouna muestrade 25 galaxiasenanas,

encontraronque el valor medio de estecocienteeraun orden de magnitudmenor mi
(M(H2)/M(H I)c±0.01)queen lasgalaxiasespiralesde últimos tipos. Estadiferencia

puededebersea que en el trabajode Sage et al. (1992) únicamentese tuvieron mi
en cuentaaquellasgalaxiascon emisión confirmadaen CO (transicionesJ=1—÷0

ó J=2—*1). mi
Respectode las propiedadesestructurales,Loose y Ihuan (1985) realizaron

una primera clasificación morfológica de estos objetosatendiendoa la forma de

miisofotasmásexternasy aladistribuciónde la formaciónestelardentrodelasuperficie
óptica de la galaxia. Estos autoressubdividieron las galaxias BCD en 4 clases

diferentes,iE, nE, il y iO. mi
Tipo iE: Estasubclasede galaxiasBCD, en la que se incluye Mrk 86 (véase mi
la Secc. 1.6), presentanun gran númerode regionesde formación estelar,

con isofotasmuy irregularesen las zonascentralesde la galaxia. Las isofotas mi
exterioressonelípticaso circularesy muy regulares.Las regionesde formación
estelarmásintensasuelencoincidir o estarcercanasal centrode estasisofotas

más externas. Ejemplosde estetipo de galaxiasson Mrk 209, VII Zw 403, mi
Haro 14, Haro 18, Mrl< 600 y Mrk 314.

• Tipo nE: Estasgalaxiasse caracterizanun núcleo muy definido donde se mi
concentrala mayor parte de la formaciónestelar. Las isofotasexternasson

tambiénelípticaso circulares.Entreestetipo de galaxiasseencuentranHaro 1, mi
Haro 2,111 Zw 102 y Haro 20.

• Tipo u: En estetipodegalaxiascompactasel brotede formaciónestelarmás mi
importantese encuentramuy desplazadorespectoal centrode las isofotasex-

ternas,que ademásmuestranimportantesirregularidades.Dentro de estetipo mi
de galaxiasexisteuna subclasedenominada“galaxiascometarias” (del inglés

cometarygalaxies; Markarian 1969), clasificadaspor Loose y Ihuan (1985) mi
como tipo iI,C, en las cualesla región de formaciónestelarmásprominente

se sitúaen un extremode la extensiónóptica de la galaxia. 1 Zw 115 esun

mibuenejemplode galaxiatipo il, mientrasque Mrk 59, Mrk 71 y Arp 262 se
englobaríandentrodel subtipo iI,C.

• Tipo iO: Dentro de esta categoría se englobarían aquellos objetos que no mi
mi
mi
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Figura 1.2: Clasificación morfológica de las galaxias BCD. Tipo iE (VII Zw 403, izquierda

arriba), tipo nE (Haro 2, derechaarriba), tipo il,C (Mrk 71, izquierdaabajo) y tipo iO
(II 7w 70, derechaabajo) (imágenesextraídas de Loose y Ihuan 1985).

N

E Nl

E

presentanhalo de bajobrillo superficial,sino simplementeuna o dos regiones

de formaciónestelar. Un ejemplode estetipo de objetosesII Zw 70.

En la Figura 1.2 semuestranalgunosejemplosdeestostiposde galaxiasBCD,

VII Zw 403 (tipo iE), Haro 2 (tipo nE), Mrk 71 (tipo iI,C) y II Zw 70 (tipo iO).

Posteriormente,Diehí, Fricke y Loose (1990; véasetambién Diehí 1988) re-
alizaron un análisisdetalladode los perfilesde brillo superficial de estasgalaxias.

Tras estudiardiferentestipos de ajusteestosautoresencontraronque los perfiles

de brillo superficial en bandaB de estosobjetospodíanajustarseempleandotres

componentes,

PLB(R) = —2.5 x íog {Io x + Ii x c(’~«’)” + 12 x cR~¡a2} (1.1)

ctVnZw403,i~

w E

a)Horo2.nE

N

‘—4 a)IlZw7OI71,iO

dondeR* esel radio equivalentede las isofotaselípticasy
1o, I~, 12 y a

0, a1 y a2
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son,respectivamente,los flujos centralesy escalasespacialesdecadauna de las tres mi
componentes.El término ‘0, representala contribuciónde las regionesde forma-

ción estelarlocalizadasen el centrode la galaxia (véaseel Capítulo2). El término mi
‘1’ tiene en cuenta la contribución de la denominadacomponenteplatean. Esta

componentedominael perfil de brillo superficiala distanciasgalactocéntricasinter -mi
medias,especialmenteen los objetosde tipo iE. En las galaxiasBCD tipo nE esta

componenteposeeuna menor luminosidady un valor muy bajo parael exponente

miu. Finalmenteel último término ‘2’ estárelacionadocon la emisiónobservadaen

las regionesmásexternasde las galaxias. Esta componentede perfil exponencial

es similar a la observadaen las galaxiasenanasdel cúmulo de Virgo (Binggeli et mi
al. 1984). Papaderoset al. (1996a, 1996b) encontraronalgunascorrelacionesin-

teresantesentre los parámetrosestructuralesde estasgalaxias. Así, estosautores mi
demostraronque el tamañode la componenteplateauesproporcionala la extensión

de la componenteexponencialy al contenidoen hidrógenoneutrode la misma. mi
Por último, si se comparanlas propiedadesde la población subyacentede

las galaxiasBCD con las de otrasgalaxiasenanas,irregularesenanas(dI, del inglés

midwarf irregulars) e irregulareselípticaso esferoidales(dE, delinglés dwarf ellipticais),
seobservanclarasdiferenciasen los brillos superficialescentralesy escalasde disco

(asumiendoperfilesdebrillo exponencialparalasgalaxiasdI y dE). En la Figura1.3 mi
se muestrala comparaciónllevada a cabopor Papaderoset al. (1996b) entre los

tres tiposde galaxiasy suspropiedadesestructurales(véasetambiénla Secc. 1.3). mi

1.2 Galaxias BCD en Cosmología mi
El estudiode las propiedadesde lasgalaxiascompactasazuleshasufrido un impor -mi
tante augeen los últimos añosdebidoal grannúmerode estosobjetosdescubiertos

en diferentesexploraciones.Con anterioridada la fecha de realizacióndel trabajo mi
de Thuan y Martin (1981) la mayorpartede lasgalaxiascompactasazuleshabían
sido descubiertasen las exploracionesprismaobjetivo realizadaspor Haro (1956), miMarkarianet al. (1967-1974),y en la exploraciónde la Universidadde Michigan
(MacAlpine, Lewis y Smith 1977), así como en los trabajosde Zwicky (1971), Arp

yO’Connelí (1975), Kinman (1965), Karachentsev(1972)y Vorontsov-Velyaminov mi
(1959). Posteriormente,seunieron a éstoslas exploracionescon prima objetivo de

Kunth, Sargenty Kowal (1981), Wasilewsky (1983), la exploraciónCASE (véase mi
Pesch,Sanduleaky Stephenson1991 y referenciasallí citadas),y las exploracio-

mi
mi
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Figura 1.3: Izquierda: Brillo superficial central en banda B de la componente exponen-
cial frente a la magnitud absoluta total para galaxias enanas elípticas, irregulares y BCD.

Se han representado, junto con los datos de Papaderos et al. (1996a) (6), los resultados
de (1) Binggeli y Cameron (1991), (2) Caldwell y Bothun (1987), (3) Patterson y Thuan

(1996), (4) Bothun et al. (1991), (5) Drinkwater y Hardy (1991). Derecha:Escala de la
componente exponencial (a) frente a la magnitud absoluta, ambas medidas en la banda
B (Figura 9 de Papaderos et al. 1996a).
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nesCalán-Tololo(Maza et al. 1989) y de la UniversidadComplutensede Madrid

(Zamoranoet al. 1994, 1996).

Simultáneamente,Tyson (1988)y Cowie et al. (1988) llevarona caboexplora-

cionesprofundasen búsquedade objetosdébilescon B>20, poniendode manifiesto

la existenciade un excesode galaxiasa estasmagnitudes. Subsiguientesestudios

demostraronque esteexcesoeradebidoa la existenciade una numerosapoblación

de galaxiasazulesde pequeñamasa(Broadhurstet al. 1988; Lacey y Silk 1991).

La densidadcomóvil de estasgalaxiashastaz~t1.5 se estimaen torno a 30 vecesla

medidaparalas galaxiasbrillantesdel UniversoLocal. Estehechoindica que existe

una segregaciónparaestetipo de objetoshaciaaltoscorrimientosal rojo. Así, si-

guiendoel trabajode Babul y Rees(1992),estosobjetosconformaríanbásicamente

un conjuntode galaxiasenanasque habríanempezadoa formarsea z~1 y que se

haríanvisiblesexperimentandoun brotede formaciónestelar, boojums (acrónimo
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de bIne objectsobservedjust undergoingmoderatestarbusrt), como los bautizaron mi
Babul y Ferguson(1996). Segúnestahipótesis,seriala intensaradiaciónultravio-

leta presentea desplazamientosal rojo superioresa z=1 la que habríaretrasado mi
la formaciónde estrellasen sistemaspoco masivos(véanselos trabajosde Babul y

Ferguson1996; Kepner,Babuly Spergel1997). mi
Un gran número de interpretacioneshan sido propuestaspara explicar este

excesode galaxiasy su rápidaevolución en número,principalmentefenómenosde mi
fusión galáctica(Rocca-Volmerangey Guiderdoni1990; Laceyy Cole 1993)y la exis-
tencia de una nuevapoblaciónde galaxias. Sin embargo,los trabajosde Gronwall mi
y Koo (1995) y, másrecientemente,Pozzettiet al. (1996), introdujeron unaexpli-
caciónmásatractiva,manifestandola posibilidadde reproducirel excesoobservado

haciendouso de una poblaciónde galaxiasazulescarentesde evolución fotométri- mi
ca. Dichasgalaxiaseranmerosartificios que permitíanreproducirparcialmentelos

resultadosobservacionales.Por su parte,Bouwensy Silk (1996) ofrecieron dos in -mi
terpretacionesfísicasquereproducíandichapoblacióndegalaxias.Por un lado, una

formacióncontinuade galaxiasazules,y por otro, la ocurrenciaen estasgalaxiasde

mi
repetidoseventosde formación estelar.

Se planteóde nuevo, por tanto, la mismacuestiónenunciadaya por Searley mi
Sargent(1973) respectoa si estosobjetosson realmentegalaxiasjovenesqueestán
experimentandosu primer brote de formaciónestelaro si bien sonobjetoscon una

historiade formaciónestelarintermitente. mi
En cualquiercaso, y siguiendolas conclusionesdel trabajo de Bouwensy Silk

(1996), si tenemosen cuentaque la contribuciónde la fusión galácticaa la evo- J
lución de estosobjetoses prácticamentedespreciabledado el escasoagrupamiento
observado(Efstathiouet al. 1991; Brainerdet al. 1994), es necesarioque estos mi
objetoshayansufrido una evoluciónglobal en luminosidad. Esta evoluciónhabría
sido debidaa una pérdidasubstancialde masacausadapor vientos conducidospor miexplosionesde supernova. La posibilidadde que estosvientos puedande maneraefectivaproducir la pérdidade gran parte del medio interestelarde una galaxia

enana(blow-away,véasela Secc.1.4) ha sido y esobjeto de profundoestudio. En mi
particular, diversostrabajos(véaseMarlowe et al.1995) han señaladoque dichos
vientosfacilitarían la expulsiónde metalespesadosque seencontraríanen una fa- mi
sede gascalientea 106K (blow-out). Este hechoexplicaría, incluso en el caso de
una formaciónestelarintermitente,las bajasmetalicidadesmedidas. Dichosvien-

tos seríanespecialmenteeficientesa la hora de eliminar los metalesproducidosen mi
mi
mi
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Supernovasde tipo la (Recchi, Matteucciy D’Ercole 2000).

A la vista de todos estosresultadosparececlaro que existendos cuestiones

relativasa la evoluciónde las BCD que estánaúnpor resolver,(1) la existenciade

una poblaciónestelarsubyacentede forma generalizadaen las galaxiasBCD y (2)

el efecto de los vientoscolectivosde supernovasobreel medio interestelardeestos

objetosy su posteriorevoluciónquímica,fotométricae inclusodinámica.

1.3 Población estelar subyacenteen BCDs

Tal y comose dijo anteriormente,la clave parasabersi estasgalaxiasson objetos

realmentejóvenes,o si bien poseenunaformaciónestelarintermitente,esel estudio

detalladode la historia de la formaciónestelaren galaxiasBCD individuales. En

particular,es de vital importanciadeterminarla existenciao no de una población
estelarsubyacenteevolucionada(véase,por ejemplo, Thuan 1983; Campbelly Te-

rlevich 1984). En casoexistir dicha componenteevolucionadadeberíadominar la

morfologíay luminosidadde las galaxiasBCD en las largasetapasinterbrote,por

que es de esperarque estuvierarelacionadacon las poblacionesevolucionadasde

otros tipos de galaxiasenanas.

Tantola carenciade fotometríasuperficialen el infrarrojo, comola no existen-

cia de modelosde síntesisevolutivasuficientementerealistas,llevaron en el pasado

a resultadosno concluyentesa la hora de determinarla presenciay propiedades

de dichacomponentesubyacente(Thuan 1983; Campbelly Televicli 1984; Loosey

Thuan 1985). En la actualidadcadavez mayornúmerode trabajodeducenedades

paraestacomponenteestelardel ordende varios Ga. Así, Kunth et al. (1988) de-

terminaronedadesde aproximadamente10 Ga; James(1994) a partir de imágenes

en JHK estimó edadesno menoresde 9 Ga; Papaderoset al. (1996b)a partir de

imágenesen E y R dedujeronedadesde aproximadamente9 Ga. En este mismo

sentido apuntanlos trabajosde Hoffman et al. (1990), Doublier (1998), Norton y
Salzer(1997). Finalmente,en el casoextremode la galaxia1 Zw 18, Kunth y Ostlin

(2000)determinaronla presenciadeunapoblaciónestelarsubyacenteconedadentre

1 y 5 Ga (véasela Figura 1.4).

Parececlaro, por tanto, que la mayorparte de estasgalaxiaspresentanuna

poblaciónestelarsubyacenteevolucionadaque seríala que dominaríael aspectoy

propiedadesde la galaxiaa lo largo de las etapasinterbrote. En relacióncon este
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Figura 1.4: Perfil de brillo superficial y de color de 1 7w 18 a partir de imágenes ultra-
profundas todas en el telescopios NOT y UKIRT (Figura 8 de Kunth y Ostlin 2000).
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mihechose han propuestodiferentesconexionesevolutivasentre las galaxiasBCD y

otras galaxiasenanas(dI y dE). En la Figura 1.5 semuestranesquemáticamente

dichasconexionesevolutivas(Papaderoset al. 1996b).

Conexión db-*BCD—*dE:
Davies y Phillipps (1988) propusieronun escenarioevolutivo en el que una galaxia

irregular rica en gaspodríasufrir un episodiode formaciónestelarintensodurante

el cual mostraríapropiedadesde galaxiacompactaazul. Al cabode varios cientos

de millones de añosdicha formaciónestelarfinalizaría consumiendoel gasneutro

disponibley transformandoesteobjeto en una galaxiaelíptica enana(o enanaes-

feroidal). Segúnesteescenariolas galaxiasdE deberíantenermayoresabundancias
metálicasen las regionescentrales,en las cualeshabríatenido lugar la formación

estelarasociadaa la fase de galaxiacompactaazul. Además, la población este-
lar subyacentede las galaxiasdE deberíasermásvieja en promedioque la de las

galaxiasirregulares.

Conexión dI—>dE:

Segúneste escenario,descritoen detalleen el trabajo de Lin y Faber (1983), las

galaxiasirregularespodríanconvertirseen galaxiaselípticasdebido a la perdida
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Figura 1.5: Representación esquemática de los diferentes escenarios de evolución entre
las galaxias BCD, di y dE: (1) dl÷-*BCD---*dE(Davies y Phillipps 1988), (2) dl—*dE (Lin
y Faber 1983), (3) dE—>BCD (Silk et al. 1987). Figura 13 de Papaderos et al. (1996b).

(st.o . a)t

de medio interestelarcausadaporsu movimientorespectoal medio intergaláctico,a
travésdel fenómenoqueseconocecomobarridoporpresión (rampressuresweeping).

Conexión dE-*BCD:
Finalmente,Silk et al. (1987) propusieronque las galaxiasenanasa alto despla-

zamientoal rojo podríancalentary enriquecercon metalesel medio intergaláctico.

Este gas, al formarsecon posterioridadlos gruposde galaxias,seenfriaría y com-

primiría, acretándoseen galaxiaselípticasenanas,lo que daríalugar entoncesa la

formaciónestelarque seobservaen las galaxiascompactasazules.

Si tenemosen cuentalos resultadosde Papaderoset al. (1996b; véasela

Figura 1.3), el brillo superficialcentralde las galaxiasBCD (bandaB) es aproxi-

madamente1.5 magnitudesmásbrillante que el de las galaxiasdI y dE, mientras

que la escalaespacialen lasprimerasesun factor 2 máspequeñaqueen las últimas.

Puestoquela edadde lapoblaciónestelarsubyacenteen las galaxiasBCD esaproxi-

madamenteigual a lade las galaxiasdI y dE, no pareceposibleque dichadiferencia

en brillo superficialpuedaserdebidaa una diferenciaen el estadoevolutivo de las

(ja)

(1) (1)

BCD
(I~sc a>4
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mismas.Así, Papaderoset al. (1996b)sugierenquedichadiferenciapuedeprovenir mi
deun cambioen el potencialgravitacionaltotal de lasgalaxiasBCD frentea las dI y

dE, lo que haríade nuevoposiblela conexiónevolutivaentrelos diferentestiposde mi
galaxiasenanas.Los causantesde estecambioen el potencialgravitacionalpodrían

ser, segúnestosautores,los vientoscolectivosde supernovay la caídade gasdesde mi
el halo.

mi
1.4 Vientos colectivos de supernova mi
Describiremospor último, brevemente,los másrecientesavancesrespectoal estudio

mide las propiedadesde los vientoscolectivosdesupernovay susefectossobreel medio
interestelarde las galaxiasenanas.

Las altastasasde formaciónestelarde lasgalaxiascompactasazulesdanlugar mi
a la formacióndegrannúmerodeestrellasmasivas(>10-20M®) queposteriormente

evolucionanhacia supergigantesexplotandofinalmente como supernovasde tipo mi
Ib y II (Humpreys1991). La alta energíacinética inyectadaal medio por estas

estrellasdurantesu evolución escapazde formar un cavidadde gascalentadopor mi
choquesen el medio interestelar(Chevaliery Clegg 1985; Vader 1986, 1987). Este

gascalienteacelerael medio interestelarambientedandolugara la formaciónde un miviento colectivode supernova.Se empleael término viento colectivo de supernova

aunque,previamentea la explosiónde las primerassupernovas,la energíacinética
depositadapor los vientos de las estrellassupergiganteses ya lo suficientemente mi
importantecomo para producir la aceleracióndel medio interestelar (Leitherer y

Heckman1995). Se han encontradoestetipo de vientoscolectivosen grannúmero mi
de galaxiascompactasazules(Roy et al. 1991; Izotov et al. 1996; Martin 1996,
1998), ya seapor la detecciónde agujerosen la distribuciónde hidrógenoneutro mi
(Puche et al. 1992; Brinks 1994), por la presenciade estructurascon forma de
burbujao anillo conemisiónHa (Marloweet al. 1995) o debidoa la intensaemisión

en rayosX del gascalientepresenteen el interior de estasburbujas(Bomans,Chu mi
y Hopp 1997)

Dependiendodel destinofinal del gas aceleradopor estosvientos, estases- mi
tructuraspueden(1) no producir perdidade masa,(2) producir un fenómenode

blozv-out,cuandoúnicamentese ve afectadala evoluciónquímicade la galaxiao (3) mi
un fenómenode blow-awaycuandohay una fracción importantedel medio interes-

mi
mi
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telar que se pierde (De Young y Gallagher 1990; Martin 1998; MacLow y Ferrara

1999). En consecuencia,tal y comoseindicó con anterioridad,estosvientosgalácti-

cos son clavespara la formación (Silk, Wyse y Shields 1987; Mori et al. 1997) y

evolución (Marlowe et al. 1995; MacLow y Ferrara1999; Silich y Tenorio-Tagle

1998) de estetipo de galaxias.

La forma en la que se expandeunaburbujaimpulsadapor vientos colectivos

de supernovasiguemuy aproximadamenteunaley de expansiónadiabática(Castor,

Weaver y McCray 1975). Esto es debidoa que el cocienteentreel tiempo de en-

friamientode la burbujay su tiempo dinámicoes muy elevado,aproximadamente

i0~ (Marlowe et al. 1995). De estemodo, el radio y velocidadexpansiónde dicha

burbuja sepuedendescribircomo

(dEN ~
rburbuja = 1.0 nE115 t~15 kpc (1.2)

& /41

vbnrbuja = 62 (É1~1/5 —1/5 tV2~5 kms’ (1.3)
dt 1 41

donde (dE/dt)
41esla tasadeinyeccióndeenergíacinéticaen unidadesde 1041 erg

n0 es la densidaddel medio (en númerode partículaspor cm
3) y t

7 esel tiempo

transcurridodesdeel comienzode la expansiónen unidadesde ío~ años.

De estassimples expresionesse deduce(1) que el tiempo dinámico de una

burbujase estimacomo 0.6xrburbnja/vburbujay (2) que la burbujaseexpandirácon
mayorvelocidada lo largo de zonasen las que el gradientede densidaddisminuya

más rápidamente(e.g. perpendicularmenteal disco galáctico). Las velocidades

típicasparaestasestructurassondel ordende 50-100kmr
1 con unostamañosque

oscilanentre0.5 y 2kpc (Marlowe et al. 1995). Usandoestosvaloresy a partir

de las prediccionesde los modelosde choquesde Shull y McKee (1979) esposible

determinarla luminosidadcolisional en Ha de burbuja típica. Así, aplicandola

siguienteexpresión

LH
0 = 4ir (r

2nav) f EHa (1.4)

y teniendoen cuenta que para vÚMS0 kms’, f es aproximadamente0.1 (ShulI y
McKee 1979),seobtieneuna luminosidadcolisionaldel ordende 1038ergs~. Esta

luminosidadessignificativamentemenora la medidaen estasburbujasquevaríaen-

tre íO~ y 1041 ergs~, por lo quesepuededecirque la mayorpartede la luminosidad

Ha de lasburbujasesdebidaa fotoionización.

El modelo de expansiónadiabáticadescritoanteriormentees una aproxima-
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ciónsencillaal máscomplejoproblemade la evoluciónde lasburbujas.Paraobtener mi
unaimagenrealistade dichaevolución es necesarioteneren cuentael perfil de ma-

saen torno a la burbujaen las tres dimensionesdel espacio.Es ademásnecesario mi
considerarposiblescambiosen el ritmo de inyección de energía, la presenciade

inestabilidadesdebidaa cambiosbruscosen la densidadambienteasícomo las pro -mi
piedadesdel medio intergaláctico(véanselos trabajosde Silich y Tenorio-Tagle1998;

De Youngy Heckman1990). mi

mi
1.5 Materia oscura en galaxias enanas

mi
El estudio del campode velocidadglobal de las galaxiasenanasazulesha dado

lugar a importantesavancesen el conocimientodel potencialgravitacionalde estos mi
objetos(véasevan Zee,Skillman y Salzer1998). Las obtencióndemapasen la línea

de 21cmhanmostradoquelas curvasderotacióntantode las galaxiasBCD (Meurer

miet al. 1998; van Zee,Skillman y Salzer1998) comode lasgalaxiasirregularesenanas
(Moore 1994; Flores y Primack1994) sonprácticamenteplanasen las regionesmás

externas,mientrasque muestranun gradientede velocidadconstantedentrode la mi
extensiónópticade las mismas.

Aunqueel gasneutroy molecularesabundanteen estosobjetos(van Zeeet al. mi
1998; Young y Knezek 1989; Israel, Tacconi y Baas1995) así como en las galaxias

irregularesenanas,no resultansuficientesa la hora de explicarel aplanamientode mi
la curvade velocidadradial en las regionesmásexternas.

Como en el casode las galaxiasespirales,la existenciade esteaplanamiento mi
en la curvade velocidadradial se relacionacon la presenciade una gran cantidad

de materiaoscura (Carignany Freeman1988; Carignany Beaulieu1989; Broeils

mi1990). La cantidadde materiaoscuraque sededuceindica queestetipode materia
es aún másabundanteen estosobjetosque en las galaxiasespirales(véaseMoore

1994 y referenciasallí citadas). mi
Este hechose explica dentro del modelo de materiaoscurafría (CDM; del

inglés CoId Dark Matter) como debido al mayordesplazamientoal rojo de forma -mi
ción para los halos de masapequeña,lo que explicasu mayordensidad(Navarro,

Frenk y White 1997). La forma funcionalque mejorreproducelos resultadosde las mi
simulacionesde N cuerposparaestosperfiles de materiaoscuraes (Navarro et al.

mi
mi
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1995)
Pop(r) = (r/r~)(1 + r/r~)2 (1.5)

Estaformafuncionalesválidatantoparael casodemateriaoscurafríaconconstante

cosmológicanulacomoparaunamateriaoscuradel tipoACDM (Navarroet al. 1996,

1997).

El comportamientoobservadoen las regionesexternasde estasgalaxiasqueda

bien descritotanto por estetipo de perfil comopor el perfil empíricode Hernquist

(1990 y el perfil modificadoparauna esferaisoterma(Binney y Tremain1987). Sin

embargo, la competenciaentre la materiaoscuray la masaestelardentro de la

extensiónópticadeestasgalaxiashacemuchomásdifícil el análisisde la porciónde

la curvadevelocidadradialcon gradientedevelocidadconstante.Diferentetrabajos

han sugeridoque la materiaoscurapodríadominarel perfil de densidadde masa

total en algunasde estasgalaxiasinclusomuy dentrode la extensiónóptica de las

mismas(Carignany Beaulieu 1989; Broeils 1990). Esto parececumplirseen gran

númerode galaxiasirregularesenanascomo DD0154 y DDO17O (véaseKravtsov

et al. 1998). El perfil de materiaoscuraque se deduceen esoscasosmuestrauna

regióncentral de densidadconstante(Moore 1994; Flores y Primack1994; Salucci

y Persic 1997) denominadacore.

Sin embargo,Lo, Sargenty Young (1993)y Stavaley-Smith,Daviesy Kinman

(1992),porotro lado,dedujeronvaloresmuy razonablesparala relaciónmasa(total)-

luminosidadde la poblaciónestelaren dos muestrasde galaxiasenanas.Loose y

Thuan (1986),por su parte,encontraronquela masavinal de la galaxiaHaro 2 se

podíareproducirteniendoencuentaúnicamentela componenteestelary el contenido

en hidrógenoneutro. En estemismosentido,Swaters(1999; véasetambiénSwaters,

Madorey Trewhella2000), apartir del estudiode lascurvasde rotaciónen la líneade

21cmde 44 galaxiasenanas,pusodemanifiestoqueengranpartedeestasgalaxiasla

masatotal podríaestardominadaporla componenteestelarinclusohastadistancias

del orden de tres vecesla escaladel disco.

Por otro lado, el estudiode los perfilesde velocidadradialde aquellasgalaxias

enanasen las que la materiaoscuradominael perfil de masaa cualquierdistancia

(Primacket al. 1999) hapermitidoimponerimportantesrestriccionesa los modelos

de materiaoscurafría desarrolladoshastaentonces(véaseNavarro et al. 1997 y

referenciasallí citadas). En particular, mientras los modelos de CDM estándar

predecíanque el comportamientoasintóticode estosperfilespara r—*0 deberíaser
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de la forma r1 (véasela Ecuación 1.5), observacionalmente,tal y como hemos mi
comentadopreviamente,estos perfiles de masapresentabanun región central de

densidadconstante. mi
Así, los trabajosdeBurkert (1995)y Primacket al. (1999)demostraronque el

perfil de materiaoscuraque aparentementemejorreproducelas curvasde velocidad J
radial observadassigue la expresión

p(r) = (1 + r/rb)[1 + (r/rb)2] (1.6) mi
muy similar a la correspondientea una esferaisotermamodificada mi

Pi

p(r) = 1±(r/r~)2 (1.7) mi
En la Figura 1.6 se muestranlas perfiles de masaesperadosparadiferentes

galaxiasirregularesjunto con elajustedel perfil demateriaoscurauniversaldefinido mi
por Burkert (1995). Además,en estemismotrabajose puso de manifiesto (véase

tambiénMacLow y Ferrara1999) que los dosparámetrosde estaexpresión,Pi y r~, mi
estánrelacionadosde formaque

= 2.7 x ío~ (~j2¡3 M®kpC3 (1.8) mi
Se han empleadodiferentesargumentosparaexplicar la diferenciaentreestosdos mi
perfiles (Ecuaciones1.5 y 1.7), es decir entre las prediccionesde los modelos de

materiaoscuraCDM y ACDM y las observaciones.Una posibleexplicaciónes que mi
la presenciade intensoseventosde formación estelaren las regionescentralesde
estosobjetospudierahaberproducidoun flujo de masaque habríadadolugar a la mi
formaciónde estoscores(Navarro, Eke y Frenk 1996). Esteflujo de masase habría
producidoporimpactode los vientoscolectivosdesupernovasobreelmediodeestas

galaxias.Existentrabajos(Primacket al. 1999),por el contrario,que rechazaneste mi
escenariodebido a la dificultad de que dicho fenómenoprodujerauna relacióntan

clara entreel radio y la densidadcentralde materiaoscura(véaseKravtsovet al. mi
1998).

mi
mi
mi
mi
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Figura 1.6: Perfiles de materia oscura obtenidos a partir de las curvas de rotación de

diferentes galaxias enanas: DD0154 (triángulos abiertos, Carignan y Beaulieu 1989),
DDO1O5 (cuadradosabiertos, Schramm 1992), NGC31O9 (círculos abiertos, Broeils

1990) y DD0170 (estrellas, Lake et al. 1990). El radio de escala r0 es equivalente al
radio rb de la Ecuación 1.6. El ajuste al perfil de una esfera isoterma se muestra mediante
una línea discontinnapara r2=r0, mientras que la línea sólida indica el ajuste al perfil
universal de Burkert (1995). Las líneas punteaday raya-puntomuestran los perfiles
correspondientes a las predicciones del modelo de CDM para dos conjuntos diferentes
de parámetros cosmológicos (Figura 1 de Burkert 1995).
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1.6 Mrk 86 mi
Como hemos visto a lo largo de este capitulo existen varias cuestiones,aún sin mi
resolver,sobrela naturalezay propiedadesde las galaxiascompactasazules. Bási-

camente,dichascuestionesson las siguientes, mi
• ¿presentanestosobjetosunaspoblaciónestelarsubyacenteevolucionada?

• ¿Estádichapoblaciónsubyacenterelacionadacon la poblaciónestelardeotras mi
galaxiasenanas?

• En definitiva, ¿cúalhasido la historiade la formaciónestelaren estosobjetos?

• ¿Qué papeljueganlos vientoscolectivosdesupernovaensuevoluciónquímica, mi
dinámicay fotométrica?

• ¿Cúalo cuálesson los mecanismosresponsablesde la regulaciónde la forma- mi
ción estelaren estasgalaxias?

• ¿Cúalha sido el efecto de dicha formación estelar en la distribución de su mi
materiaoscura?

Existe dosmanerasde abordarla solucióna estascuestiones.Por un lado, el mi
análisisestadísticodegrannúmerodeestosobjetospermiteestudiarrelacionesentre

midiferentesparámetrosfundamentales(Marlowe et al. 1995; Papaderoset al. 1996a,
199Gb). Por otro lado, el análisisdetalladode un objeto individual es fundamental

a la hora de reconstruirla historiade la formaciónestelar.En particular,el estudio mi
de una galaxiacon gran númerode regionesde formación estelarpuedepermitir

profundizaren el conocimientode los mecanismosde activacióny propagaciónde mi
la formación estelaren estasgalaxias,así como los efectosde la formaciónestelar

presentesobrela evoluciónposteriorde las mismas. mi
La galaxiacompactaazul Mrk 86=NGC 2537 (Shapleyy Ames 1932; Marka-

rian 1969), tambiéndenominadaArp 6 (Arp 1966), constituyeun excelentelabo-

miratorio paraestudiarla historia de la formaciónestelaren BCDs, puestoque las
regionesde formaciónestelarocupanuna gran partede la superficieóptica de la

galaxia. Este objeto es, además,prototípico dentro de las galaxiasBCD tipo iE mi
(véasela Secc.1.1), la másnumerosasubclasede galaxiascompactasazules(Thuany Martin 1981; Thuan 1991). Como prototipode estetipo de galaxias,su aparien- mi
ciaópticaviene caracterizadapor una componentesubyacentecon isofotaselípticas

mi
mi
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muy regularessobrela cual se sitúanhastaun total de 71 regionesde formación

estelardealto brillo superficial.

Mrk 86 ha sido detectadaen observacionesen 1.2, 2.8 y 6.3cm (Klein, Wie-

lebinski y Thuan 1984; Klein, Weiland y Brinks 1991) y en la línea de 21cm del

hidrógenoneutro (Thuany Martin 1981; Bottinelli et al. 1984; exploraciónWHISP,

Kamphuis,Sijbirng y van Albada 1996). Esteobjeto ha sido tambiéndetectadoen

CO (‘2C0 J=2—*1) por Verter (1985) y Sageet al. (1992) y es una fuentemuy

intensadentro del catálogoIRAS (Lonsdaleet al. 1985; Dultzin-Hacyan,Masegosa

y Moles 1990). Ha sido observadacon anterioridaden el infrarrojo (Thuan 1983),

y en el óptico (Hodgey Kennicutt 1983; Loosey Thuan 1985; Ojha y Joshi 1991;

Papaderoset al. 1996a)y medianteespectroscopiaultravioletaporFanelli,O’Conell

y Thuan (1988) y Longo, Capaccioliy Ceriello (1991).

Mrk 86 esuna galaxiacercana.La velocidadradial heliocéntricaquesemide

paraesteobjeto esv®=447kmr’ (Bottinelli et al. 1990; Gil de Pazet al. 1999a).

La incertidumbreen la correcciónde la velocidadpeculiardel GrupoLocal da lugar

para este objeto a valores muy diferentesen la velocidadde recesión (véanselos

trabajosdeBottinelli et al. 1990y Roody Dickel 1976). Portanto,sedecidióen este

trabajoutilizar la velocidadradial heliocéntricamedidacomovelocidadde recesión.

Así, la distanciaobtenidasería18.9Mpc y la escalaespacial43 pcarcseC1.

Por otro lado, Sharinaet al. (1999) estimaronuna distanciaparaesteobjeto

de 6.9Mpc, significativamentemenor a la distanciaempleadaen estetrabajo. Sin

embargo,el métodode determinaciónde distanciasutilizado por estosautores,ba-

sadoen la magnitudmediade las tres estrellasazulesmásbrillantes,poseeerrores

importantes(r-~20 por ciento; E. Sharina,comunicaciónprivada). Si estevalor repre-

sentarala verdaderadistanciaal objeto, las luminosidadesy masasproporcionadas

en estetrabajodeberíanserun 40 porcientomayoresy los tamañosun 22 porciento
menores.Papaderoset al. (1996a,1996b) obtuvieronimágenesen las bandasB y

R paraestagalaxia, y descompusieronsu perfil de brillo superficial en tres com-

ponentes,la componenteexponencial,asociadaa la población estelar subyacente;

la componentedenominadaplateau, que mostrabaun brillo superficial constante;

y finalmente la componentestarburstde perfil de brillo gausianoy que dominael

perfil debrillo superficialen las regionescentralesde la galaxia. En la Tabla 1.1 se

muestrandiferentesparámetrosfísicos de Mrk 86 extraídosde la literatura.

‘H
0=5Okmr

1 Mpc1 y qo=~~~
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Tabla 1.1: Parámetros de Mrk 86 extraídos de la literatura.

Parámetro Valor

447km s1Ve
VOL

VOL

Distancia
B

«1510 A)
S(2.Bcm)
5(6.3cm)
5(1.2cm)
f( 12pm)
«25gm)
«6Ogm)
«100pm)

J

H

K

L

M(Hí)
MT

f(H 21cm)
FWHMHI

1co

522kms1
46Okmr’
6.9 Mpc
12.8
0.87x ío’~
7±2mJy
18±4mJy
11±4mJy
0.25Jy
0.42Jy
3. 15 Jy
6. 26 Jy
0.35 1& L®
13.25

12.57
12.37
12.63
2.4 i0~
5.8 ío~
2.lJykms’
93kmr’

0.83±0.12Kkm r1

ergm —2~—1 A—’

(1) Bottinelli et al. (1990); (2) Rood & Dickel (1976); (3) Sharina et al. (1999); (4)
Dultzin-Hacyan et al. (1990); (5) Fanelli et al. (1988); (6) Klein et al. (1991); (7) Klein
et al. (1984); (8) Thronson & Telesco (1986); (9) Thuan (1983, medidos con aperturas

de 7%); (10) Ihuan St Martin (1981); (11) Verter (1985); (12) Sage et al. (1992).
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Capítulo 2
La galaxia compactaazul Mrk 86:
Observaciones,reduccióny análisis

A lo largodeestecapitulodescribiremoslasobservaciones,procedimientosdereduc-

ción y métodosde análisisempleadosduranteestetrabajo. En siguientescapítulos

nos centraremosen el estudiolas poblacionesestelares(Capítulo 5) y cinemática

(Capítulo 6) de estagalaxia. El conocimientode la historia de la formacióneste-

lar en esteobjeto nospermitiráacercarnosa comprenderel papelde estasgalaxias

dentrodel conjuntode galaxiascon formaciónestelary la relaciónentrelasgalaxias

BCD y otros tipos de galaxiasenanas(véaseel Capítulo7).

2.1 Observaciones

2.1.1 Imágenesópticas

Desdeel año 1992 se obtuvierongran númerode imágenesópticasde estagalaxia

en diferentestelescopiosy con diferentesconfiguracionesinstrumentales,tanto en

bandasanchas(BVrR) comoestrechas(Ha y [O‘írjASOO7).

21
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22 Capítulo2. La galaxiaBCD Mrk 86: Observaciones

En primer lugar se obtuvo unaimagenen la bandaB de Johnsonen el teles -mi
copio de lm JacobusKapteyn (JKT) del observatoriodel Roquede los Muchachos

(La Palma)en Noviembrede 1997. El detectorempleadofue un CCD Tek#4 de mi
1024x1024pixelesde 24pm situadoen el foco Cassegrainde dicho telescopio.Esta

configuracióninstrumentalproporcionóun campototal de Sf6xS!6 con una escala mi
espacialde 0.33” pixeL1. Se tomó, así mismo,unaimagenen la bandaV de Johnson

en el telescopioespañolde 1.52m(EOCA, CalarAlto) en Diciembrede 1993, usando mi
una cámaraCCD de lO24xlO24pixelesde l9gm (cortesíade la Dra. CarmeJordiy el Dr. David Galadí). El campototal cubiertopor estacámarafue de 5~6x5!6

con una escalade 0.33” pixeL1. mi
Finalmente,se obtuvieronimágenesen los filtros r de Gunny R de Johnson.

La imagenenbandar de Gunnfue tomadaen el telescopiode2.2mdel observatorio mi
de Calar Alto en Febrerode 1992. El detectorempleadofue un CCD GEC de

800xllS6pixelesde 3Ogm, que proporcionóun campototal de 2f6x5!2 con una mi
escalaespacialde 0’f27pixeL’. La imagenen el filtro R de Johnsonsetomó con la

cámarade gran campo(WFC; del inglés Wide Field Camera)del telescopioIsaac miNewton (INT) en Noviembrede 1998 duranteel periodode tiempo de servicio. La

cámaraWFC estácompuestaporcuatroCCDsEEV42 de2kx4kpixelesde 13.Spm.

Porotro lado,setomaronimágenesenbandaestrechaen las longitudesdeonda mi
de las líneasde emisiónde [Oíií]A5007 y Ha. La imagenen [Ouí]A5007fue obtenida

con un filtro de seAde anchuracentradoen A
0=5012A, durantetiempode servicio mi

en Diciembre de 1993 en el telescopioINT (La Palma). El detectorempleado,

un CCD EEVS de l28Oxll8Opixelesde 22.Sgm, proporcionóun campototal de mi
122x1P2con unaescalade O’.’57 pixeL’. Finalmente,fueron tomadasdosimágenes

en la líneaHa. La primerade ellasse adquirióen el telescopioINT (LaPalma)con la mimismaconfiguracióninstrumentalque la imagenen [Oín]Á5007. El filtro utilizado

en estecasoteníauna anchurade @0A y estabacentradoen A0=6556A. Juntocon

estaimagenfue obtenidauna imagende continuo (%É~nt=66O7A, FWHM=53Á) a mi
fin de obteneruna imagende Ha libre de continuo a partir de estasdos imágenes.

Por último, una imagenadicional en Ha de estagalaxia fue tomadaen Noviembre mi
de 1998 empleandola WFC del telescopioINT (La Palma).

En la Tabla 2.1 semuestranlasprincipalescaracterísticasdeestasimágenes, mi
incluyendotiempo de exposición,escalaespacialy resolución.

mi
mi
mi
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Tabla 2.1: Catálogo de imágenes de Mrk 86.

Telescopio
JKT 1.0-m
EOCA 1.52-m
CAHA 2.2-m

NT 2.5-m
INT 2.5-m
INT 2.5-m
¡NT 2.5-m
KPNO 2.3-m
KPNO 2.3-m

KPNO 2.3-m

Tiempo

Exp. (s)
600

2400
600

900
900
9ao

7200
900
360

540

Filtro

By
r

1?

[Om]A5007
Ha
Ha
J

H

Ks

2.1.2 Imágenesinfrarrojas

Se obtuvieronimágenesinfrarrojas(nIR) de la galaxiaMrk 86 en las bandasJ (A0

= 1.25pm,FWHM = 0.30gm), H (A0 = 1.65gm,FWHM = 0.28gm) y Ks (‘\o =

2.15pm,FWHM = 0.33pm) en Enero de 1998 en el telescopioBok de 2.3msituado

en el observatorioKPNO (Kitt PeakNational Observatory). La cámara utilizada
incorporaun detectortipo NIOMOS3 de 2SGx2S6pixeles.El campototal cubierto

fue de 28x2~8con una escalade 0’!66 pixeL’. El procedimientodeobservaciónfue

similar al descritoen el Capitulo 4 (véasetambiénAragón-Salamancaet al. 1993).
El tiempo total de integración(véasela Tabla 2.1) se subdividióen varias imáge-

nes individualesa fin de evitar la saturacióndel detector. Se emplearontiempos

de exposiciónsimilares en la observacióndel cielo adyacentea los objetosy en la
observaciónde los objetospropiamentedichos (véasela Secc.2.2.2).

En la Figura 2.4 se muestranlas imágenesen bandasJ, H y Ks, junto con

las obtenidasen los filtros de bandaanchaBVR y las imágenesen bandaestrecha

de Ha (Noviembre1998) y [Om]A5007.

Escala
(“pixel—’)

0.33
0.33
0.27

0.33
0.57
0.57
0.33
0.66
0.66
0.66

PSF

(“)
1.0
1.6
1.9
1.2

2.5
2.3
1.2

1.8
1.6
1.7
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2.1.3 Espectroscopiaóptica mi
Fueronobtenidosparaestetrabajoun total de 14 espectrosópticosde rendijalarga. mi
Estos espectrosse tomaron en 10 posicionesy orientacionesde rendija distintas

(véasela Figura2.1). Un resumende las principalescaracterísticasde estosespectros mi
se muestraen la Tabla 2.2.

En primer lugar, seobtuvieron11 espectrosde resoluciónbaja-intermediacon mi
el espectrógrafoBoller & Chivens situadoen el foco Cassegrainde] telescopiode

2.2m del observatoriode CalarAlto (Almería). La red de difracción empleada,de mi
600líneasmm1 proporcionóunaresoluciónespectral(FWHM) de6k en la longitud
deondade Ha y una dispersiónaproximadade 2.6ñÁpixeLl paraunaanchurade mi
rendijade 2.65”. Estosespectrosfueron tomadosduranteel mesde Enerode 1993
usandoun detectorCCD Tek de 1024x1024pixelesde 24 gm, que propocionóuna

escalaespacialde 1743pixeW1. El rango espectralcubierto fue de 2500k, por lo mi
que seseleccionarondos ángulosde red diferentesparacubrir tanto la regiónazul

(~~->3300-5800Á) como la región roja del espectro(r~.s4350-7045k). La pérdidade mi
luz azul en los espectrosdebidoa refracciónatmosféricapuedesuponersedespre-

ciable debidoa que estosespectrosfueron obtenidosen todos los casosa masasde

miaire menoresde 1.2. Los espectrosbidimensionalesde bajaresoluciónobtenidosse
muestranen la Figura 2.6.

Así mismo,se obtuvierontres espectrosde alta resolución(#‘7R, #8R, #9R) mi
con el espectrógrafoIDS (del inglés, IntermediateDispersionSpectrograph)en el
telescopioINT del observatoriodel Roquede los Muchachos(La Palma)en Enero mi
de 1998. La red de difracción (l200lineasmm’; R1200Y) y cámara (SOOmm)

empleadaspermitieronalcanzaruna resoluciónespectral(FWHM) en la longitud de mi
ondadeHa de 0.9Á conunadispersiónrecíprocade0.39kpixeL’ paraunaanchura
de rendija de 1”. El detectorempleadofue un CCD Tek de 1024x1024pixelesde mi24 gm, con unaescalaespacialde O’.’4 pixeL’. Los espectrosbidimensionalesdealta
resoluciónobtenidossemuestranen la Figura 2.7.

Se tuvo especialcuidadoen situar en la mismaposiciónlas rendijascorres -mi
pondientesa los rangosazuly rojo de los espectrosde bajaresolución(lb-ir, 2b-2r,

4b-4r, etcétera).Sin embargo,debido a las característicasdel espectrógrafoemple -mi
ado, en algunoscasosseprodujeronlevesdesplazamientos(ver rendijas4b-4ren la

Figura 2.1). A fin de determinarlas posiciónexactade cadauna de las rendijasse mi
desarrollóun algoritmo basadoen la comparaciónde los perfiles espacialesde los

mi
mi
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Tabla 2.2: Resumen de las observaciones espectroscópicas.

Telescopio Tiempo Rendija Rango Dispersión

exp. (s) espectral (nm) (A pixeL’)

CAHA 2.2-m 3600 1,2,4,6b 330-580 2.65
CAHA 2.2-m 1800 5b 330-580 2.65

CAHA 2.2-m 3600 1,2,4,5,6r 435-704 2.65

CAHA 2.2-m 3600 3 390-650 2.65
¡NT 2.5-m 1800 7,8R 637-677 0.39

¡NT 2.5-m 900 9R 637-677 0.39

espectroscon las imágenesen bandaancha.

En primer lugar seconvolucionócadauno de los espectrosen los rangosazul

y rojo respectivamentecon los filtros B y r. Una vez hecho esto, se recortaron

las imágenesB y r en diferentesposicionesadyacentes(y diferentesángulosde

posición)respectoa la posiciónnominal de las rendijasy secompararonlascuentas

medidascon el flujo del espectroconvolucionado.Se determinóentoncesla posición

de cadarendija como aquellaque daba lugar a una mejor correlaciónentre las

cuentasmedidasen la imagenrecortaday los flujos medidosen el espectroa lo largo

de la direcciónespacial.

En la Figura 2.2 semuestranlos perfilesespacialesa lo largode la rendijas#lr

y #5r junto con los cortesen la imagenen bandaV paralas posicionesdeducidas
paraestasrendijas. Porsuparte,en la Figura2.3serepresentala correlaciónpixel a

pixel deestosperfiles,asícomoel mejorajustea unarecta. Repitiendoesteproceso

paratodos los espectrosseobtuvieronlas posicionesy orientacionesmostradasen

la Figura 2.1.

2.1.4 Espectroscopiaultravioleta

Se obtuvo, por último, un espectroultravioleta (UV) procedentedel archivo final

del telescopioIUE (del inglés, International Ultraviolet Explorer). Este espectro

—5WP18927—(véasela Figura 2.13) fue originalmentetomadopor Alloin y Duflot

en Enero de 1983 (véaseBonatto et al. 1999). El tiempo total de exposicióndel

mismo fue de 24000s. Fue obtenido en modo de baja dispersióncon la cámara
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Figura 2.1: Imagen en banda

rendijas.
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SWP. El rangoespectralcubiertoen estaconfiguracióninstrumentalfue 1150-1975k

obteniéndoseun poderde resolución,R, de entre270 y 300 (Cassatellaet al.1985).

2.1.5 Interferometría Fabry-Pérot

A fin de estudiarel campodevelocidadglobaldeestagalaxiaseobtuvo unaimagen

de interferometriaFabry-Pérotcentradaen la línea de emisión Ha. Se escogióesta

línea por ser, a la luz de los resultadosde la espectroscopiade rendija larga, la de

mayor intensidad. El instrumentoutilizado fue el Fabry-PérotTAURUS u situa-
do en el foco Cassegraindel telescopiode 4.2m William Herscheldel observatorio

del Roquede los Muchachos(La Palma). Las observacionesfueron tomadasen
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Figura 2.2: Comparación entre el número de cuentas en la imagen V (color negro) y

el flujo de los espectros convolucionados (color rojo) #lr (izquierda) y #5r (derecha)

para las posiciones de rendija correspondientes.
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tiempo de servicioel 10 Mayo de 1995. El detectorempleadofue

lO24xíO24pixelesde 24pm.

un CCD Tek de

Con objeto de seleccionarla regiónespectralde interés,y evitar la superpo-

sición de diferentesórdenes,se empleóun filtro interferencialde 15k de anchura
centradoen 6577k. A continuaciónde estefiltro se colocóun etalóncon unadis-

tancianominalentreplacasde 125gm. Desplazandolas láminasdel etalónrespecto

a estaposiciónnóminal seobtuvieronun total de 65 imágenesindividuales.

2.2 Reducción y calibración de las observaciones

2.2.1 Imágenesópticas

Las imágenesópticas,tanto de bandaanchacomode bandaestrecha,se redujeron

siguiendo los procedimientosestándarde (1) eliminaciónde los rayos cósmicosy

pixelesdefectuosospresentesen las imágenes,(2) substraccióndel nivel bias, (3)

eliminación de la corriente de oscuridad, (4) correcciónde Jlat-field. El proceso
de reducción de estasimágenesfue llevado a cabo haciendouso de los paquetes

de softwareMIDAS (imágenesV, r, [O iii]A5007 y Ha —Diciembre 1993—) y IRAF

(imágenesBR y Ha —Noviembre 1998—).

La imágenesB, V y r fueron calibradasen flujo observandorepetidamente

un conjunto de estrellasestándarextraídasde las listas de Kent (1985) y Landolt

50 100 150
pfxei
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28 Capítulo2. La galaxiaBCD Mrk 86: Observaciones
mi

Figura 2.3: Comparación entre el número de cuentas en la imagen V y el flujo de los
espectros #lr (izquierda) y #5r (derecha). La recta en color rojo representa el mejor mi
ajuste en cada caso.
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mi
(1992). Por último, la imagenen bandaR obtenidaen tiempo de servicio fue mi
calibradamediantela comparaciónde su perfil de brillo superficialcon el publicado
por Papaderoset al. (1996a).

miEn el caso de las imágenesde bandaestrecha,[OirflASOO7k y Ha (Noviembre

1998),en primerlugarsesubstrajolacontribucióndel continuoalos filtros utilizando

milas imágenesV y R, respectivamente.En el caso de la imagenHa obtenida en
Diciembrede 1993, seutilizó la imagen de continuoadyacente.A continuación,se

procedióa calibraren flujo estasimágenesmediantela comparaciónde las mismas mi
con los datosde espectroscopiade rendija. En primer lugar, se recortaronen las

imágenesaquellasregionescubiertaspor las rendijas. En e] caso de la imagen mi
en [Ouí]A5007k se utilizaron los espectrosobtenidosen el rango azul (b) y en el
caso de la imagenHa los correspondientesal rango rojo (r). Los espectrosb y mir seconvolucionaronentoncescon las curvas respuestasde los filtros estrechos.A
continuación,se compararonlas cuentasmedidassobrelas regionescubiertaspor las

rendijasen las imágenesconel flujo de los espectrosconvolucionados.Unavezhecho mi
estose corrigieronlas relacionesobtenidasde la respuestadel filtro a la longitud de

onda correspondientea las líneas,y finalmente,en el caso de las imágenesHa, se mi
corrigieronestasrelacionesde la contribuciónde las líneasde Nitrógeno,[N u] A6548

mi
mi

o
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y [N ii]A6584. Este procesose repitió para todas las rendijas (#1,2,4,5,6by r)

obteniéndosediferenciasmenoresdel 10 por ciento.

2.2.2 Imágenesinfrarrojas

El procesode reducciónseguidoparalas imágenesinfrarrojasfue similar al descrito

en el Capítulo4. Esteprocesoincluye: (1) substraccióndel nivel biasy la corriente

de oscuridadde las imágenesde cielo y de objeto, (2) correcciónde la variación

de la sensibilidadpixel a pixel mediantela división por la imagende jiat-field, (3)

substracióndel cielo, (4) alineamientode las imágenesindividualesde los objetos
y (5) combinaciónde las mismas. En esteprocesode reducciónlas imágenesde

flat-field fueron obtenidasa partir de la combinaciónde gran númerode imágenes

de cielo (véasela Secc.4.2.1).

La calibraciónen flujo deestasimágenesfue llevadaa cabomediantela obser-

vaciónde estrellasestándarde la lista deElias et al. (1982) a las mismasmasasde

aireque las imágenesde la galaxia.

A fin de realizarla calibraciónde las imágenesen bandaKs seasumióque la

correcciónentreel filtro Ks y el K’ (K’ KM; A0 = 2.12pm,FWHM = 0.34 pm;

Wainscoat& Cowie 1992) es independientedel color. Paracomprobarla validez de

estasuposiciónseconvolucionaronlas funcionesrespuestade los filtros K’ y Ks con
la distribuciónde energíade un cuerponegro. Se definió entonces,

=J dABAfX.KS = JdABxfx,x’ (2.1)

dondefx,x, y fA,x’ sonlas funcionesrespuestadeambosfiltros y B>, esla función de

Planck. Estudiandoel comportamientode estosflujos paradiferentestemperaturas

enel rango2000-10000Kseencontróquela variaciónmáximade2.Sxlog(FK8/FK’)

fue de 0>037m~ Teniendoen cuentaque estadiferenciasereducea menosde fl•015m

en el intervalo4000-10000K podemosasumirque estacorrecciónes independiente

de la la distribución espectralde energía (véasela Figura 2.5). Por último, se

transformaronlos flujos medidosenbandaK’ a la bandaK estándar(Ni = 2.19 gm,

FWHM = 0.41 pm) mediantela relacióndadapor Wainscoaty Cowie (1992),K’ —

K=0.22x(H — K).

En las Figura 2.4 se muestranlas imágenesreducidascorrespondientesa las

bandasóptico-infrarrojasBVRJHKs, [O ííí]A5007 y Ha. La calibraciónastrométri-
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Figura 2.4: Imágenes de Mrk 86 en las bandas B y V.
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Figura 2.4: Imágenes de Mrk 66 en las bandas R y J.
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Figura 2.4: Imágenes de Mrk 86 en las bandas H y Ks.
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Fgura 2.4: Imágenes de Mrk 86 en Ha y [Olll]Á5007.
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mi
Figura 2.5: Cambio entre las magnitudes en los filtros Ks y 1=.”para un cuerpo negro

de diferentes temperaturas. mi
o

mi
mi

to mi
o

• QQ mi~ oo

2000 4000 6000 8000 i0~ mi
Temperatura efectiva (K)

mi
ca de estasimágenesfue llevadaa cabo medianteel programaPLATEASTROM de-

mi
sarrolladodentro del paquetede reducciónOPERA (Garcia-Dabóy Gallego1999b).

2.2.3 Espectroscopiaóptica mi
Los espectrosópticosobtenidosseredujeronsiguiendoun procedimientosimilar al mi
empleadopor el Dr. J. Gallegoen su trabajode tesisdoctoral(Gallego1995a). En

primer lugar, se eliminaronlos rayoscósmicosy defectosde ¡as imágenesbidimen- mi
sionalesmediantela interpolaciónde los mismoscon lás valoresmedidosen pixeles

adyacentes.A continuaciónse substrajeronel nivel bias y la corrientede oscuridad. mi
A fin de eliminar la contribuciónal ruido debidaa la lectura de las imágenesde

bias y dark se asumióun valor constanteparaambascomponentes.La corrección

mide la variacióndesensibilidadpixel-a-pixelfue llevadaa cabomediantela obtención
de imágenesde flat-jield de cúpula. Estasimágenesde Jlat-field fueron obtenidasa

partir de la combinaciónde un gran númerode imágenesindividualescon el fin de mi
aumentarla relaciónseñal-ruidode los espectrosfinales. Unavezcorregidosde bias,

corrientede oscuridady flat-field seprocedióa realizarla calibraciónen longitud de mi
ondade los espectrosa partir de su comparacióncon arcosde calibraciónde Helio-

mi
mi
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Argón. Finalmente, los espectrosobtenidosfueron calibradosen flujo absolutoa

partir de la observaciónde estrellasestándarespectrofométricas.Primeramentese

corrigieronlos espectrosde lasestrellasestándardeextinciónatmosféricaasumiendo

la curvade extinción,kA, del observatoriodel Roquede los Muchachos(La Palma)

y
= FA x

10—O.4k~secz (2.2)

Una vez corregidosestosespectrosy conociendoel flujo real de la estrellaen erg

cm
2 s1 k—1 se obtienela curvarespuestadel sistema,SA, como

obs *FA
(2.3)

Esta función respuestase suele suavizara fin de eliminar ciertas características

debidasa la presenciade lineasde absorciónen el espectrode las estrellasde ca-

libración. La función respuestafinal seobtuvo a partir del promediode la curvas
paradiferentesestrellas. Las curvas respuestaindividualeseran lo suficientemente

similaresentresi comopararealizardichopromedio.Una vez obtenidaestafunción
respuestamediasedividen los espectrosde la galaxiaentrela mismay secorrigen

de extinciónatmosféricasiguiendola Ecuación2.2. El hecho de habersupuestoque

la curvade extinciónparael observatoriode CalarAlto es similar a la medidapara

el observatoriodel Roquede los Muchachosno introduceerroressignificativosen la

calibraciónen flujo tal y comopusode manifiestoGallego (1995a).

Este procedimientode reducción, aplicado a cadauno de los espectrosde

rendija obtenidos(#l,2,4,5,6by r; #3) dio como resultadoel conjunto de imágenes

quesemuestraen la Figura2.6. Dichareducciónsellevó a cabomedianteel empleo
de diferentestareasy subrutinasenglobadasdentrodel programaMIDAS.

El procesode reduqciónempleadoparael caso de los espectrosde alta reso-

lución (#7, 8 y 9R) fue muy similar al utilizado paralos espectrosde resolución

baja-intermedia. Sin embargo,en este caso, la reducciónfue llevada a cabo em-

pleandodiferentestareasintegradasdentro del paqueteIRAF (CCDPROC, CREDIT,

RESPONSE, etcétera). Las imágenesbidimensionalesresultadode esteprocesode

reducciónsemuestranen la Figura2.7. En estosespectrossonclaramentevisibles

las lineasde emisiónde [Nn]AA6548,6583, [5íí]AA6717,6731y Ha.

Seguidamente,se realizóla extraccióndelos espectrosunidimensionalescorres-

pondientesa las regionesde formaciónestelary a la regióncentralde la galaxia. En

el casode las regionesde formaciónestelarseextrajeronseccionesde 4’.’3x2’365 cen-

tradasenelmáximodeemisiónde la región. Estasseccionescorrespondena 3pixeles
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mi
Imágenes bidimensionales de los espectros de resolución baja-intermedia.

Espectros correspondientes a las rendijas #lb. #2b, #4b, #5b.
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Figura 2.6: (cont.) Imágenes bidimensionales de los espectros de resolución baja-

intermedia. Espectros correspondientes a las rendijas #lr, #2r, #4r, #5r.
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(cont.) Imágenes bidimensionales de los espectros de resolución baja- mi
intermedia. Espectros correspondientes a las rendijas #6b, #6r, #3.
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Figura 2.7: Imágenes bidimensionales de los espectros de alta resolución en la región de
Ha correspondientes a las rendijas #7R, #BR y #9R.
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a lo largo de la direcciónespacialde los espectrosde resoluciónbaja-intermedia.En mi
el caso de la componentestarburst asociadaa las regionescentralesde la galaxia,

sin embargo,a fin de aumentarla relaciónseñal-ruidode los espectrosfinales, se mi
extrajo un regiónde 21’.’45x2’f65 parala rendija#4b y de 14’.’3x2’.’65 parala rendija

#lb. mi
Esta extracciónse llevó a caboexclusivamentesobrelos espectrosde resolu-

ción baja-intermediapuesúnicamenteel amplio rango espectralcubiertopor estos mi
permitió derivar el estadoevolutivo de la poblaciónestelary las propiedadesfísi-

cas del gasionizadoen estasregiones.En la Figura 2.8 se muestranlos espectros mi
extraídosparaaquellasregionescubiertaspor algunode los espectrosde resolución
baja-intermedia. mi

2.2.4 Interferometría Fabry-Pérot mi
En primer lugar se realizaronuna seriede operacionescomunesa cadauno de los

canalesdel cubo de datosobtenidos,esto incluyó la eliminacióndel nivel bias y la mi
corrientedeoscuridad.Así mismo,seeliminaroninteractivamentelos rayoscósmicos

y pixelesdefectuosos.La correcciónde la variaciónde la sensibilidadpixel a pixel mi
fue llevadaa cabo utilizando una imagenflat-field de cúpulasumadaa todos los
canalesdentro de un rango espectrallibre. A continuaciónse normalizaroncada

miuno de los canalessuponiendoque la emisión de estrellade campolocalizadaen
AR(J2000)=8h13m14S.72y DEC(J2000)=±46000’4’.’1erala mismaparacadaposición

del etalón. Estacorrecciónnos permitió teneren cuentala posiblevariaciónde la mi
transparenciaatmosféricaa lo largode la observación.Unavez llevadasa caboestas

tareasseprocedióa realizarla calibraciónen longitud de ondadel cubo. Estepaso mi
en el procesode reducciónsellevó a cabo medianteel usodel paqueteCTIO.FABRY

de IRAF.

Con anterioridada la calibraciónen longitud de ondadel cubode imágeneses mi
necesarioteneren cuentalos doshechossiguientes: mi

• La luz procedentedel telescopioa lo largo del eje óptico incidesobreel etalón
de maneraperpendicular.Sin embargo,rayosde luz provenientesde regiones mi
fuera de esteeje inciden con ángulosque seránmayorescuantomayorseala

distanciaal ejeóptico. Estecambioenel ángulode incidenciadel etalóntiene mi
comoconsecuenciaun cambioen longitud de ondatransmitidapor el mismo.

mi
mi
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Figura 2.8: Espectros unidimensionales sobre los que se midieron los flujos mostrados

en la Tabla 2.5. La escala en flujo está referida al espectro representado en color negro.
El trazo en color rojo muestra un ampliación del mismo espectro. En la esquina superior

izquierda de cada panel se indica la región de formación estelar a la que corresponde el
espectro, mientras que en la esquina superior derecha se muestra la rendija.
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(cont.) Espectros unidimensionales sobre los que se midieron los flujos
mostradosen la Tabla 2.5.
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(cont.) Espectros unidimensionales sobre los que se midieron los flujos
mostrados en la Tabla 2.5.
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Figu ra 2.8:
mostrados en la Tabla 2.5.

(cont.) Espectros unidimensionales sobre los que se midieron los flujos
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2.2. Reduccióny calibracióndelasobservaciones

(cont.) Espectros unidimensionales sobre los que se midieron los flujos
mostrados en la Tabla 2.5.
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46 Capítulo2. La galaxiaBCD Mrk 86: Observaciones mi
Así, la longitud de ondaefectivatrasmitidapor.el etalónvaria con el ángulo mi
de incidenciasegúnla ley (Taylor y Atherton1980)

A(r) = A(O) x cos(arctan(r/C)) (2.4) mi
dondeC es una constanteque deberemoscalculara lo largo del procesode mireducción.

• Por otro lado, la longitud de ondatrasmitidapor el etalónen incidencianor -mi
mal, A(O), dependede la separaciónentrelas placassegúnla expresión

A(0)=A+Bxz (2.5) mi
Con el fin de realizarla calibraciónen longitud de ondaseobservóuna línea

espectral(6589.9529k)de una lámparade calibraciónde CuNe. Cadauno de las mi
imágenesde estecubo de datoscorresponderáal cortea un determinadoz del para-
boloidedescritopor las Ecuaciones2.4 y 2.5. Portanto, estasimágenespresentarán mi
anillos de diferenteradio paracadaposicióndel etalón.

El análisisde estosanillos mediantediferentestareasdentrodel paqueteFA- mi
HRY.CTIO permitió determinarlos valoresde las constantesA, B y C parael caso
del cubo de datosobservado.Una vez conocidasestastresconstantesy la posición

sobrela imagendel eje óptico la calibraciónen longitud de ondaesinmediata.Las mi
constantesB y C suelenmantenerserazonablementeconstantesa lo largo de un

períodode observación,mientrasque el punto cero de estacalibración,es decir, la mi
constanteA, puedecambiarsignificativamentea lo largo de una mismanoche.

Los pasosseguidosa lo largode esteprocesode calibraciónfueronlos siguientes: mi
• Determinaciónde la posicióndel eje óptico y de los radiosde los anillos en

función de la distanciaentrelas placasdel etalón. Usandola tareaRINGFARS mi
del paqueteFABRY se determinarontanto los centroscomo los radios de los

anillos ajustandolos dos picos de los diferentescortesen filas y columnas. mi
• Haciendouso de la tareaFITRINO seajustaronlos parámetrosde los anillos

y las distanciasentreplacasa la ecuaciónde dispersión(Ecuación2.5). Este mi
ajustepermitió obtenerlos valoresde las constantesA, B y C.

• A continuación,a partir de la imagende uno de los anillos de la línea de la mi
lámparade calibracióntomadainmediatamenteanteso despuésde la obser-

vación de la galaxia,secorrigió el valor de la constanteA mediantela tarea mi
ZEROPT

mi
mi
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• Porúltimo, la tareaVELOOITY permiteobtenerlos mapasde velocidadradial,

dispersióndevelocidades,intensidaddelínea,continuo y suserrorescorrespon-

dientes,partiendodel cubodedatosde la galaxiay del conjuntode constantes

A,ByC.

En la Figura2.9 semuestranlos mapasobtenidosparalavelocidad,dispersión

de velocidadese intensidadde la líneaHa.

2.3 Análisis

2.3.1 Perfiles de brillo superficial y color

En la Figura2.10 semuestranlos perfilesde brillo superficialde Mrk 86 obtenidosa

partirdel ajustede isofotaselípticasen las regionesmásexternasde lagalaxia. Estas

isofotasse ajustaronen la imagenen bandaR usandola tareaELLIPSE de IRAF.

Esta tareapermiteajustarisofota>selípticasa imágenesbidimensionalesmediante

un métodoiterativodesarrolladopor Jedrzejewski(1987). Segúnestemétodo cada

isofotaesajustadaa un tamañodel semiejemayorfijo y predeterminado.A partir

de unosvaloresinicialesparael centro,elipticidady ángulode posiciónde la elipse,

seestimala variaciónde la intensidada lo largode elipsescon diferenteángulode

posición.

A continuación,minimizando la función

y = yo +A1 x sen(AP)+B1 x cos(AP)+A2 x sen(2x AP) +B2 x cos(2x AP) (2.6)

donde AP es el ángulo de posición y Al, B1, A2, B2 son las amplitudesde los

diferentesarmónicos,sedeterminael armónicode mayoramplitud. Estearmónico

que estarárelacionadocon uno de los parámetrosde la elipse. Entonces,a partir del

gradientelocalen ladirecciónradialy teniendoen cuentael cambioenlos parámetros

debido a un cambioen el armónicode mayoramplitudse actualizanlos parámetros

de la elipse y se vuelve a minimizar la función mostradaen la Ecuación2.6. Este

procesosecontinuademaneraiterativo hastaque laamplituddel mayorarmónicoes

significativamentemenorquelas diferenciasentrela imagenyel mejor ajuste.A la
horade determinarestosperfilesy conelobjeto deobtenerlos perfilesde brillo de la

poblaciónsubyacentede la galaxia,de muy bajo brillo superficial, se enmascararon

tanto las estrellasde campocomo las regionesde alto brillo superficialsituadasa
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Figura 2.9: Mapas Fabry-Pérot de velocidad radial, dispersión de velocidades e intensidad

en la línea de Ha junto con sus correspondientes imágenes de errores.
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Figura 2.10: Perfiles de brillo superficial en las bandas BVRJK. Se ha representado

así mismo el mejor ajuste a la componente exponencial observada a distancias galac-
tocéntricas mayores de 80”.
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distanciasgalactocéntricasmayoresde 26”. Denominaremoscentrode lagalaxiaa la

posicióncorrespondienteal centrode las isofotasmásexternasmedidasen la banda

R deJohnsony las distanciasgalactocéntricasse definirána partir de estemomento

respectoa estepunto. Las coordenadasde estepunto son AR(J2000)~8h13m14~56

y DEC(J2000)=+45059’30’!2.

Utilizando los ángulosde posición,ellipticidadesy tamañosdel eje mayorde-

rivadosparaestasisofotasseobtuvieronlos perfilesde brillo superficialen el resto

de las bandasBVJHK y los correspondientesperfilesde color que semuestranen

lasFiguras2.10 y 2.11. Enla Figura2.10 semuestraademásel resultadodel mejor

ajustea la componenteexponencialde perfil de brillo superficial en la bandaR.
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50 Capítulo2. La galaxiaBCD Mrk 86: Observaciones

2.3.2 Regionesde formación estelar mi
Posicionesy tamaños mi
A fin de determinarla posicióny tamañode las regionesen la vecindadde Mrk 86 misedesarrollóun programadenominadoCOBRA (véaseel ApéndiceB). Brevemente,

esteprogramaseleccionala zonade la imagendondeestásituadala regióndeinterés.

Los perfiles de brillo de la imagenen los dosejes seajustanentoncesusandouna mi
línearecta que reproducela emisiónsubyacentey dosgausianasque reproducenel

perfil de la región. Por último, las imágenesbidimensionalescorrespondientesa los mi
ajustesa lo largo de ambosejessepromedian.La posición del centrode la región

seestimaentoncescomo el máximo de la sumade las doscomponentesgausianas mi
(promediadaa ambosejes).

Las posicionesde estoscentrosparacadauna de las regionesestudiadasse mi
dan en la Tabla 2.3 (columnas3 y 4). Estasregionesse han numeradoen orden
de declinación decreciente,esdecir, de Norte a Sur. La mayor parte de las mismas

fueron identificadasen la imagenR, la másprofundade todasla obtenidas(véase mi
la Figura 2.4; paraR=25.6la relaciónseñalruido es 30). Sin embargo,algunasde

estasregionespresentanun intensaemisión en Ha pero muy débil o indetectable mi
contrapartidaen el continuo (véasela Tabla 2.4). En estecasolas regionesfueron

detectadassobrela imagenHa obtenidaen Noviembrede 1998con la cámaraWFC mi
del telescopioINT.

Una vez obtenidala posición de estasregionesse procedió a medir sus ta- mi
maños. Sin embargo, la determinaciónde los contornosde estasregioneses una
tareacompleja. Algunos autoressimplementedeterminanel perímetrode las re-

giones definiendo aperturascircularessobre las que miden flujos y colores. Esta mi
aproximaciónpresuponeciertasimetríacircular enestaregiones,lo cual no siempre

secumple. Otrosautores(véase,porejemplo,Petrosianet al. 1997) definenel limite mi
de una determinadaregióncomoel último contornoconexo,o seleccionandotodos
los pixeles con intensidadsuperiora un determinadovalor umbral (Mazzarellaet mi
al. 1993). Estevalor umbralsuelevenir definido por las propiedadesdel ruido de la
imagen. Todosestosmétodos,descritosampliamenteen Fuentes-Masip(1997), son

de difícil uso en regionesdel cielo con gran númerode objetos. Así mismo, en el mi
casode regionessituadasenzonasdebrillo superficialvariable,porejemplosobreun

disco galáctico,el tamañoobtenido por estosmétodosesfuertementedependiente mi
del valor de brillo superficialsobreel que seencuentrela región.

mi
mi
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Figura 2.11: Perfiles de color de la galaxia Mrk 86 para distancias galactocéntricas
mayores de 26”.
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52 Capítulo2. La galaxiaBCD Mrk 86: Observaciones

Así, en nuestrotrabajo,sedecidió aplicarun nuevo método,basadoen el uso mi
interactivodel programaCOBRA, que elimina la contribuciónde la emisión subya-

cente. Estaemisión es de gran importanciaen Mrk 86 debidoa la presenciadeuna mi
componenteestelarextensa. Tras la substracciónde dicha emisión subyacentese

estimó el númerode pixelesmás intensosque ciertosvaloresumbral. De la reía- mi
ción entreel númerode pixeles y el umbralcorrespondienteesposibledeterminar

el tamañode la región como el e-folding de la gausianabidimensionalequivalen- mi
te (véaseel ApéndiceB). Este métodopermiteeliminar efectossistemáticosen la

determinacióndel tamañode las regionesdebido a cambiosen la emisiónsubya-
cente entre una región y otra. Además,los contornosque se derivansegúneste mi
método no soncirculares (véasela Figura 2.12). Los radiosequivalentesobtenidos

(reqnivaiente= Area/w) semuestranen la Tabla 2.3 (columna5). mi
Este procedimientonos permitió, además,estimar el efecto de la PSE (del

inglés Point SpreadFunction) sobrela determinaciónde los tamaños,puestoque mi
2 2 2U = ~ — Up

5p (2.7) mi
Los radioscorregidossedan en la columna6 de la Tabla2.3. El radioa un e-fo¿ding

de la PSE en las imágenesR y Ha fue de upsF=0’.’72. Los radiosa un e
2 y un e3- mi

folding son,respectivamente,~ y vecesel radio a un e-foá!dirig. En la columna
2 semuestrala clasificaciónde las regionesdadapor Gil de Pazet al. (1999a). mi
Clasificación mi
Del total de 85 regionesanalizadasen la vecindadde Mrk 86 (véasela Tabla 2.3)

únicamentese disponede informaciónespectroscópicapara22 de ellas,20 a partir mi
de los espectrosde resoluciónbaja-intermediay 2 más (#18y #40)de los espectros

de alta resolución. Todasestasregionesparecenpertenecera la galaxia,mostrando mi
velocidadesheliocéntricasenel rango400-540kms1 (véaseGil dePazet al. 1999a).

Afortunadamenteexistenmáscriteriosquelos puramenteespectroscópicosque mi
puedenproporcionarimportantesclavesacercade la naturalezade las restantes65
regiones.Por ejemplo, (1) si la galaxiay algunade estasregionesmuestranemisión

dentro del rangode longitud de onda cubiertopor un filtro estrecho(FWHM”’50-

100A), dichasregionestendrán,muy probablemente,velocidadesde recesiónsimila-

resdentrodel rango ávr~~1000~2000km 51; (2) si uno de estosobjetosse encuentra mi
situadosobreuna regiónde alto brillo superficialy muestrauna morfologíaextensa

mi
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Tabla 2.3: Posiciones y tamalios de las regiones en la vecindad de Mrk 86.

#‘ AR(2000)

— 08:13:16.08

— 08:13:16.33
— 08:13:15.91

01 08:13:14.72
— 08:13:13.38

02 08:13:12.36
— 08:13:15.70

03 08:13:16.18
— 08:13:15.28
— 08:13:13.56
04 08:13:12.20

— 08:13:16.74

05 08:13:14.36
06 08:13:11.72
08 08:13:13.85
07 08:13:14.77

— 08:13:09.23
09 08:13:13.08
10 08:13:15.02

11 08:13:15.33
12 08:13:15.78

13 08:13:13.52

14 08:13:10.94
— 08:13:08.52
— 08:13:15.64

15 08:13:13.13

16 08:13:12.94

17 08:13:13.64
18 08:13:15.51
19 08:13:15.92

20 08:13:12.87
21 08:13:13.41

DEC(2000

)

+46:00: 17. 1

+46:00: 12. 1

+46:00:11.8

+46:00:04.1
+46:00:01.7
+45:59:57.6
+45:59:57.4
+45:59:56.0

+45:59:54.1

+45:59:53.4
±45:59:53.0
+45:59:52.9
+45:59:52.0
+45:59:50.7
+45:59:50.7
+45:59:50.6
+45:59:49.5

+45:59:48.2
+45:59:45.3
+45:59:45.2
+45:59:44.8
+45:59:44.2
+45:59:43.0
+45:59:41.4
+45:59:41.2

+45:59:40.6
+45:59:38.4
+45:59:36.9

+45:59:35.6
+45:59:35.6
+45:59:35.1
+45:59:34.3

Tie

0.71
0.85
0.74

1.13

0.91
1.07
0.83
0.96

0.76
0.68
0.75
1.06
1.31

1.36
0.96
1.72
1.03

0.93
1.56
2.29
0.88
1.02

0.97
1.19
1.39

2.11
1.32

0.84
0.85
0.93
0.65
0.69

RP

0.45
0.17
0.87
0.56
0.79
0.41
0.63

0.24
RP

0.21
0.78
1.09
1.15
0.63
1.56

0.74
0.59
1.38

2.17
0.51
0.72
0.65

0.95
1.19

1.98
1.11

0.43
0.45

0.59
RP
RP

e-folding

2
1

2

2
2
2
2
2
2

1
2
2
1
2
2
1

2
2
1

1

1

2
2
2
2
2

1

2
2
2

2
2

Clasificación
B
B
B

F
B
E
E
E
E

E
B

E

E
5
E
s
E

.5

s
5
E
E
E
E
N

5

5
E
5
E

N

5

01
02
03
04
05
06
07

08

09t

lot

11

l2~

13

14

15

16

17

18

19
20
21

23
24
25
26

27

29

30
31
32
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Tabla 2.3: (cont.) Posiciones y tamafios de las regiones en la vecindad de Mrk 86.

#‘ AR(J2000)

22 08:13:16.11
— 08:13:08.99

23 08:13:13.69
24 08:13:13.28
26 08:13:15.88
27 08:13:16.23
28 08:13:17.76

25 08:13:12.76
29 08:13:14.04

31 08:13:12.98
32 08:13:16.77
33 08:13:12.63

— 08:13:14.57

34 08:13:12.37
36 08:13:16.76

35 08:13:12.69
— 08:13:15.36

37 08:13:11.19

38 08:13:12.72
39 08:13:12.97

— 08:13:13.64
40 08:13:14.91

— 08:13:16.12
— 08:13:17.35

DEC(J2000

)

+45:59: 33.9
+45:59:33.0

+45:59:33.0
+45:59:32.4
+45:59:29.3
+45:59:29.2
+45:59:29.0

+45:59:28.8
+45:59:27.3
+45:59:26.5
+45:59:25.9
+45:59:24.6
+45:59:23.2
+45 :59:22. 3
+45:59:21.2

+45:59:21.2
+45:59:18.8
+45:59:18.8

+45:59:17.3
+45:59:17.2
+45:59: 17. 1
+45:59:15.9
+45:59:15.8
+45:59:14.6

0.96
1.32
1.28
0.71
1.90

0.94
1.20
1.62
1.07
1.29
1.12

0.79
1.15

1.03
1.22
1.18
0.73
1.42
1.28
1.32

0.86
2.01
0.69
0.81

Tle

0.63
1.11

1.06
RP

1.76

0.60
0.96
1.45
0.79
1.07
0.86

0.33
0.90
0.74
0.98
0.93
0.12
1.22
1.06
1.11

0.47
1.88
RP

0.37

e-folding

1
2
2
2
1

2
2
2
2
1
1

2
2
2
1
1
2
2
2
2

2
1
2
2

Clasificación
E
E
N

N

s
N

B

5
5
5

E
N

5
N

5
E

N

E

N

5
E
5
E
E

RP = Región Puntual. El tamaíio obtenido para estas regiones es del mismo orden o
ligeramente menor que el medido para las estrellas de campo.
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Figura 2.12: Contornos de las diferentes regiones en la vecindad de Mrk 86 sobre la
imagen Ha sin continuo. El número correspondiente a cada región se muestra en la
columna 1 de la Tabla 2.3. Se indican, así mismo, la posición del centro de la galaxia,
definido como el centro de las isofotas externas (círculo y cruz), y el contorno de la
región correspondiente a la componente starburst (lineo gruesa).
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56 Capítulo 2. La galaxiaBCD Mrk 86: Observaciones mi
probablementepertenecerátambiéna la galaxia.Por otro lado, si estasregionesno mi
muestranemisiónen las imágenesdebandaestrechay (3) estánsituadasen regiones

alejadasde la galaxia, o (4) sonobjetospuntuales,deberíanconsiderarsecomono mi
pertenecientesa la galaxia.

Siguiendoestoscriterios, en la Tabla 2.3 (columna8) sehan clasificadocomo mi
objetostipo 5 (del inglésSpectroseopicallyconfirmed;véaseGil dePazet al. 2000b)

aquellasregionesde las cualesseteníaconfirmaciónespectroscópicade su pertenen -mi
cia a la galaxia. Aquellasregionescon emisión en las imágenesHa u [Om]A5007

se clasificaronde tipo E (del inglés Emission-lineregions). Las regionesextensas

misituadasen regionesde alto brillo superficial se clasificaroncomoregionestipo N

(del inglés emrteNdedregions). Finalmentelos objetossituadosa grandesdistancias
galactocentricasen regionesde muy bajobrillo superficialseclasificaroncon la letra mi
B (del inglés Backgroundgalaxies),y los objetospuntualesseclasificaroncomotipo
F (del inglés Foregrouñdstars). A lo largo de estetrabajo nos centraremosen el mi
estudiode los objetosde tipos 5, E y N.

mi
mi

Magnitudesy colores

Usandolos contornosdeterminadoscon COBRA (véasela Figura 2.12) semidieron

mimagnitudesde aperturaBVRJHK y coloresB — V, V — R, R— J, J — H y J — K
paratodaslas regionespresentesen la Tabla2.4 (columnas2-7 paralas magnitudes

y 8-12 paralos colores). Los flujos y coloresmedidosincluyen tantola emisión del mi
brote de formaciónestelaro cúmuloestelarcomo la emisión de la poblaciónestelar

subyacente. Previamentea la medidade los colores se degradaronlas imágenes mi
BVRHK (véasela Tabla 2.1) hastaque tuvieran una PSF igual a la de la imagen
en bandaJ (FWHM~1’.’8). Se midieron tambiénmagnitudesen banda1? dedichas miregioneseliminadala contribuciónde la emisiónsubyacentemedianteel programa
COBRA (Tabla 2.4; columna13). Por último, semidieron los flujos en la imagen

Ha subtraidosde la emisiónsuyacente(Tabla 2.4; columna 14). Debido a la mala mi
calidadde la imagenen [O “‘]A5007 (FWHM~2S’5), no seincluyó ennuestroanálisis
la medidade flujos en [OIu1A5007. Lasmagnitudesy coloresquesemuestranen la

Tabla 2.4 no estáncorregidosde extinción.

mi
mi
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Espectroscopiaóptica: Flujos de las líneasde emisión

Debido a la relativamentepequeñaanchurade rendija utilizada en nuestrasobser-

vaciones(2’f65 paralos espectrosde resoluciónbaja-intermedia;1’.’0 paralos de alta

resolución),no se pudieronobtenerlos flujos integradosde las líneasde emisiónde
las regionesde formaciónestelar. Por lo tanto, a fin de determinarlas propiedades

del gasionizadoenestasregiones,principalmentedensidady temperaturaelectróni-

ca, y metalícidad,se obtuvieronlos cocientesde las principaleslineasde emision.

Así, en la Tabla2.5 sedan los flujos de lasprincipaleslíneasmedidosen regionesde

4’.’30x2’!65 centradasen el máximo de la emisióndel nodo cubiertapor la rendija,
tal y comosecomentóen la Secc.2.2.3. En las Figuras 2.8(1-46)semostraronlos

espectrosunidimensionalescorrespondientesa estasregiones.Los flujos fueron me-

didos empleandola tareaSPLOT integradadentrodel paqueteNOAO.ONEDSPECde

JRAF, a excepciónde los flujos en las líneasde emisiónde la serie de Balmer Hfi,
H’y, RS, que semidieron descomponiendolas componentesen absorcióny emisión

mediantela tareaNGAUSSFIT de IRAF-STSDAS.

Las intensidadesde líneamedidashan sido corregidasde extinciónusandolos

excesosdecolor, E(B— V)g~, medidos.Los valoresdeE(B — V)g~ sedeterminaron
a partir de los cocientesHa-Hfl y H~-H-ymedidosy los predichosteóricamentepara

el caso B de recombinación(Osterbrock 1989). Las intensidadesde línea fueron

medidasseparadamenteen los espectrosb (azul) y r (rojo). En aquelloscasos

en que los cocientesde líneascoincidíanen ambosrangosespectrales,típicamente

[Oní]A5007 frente a H¡3, se agruparonambosconjuntosde medidas. En aquellas

regionesdondeno sedisponíade unamedidade la extinción del gasseasumióuna

extinción de
0,34m~ Estevalor correspondeal valor mediode las extinción medidas

para aquellasregionescon decrementoBalmer accesible.

EspectroscopiaUltravioleta

El espectroultravioletaextraídodel archivofinal del JUEfue obtenidocon unaaper-

turade 20” x 10”. El centrode dichaaperturafue situadoen la posiciónde la región

#26 con un ángulo de posiciónde 1170. Aunqueel espectromostradoen la Figu-
ra 2.13 ha sido suavizado,la baja relaciónseñal-ruidodel mismo, impide realizar

un análisiscuantitativoprofundo. Sin embargo,en esteespectroseobservaclara-

mentela presenciade intensaslíneasdeabsorciónde Si ivAAl394,1403y C ivAlS48.
En particular,la línearesonantede C ivÁ1548 presentaun evidenteperfil P-Cygni,
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propio de los vientos de estrellassupergigantestipo O.

Figura 2.13: Espectro ultravioleta extraído del archivo final del telescopio IUE. Este

espectro fue obtenido con una apertura de 20”x 10” centrada en las región #26 con
ángulo de posición 1170.
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2.3.3 Componente starbu>rst

En la Figura 2.12 semuestrala aperturaa 1 e-folding obtenidaparael casode la

componenteestelarobservadaen las regionescentralesde lagalaxiay quePapaderos

et al. (1996a) denominaroncomponentestarburst. En la Tabla 2.6 se indican

los coloresóptico-infrarrojos(sin corregir de extinción) correspondientesa dicha

apertura.

Por otro lado, a partir de los espectros correpondientes a las rendijas #4b y

#lb se midieron diferentes indices espectroscópicos para esta región. Se empleó para
realizar estas medidas el programa INDEXFITS, desarrollado por Cardiel et al. (1998;

véase también Cardiel 2000) dentro del paquete de softwarede reducción REDVáE

(véase http://www.ucm.es/info/Astrof/reduceme/reduceme.htn1). En las Fi-

guras 2.14 y 2.15 se han representadolos indices de la discontinuidadde 4000k

(D4000),el índicemolecularde Mg2 y los índicesdehierroFe527Oy Fe5406. Las line-

asen colorgris delimitanlas bandasde continuo (exceptoencasodel índice D4000),
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Tabla 2.6: Colores e índices espectroscópicos medidos para la componente starburst.

Coordenadas
AR(J2000)

08h13m146gs

DEC(J2000) +45’359’21.9”

Fotometría

B — V 0.39+0.06

V — 1? 0.54+0.25

V — J 1.59+0.02

J — H 0.77+0.08
J — K’ 0.85+0.03

MR —14.6+0.2
Radio 4.3”

Indices espectroscópicos
Rendija #4b #lb

04000 1.38 1.38
Mg2 0.06 0.04

Hat &.oA 6.2k
Fe5270 1.20k

Fe5406 0.74k

Región 21’!45x2’165 14S’3xZ’65
Anchura equivalente en absorción.

mientrasque lasdibujadasen negrodefinenla regióncorrespondienteal indice pro-

piamentedicho. En el caso del índice D4000 tanto la bandaroja comoazul sehan

representadocon trazogris. El tamaño,las magnitudesóptico-infrarrojas,colorese
índices espectroscópicos medidos para esta componente se muestran en la Tabla 2.6.
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Figura 2.14: Indices espectroscópicos D4000 y Mg2 para una apertura de 21’!45x2’!65

y la rendija #4b.
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Figura 2.14: Indices
y la rendija #4b.
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espectroscópicos Fe527O y Fe54O6 para una apertura de 21’.’45x2’!65
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Figura 2.15: índices espectroscópicos D4000 y Mg2 para una apertura de 14’.’3x2’!65 y

la rendija #lb.
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Figura 2.15: índices
y la rendija #lb.
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espectroscópicos Fe527O y Fe54O6 para una apertura de 14’!3x2’!65
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Capítulo 3
Modelos de síntesisevolutiva para
galaxiascon formación estelar

3.1 Modelos de Bruzual y Charlot (1996)

A fin dederivarlaspropiedadesde las poblacionesestelaresdeMrk 86 secompararon

los coloresy anchurasequivalentesde las líneasde emisión medidascon modelos

de síntesisevolutiva. Se utilizaron las prediccionesde los modelosde Bruzual y

Charlot (1996)parael continuo estelar,añadiéndosea continuaciónla contribución

del continuonebulary las líneasde emisión en modo similar al llevado a cabopor

la Dra. A. Alonso-Herreroen su trabajode tesisdoctoral.

La utilizacióndemodelosdesíntesisevolutivacomolos desarrolladospor Bru-

zual y Charlot (1993, 1996; BC93 y BC96, respectivamente)ha supuestoun gran

avanceen el conocimientode la formación y evolución de galaxias. Estos modelos,

partiendode una Función Inicial de Masas(IME, del inglésInitial MassFunetion),

de una historia de la formación estelary una metalicidaddadas,son capacesde

predecirla evoluciónde la distribuciónespectralde energíay en consecuenciade los

colores y de la relación masa-luminosidad de una población estelar compuesta.

67
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68 Capítulo3. Modelosdesíntesisevolutiva mi
Tabla 3.1: Abundancias metálicas de los modelos de BC96. mi

Z X Y [Fe/H] SEDst mi
0.0004 0.7686 0.231 —1.6464 KL96
0.0040 0.7560 0.240 —0.6392 KL96 mi
0.0080 0.7420 0.250 —0.3300 KL96
0.0200 0.7000 0.280 +0.0932 KL96/G595/GSHR
0.0500 0.5980 0.352 +0.5595 KL96 mi
0.1000 0.4250 0.475 +1.0089 KL9G mi
KL96 = Espectros teóricos desarrollados por Lejeune, Cui-

sinier y Buser (1996); GS95 = Atlas de Gunn y Stryker mi
(1983); GSHR = GS95 incluyendo los datos espectroscópi-
cos en el óptico de Jacoby, Hunter y Christian (1984). mi

Los modelosdesarrolladospor Bruzualy Charlot (1993) incluíanúnicamente mi
prediccionesparael casodemetalicidadsolar (véasetambiénAlonso-Herrero1995).

La posterioractualizaciónde los mismos(Bruzualy Charlot1996) incorporómodelos mi
con metalicidadentre1/50 y 4 vecessolar, así como importantescambiosen las
trazasevolutivasempleadas,nuevasestimacionesde los ritmosde perdidade masa, mi
etcétera(véasela Tabla 3.1).

A lo largo de este trabajo asumiremosque las distribucionesespectralesde

energíade las regionesde formaciónestelarenMrk 86 puedenreproducirseasumien- mi
do una poblaciónestelarsubyacentea la que se superponeun brotede formación

estelarinstantáneo.La contribuciónrelativade ambascomponentesvienedadapor mi
la fuerzadebrote (b; en inglésburststrength)querepresentala fracción demasaes-

telaren estrellasjóvenesfrentea la masaestelartotal. Los coloresasumidosparala mi
componenteestelarsubyacentefueron, respectivamente,B — V=0.69, V — R=0.52,
R—J=1.27,J—H=0.99y R—K=2.35,y la relaciónmasa-luminosidaden la bandaK

igual a 0.87MO/LKO (véaseel Capítulo5). Laspropiedadesdel brotede formación mi
estelar,coloresy relaciónmasa-luminosidadse obtuvieronde los modelosde BC96

parauna Función Inicial de Masastipo Scalo (1986) de límites Msnperior=125 M®y mi
Minferior0.1 M®. Se estudiaronmodelosconmetalicidad1/50Z®, 1/5 Z®, 2/5 Z®,

Z® y 2 Z® y fuerzade broteentreb—104y b=1. El paso en edad y fuerza de brote mi
de estosmodelosfueron, respectivamente,0.05dex y 0.04dex. La magnitudR de

mi
J
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Cousinspredichapor los modelosde BC96 fue convertidaa magnitudesen banda

1? de Johnsonusandola relacióndadapor Fernie (1983).

3.2 Contribución del continuo nebular y las líneas

de emisión

3.2.1 Continuo nebular

Existentres mecanismosque dan lugar a la formacióndel continuonebularen una

regióndegasionizado: la emisiónlibre-libre,libre-ligadoy el continuode dosfotones.

La importanciarelativade cadauna de estascomponentesdependeprincipalmente

de la temperaturaelectrónicay de la longitud de onda. Siguiendoel trabajo de
Osterbrock(1989), la emisióndel continuo nebular (en ergs’Á’ M6

1) sepuede

expresarcomo

= (-yx(HI) + yx(2q) + N(Heíí)yÁ(HeJ))x (3.1)
N(H) >o2ctn(HI)NLY

siendo y~(HI), -yx(HeI) y ‘yx(2q), respectivamente, los coeficientes de emisión del

Hidrógenoy del Helio neutro,incluyendoambosemisioneslibre-libre y libre-ligado;

y el coeficientede emisióndel continuo de dos fotones. Supondremosque la abun-

deHelio ionizadoestanbajaqueel término N(HeIII1yÁ(Hedancia N(H) JI) esdespreciable.
Lasexpresionesparalos diferentescoeficientesde emisión setomarondel trabajode

Osterbrock(1989). Los valoresnuméricosde los coeficientesde emisión asociadosa

cadabandafueron calculadossiguiendola expresión

7efectivo f d>vy>,R(Á) (3.2)
f dAR(A)

donde R(A) es la función respuesta del filtro correspondiente. Para el cálculo de estos

coeficientes de recombinación se asumió el caso B de recombinación, una densidad

electrónicade 102 cm
3 y una temperaturaelectrónicade iO~ K.

3.2.2 Líneas de emisión

Dentro del intervalode longitud de ondacubierto por los filtros RJHK las líneas

más intensas son las líneas de recombinación del Hidrógeno.
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En el filtro R, la principal línea de emisión es la línea de la serie de Bal- mi
mer Ha (6563k). Aunqueexistenotras líneas relevantes,como [Nn]A6548,6583,

[8íí]A6716,6731,[O‘]A6300 y HeIA6671, dentro deestefiltro sólo incluimosennues -mi
tro modelo la emisiónde la línea Ha. En el caso de los filtros J y K seincluyeron,

respectivamente,las lineasPa/3 (1.28gm) y Bry (2.l7gm). Por último, en el filtro mi
H se tuvo en cuenta le emisión de 10 lineas de la seriede Brackett,desdeBr10 hasta

Br1g. A fin de estimar el flujo de estaslineasparanuestrosobjetossupondremos

mila relacióndadapor Brocklehurst(1971) entreel númerode fotonesionizantesdel
hidrógeno y la luminosidad Ha,

mi
mi

L(Ha) = 1.36 x 10’
2NL~ (3.3)

mi

y la relaciones entre las intensidadesde las diferenteslíneasde recombinacióndel mi
Hidrógenodadaspor Osterbrock(1989). En la Tabla 3.2 se muestranlos valores

mide algunosde estoscocientesde lineaspara diferentestemperaturasy densidades
electrónicasdel gas.En nuestrocasoasumiremosuna temperaturay densidadelec-

trónicasde Te=104K y ne=102cm3, respectivamente,y el casoB de recombinación. mi
El númerode fotonesen el continuode Lyman seobtuvode las prediccionesde los

modelos de BC9G. mi
Por otra parte, la contribución de las lineas prohibidas [O ii]AA3726,3729 y

[Oui]A5007 a las bandas.8 y y se estimó utilizando los valores medios de los co- mi
cientes de líneas [Ouj~AA3726,3729/[O ín]A5007 y [Oín]A5007/H/3, medidosen los
espectros de rendija larga (véase la Tabla 6.5). Afortunadamente,la contribución

mide estas líneas a las bandas .8 y V es muy pequeña. Así, usando los valores mínimoy máximomedidosen nuestrosespectrosparadichoscociehtes,dichacontribución

oscilaría entre el 1 y el 8 por ciento en banda B y entre el 2 y el 8 por ciento en mi
banda V para una anchuraequivalentede Ha de 100A.

Los observables predichos por los modelos fueron, finalmente, los colores B—V, mi
y — R, V — J, J — H y J — K de la poblaciónestelarcompuesta,la luminosidadHa,

la EW(Ha) y la relación masa-luminosidad, parametrizados en función de la edad, mi
la fuerzay la metalicidadde la poblaciónestelardel brote (t,b,Z).

mi
J



3.3. Prediccionesde losmodelos 71

Tabla 3.2: Cocientes de líneas de recombinación del Hidrógenos a diferentes tempera-

turas electrónicas asumiendo caso B de recombinación (Osterbrock 1989). Se marca en
negrilla el conjunto de parámetros utilizados en nuestro estudio.

~ —í02cm3
T

0(K) Ha/Ha Pa~/Hfi Br’-y/H/3

5000 3.04 0.184 0.033
íaoao 2.86 0.163 0.028
20000 2.75 0.145 0.023

n0=10
4 cm3

T~(K) Ha/Hfl Pa¡3/H/3 Bry/H/3

5000 3.00 0.182 0.032
10000 2.85 0.162 0.028
20000 2.74 0145 0.023

3.3 Predicciones de los modelos

3.3.1 Coloresóptico-infrarrojos

En la Figura 3.1 se muestran las predicciones de los modelos para los colores B — V

y y — J en función de la edad,respectivamente.De estasfiguras sededuceque el

color V — J es muy poco sensible a la presencia de brotes de formación estelar para

fuerzasmenoresque el 1 porciento en masa,especialmenteparaedadesmayoresde
10 Ma. También se puede apreciar la diferencia en el color V — J predichoparael

rango de edades 7-30 Ma entre los modelos de metalicidad solar y menor que solar.

3.3.2 Anchuraequivalentey luminosidadHa

En el caso de la anchura equivalente de Ha su valor disminuye dramáticamente

con la edad debido a la disminución en el número de fotones Lyman. Es importante

considerarenestepuntolaposibilidaddeque unaimportantefracción de los fotones

ionizantesno lleguena ionizarel hidrógenoneutrocircundanté.Existendosposibles

fenómenosque puedeneliminar una importantefracción de fotonesLyman, (1) la

absorciónpor polvo de dichosfotonesprevio a la fotoionizacióny (2) el escapede
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mi

Figura 3.1: Predicciones de los modelos para el caso de los colores B — V y V —

luminosidad Ha por masa solar y anchura equivalente de Ha en función de la edad del mi
brote de formación estelar. Las líneas continuas representan modelos con metalicidad
2/5 Z® mientrasque las líneasdiscontinuasindican las predicciones de los modelos de mimetalicidad solar. Por su parte las líneasdelgadasrepresentan los modelos con fuerza
de brote 1 por ciento (b=O .131) y las lineasgruesaslos modelos de brote puro, b=1.
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los mismos a través de zonas de baja densidad de la nebulosa. En este trabajo

se estudiaron modeloscon diferentesfraccionesde fotonesLyman que no llegan a

ionizarel gasneutro,entreel 25 porciento en el casomáspesimistay el O porciento

paralos modelosque denominaremossuperionizantes.

3.3.3 Comparacióncon Alonso-Herrero(1995)

Los modelos utilizados en este trabajo están basados en los desarrollados por Alonso-

Herrero (1995) para el estudio de 6 galaxias de la exploración UCM. Sin embargo,

existen algunas diferencias importantes entre ambos. La principal diferencia radica

en la utilización de los modelos de síntesis evolutiva de Bruzual y Charlot en su

actualización del año 1996, frente a los modelos del año 1993 (Bruzual y Charlot

1993) empleados por Alonso-Herrero (1995). Así mismo, en este trabajo se hizo

uso de una Función Inicial de Masas tipo Scalo (1986) en vez de la tipo Salpeter

(1955) utilizada por Alonso-Herrero (1995). Por último, nuestros modelos añadieron
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a lasprediccionesde los modelosde Alonso-Herrero(1995) paralos filtros rJHK,

el cálculode la emisiónen los filtros .8V]?.

En la Figura 3.2 se muestran los resultados comparados entre los modelos de-

sarrollados por Alonso-Herrero (1995) y los utilizados en este trabajo. En este caso,

la población subyacente asumida corresponde a la que se utilizó en el Capítulo 4 para

el análisis de una muestra de galaxias UCM. Las principales diferencias radican, (1)

en la desaparición del pico en el color r — J presente a los 10-12 Ma en los modelos

antiguos, (2) la menor luminosidad Ha (o número de fotones Lyman) predicha por

los nuevos modelos y (3) la significativa diferenciaentrela relaciónmasalumino-

sidad, especialmenteen el casode modelosde fuerza de brote baja (b=0.O1). Las
dos primerasdiferenciasse explican por las diferentefunción inicial de masaem-

pleadaen sendostrabajos. Por último, el cambio en la relaciónmasa-luminosidad

de los modelosde bajafuerzade brote es debidaa que en los modelosdesarrolla-

dos por Alonso-Herrero(1995) la relaciónmasa-luminosidadque seasumeparala
poblaciónestelarsubyacentees la predichapara una poblaciónde l5Ga (BC93),
r..i2 MO/LOK, mientrasqueen nuestrotrabajose empleóunarelacióntípicade ga-

laxiasespiralescercanas,quees aproximadamentede 1 MO/LOK, tantoen el bulbo

como en el disco (véaseel Capítulo 4; Heraudeauy Simien 1997). Esta diferencia

en la relaciónmasa-luminosidadtiene tambiénimportantesefectosen la evolución

de los coloresr — J y J — K durantelos primeros10 Ma de evolución de brotes de

bajo valor de la fuerza de brote.

3.4 Comparación entre datos y modelos

En esta sección describiremos brevemente el procedimiento desarrollado para com-

parar las predicciones de estos modelos con los observables (para una descripción

más detallada véase el Apéndice A). Dicho procedimiento combina simulaciones de

Monte Carlo y un estimador de máxima verosimilitud con análisis de clustering y

de la ComponentePrincipal (PCA, del inglésPrincipal ComponentAnalysis).

El conjunto de observables asociado a una región de formación estelar o a la

población integrada de una galaxia define un punto en el espacio de N dimensiones,

donde N es el número de observables disponibles. Por otro lado, los modelos de sínte-

sis evolutiva desarrollados trazan diferentes líneas en dicho espacio N-dimensional

parametrizadas en función de la edad, it; fuerza de brote, b; y metalicidad, Z. Por
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Figura 3.2: Comparación entre los modelos de Alonso-Herrero (1995; trazo punteado)

y los desarrollados para este trabajo (trazo continuo). Las líneas gruesas representa
modelos de metalicidad solar con fuerza de brote b=1, y los más delgados representan
el caso de metalicidad solar para b=O.O1.
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Figura 3.3:
magnitud2

Situación hipotética de un objeto con observables medidos magnitud .1 y
para el cual es necesario determinar el mejor modelo (#1 ó #2).

c’a
re

~4~)

bU
cds

magnitud 1

tanto, a fin de determinar

nada región, será necesario

observadas.

la edad,fuerza de brotey metalicidadde unadetermi-

determinarque modelo reproducemejor laspropiedades

En la práctica, deberemos estimar la mínima distancia entre los puntos del

espacio de N dimensiones generados por los modelos y la posición de cada región

en este mismo espacio. La elección del estimador de distancia o similitud entre las

magnitudes medidas y los modelos influye definitivamente en la determinación de

las propiedades físicas.

En primer lugar, es básico utilizar un estimador que tenga en cuenta los errores

en las magnitudesmedidas. El uso de un estimadorde estetipo permite, por

ejemplo, evitar situaciones como la mostrada en la Figura 3.3. Según esta figura,

para un estimador que no tuviera en cuenta los errores, el modelo #1 sería el que

mejor reproduce las observaciones, mientras que a la luz de los errores en ambas

magnitudes el modelo más probable sería el #2.

Por tanto, se utilizó un estimador de máxima verosimilitud que permitió pesar

adecuadamentelas diferenciasentre las magnitudesmedidasy predichascon los
errorescorrespondientes.El estimadora maximizarse definió entoncescomo

(3.4)

a o a o o a

£(t,b,Z)=jjJ exp ( (c~ — C~)2

)

00=1 ox
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dondeC,~ y áC~, son los N observables y sus correspondientes errores. Los coeficien- mi
tes e,, son las magnitudes predichas por un determinado modelo. Este estimador

es similar al empleado por Abraham et al. (1998) para una muestra de galaxias mi
a desplazamientoal rojo intermediodel HDF (del inglés Hubble Deep Field; véase

Williams et al. 1996). mi
A partir de la expresióndadaen laEcuación3.4, los observablesy los modelos

correspondientes es posible obtener la solución (t,b,Z)maxque más se aproximaal mi
valor medido. Sin embargo, a fin de obtener la distribuciones en edad, fuerza de

brote y metalicidad asociadas a las incertidumbres en los observables se simularon

las distribucionesde probabilidadde las magnitudesmedidas,asumiéndosedistri- mi
bucionesgausianas.Medianteun métodode Monte Carlo se generaroniO~ puntos

(01,02, ..., 0~ paracadaregión. A continuación,seseleccionóel mejormodelo (E mi
máximo) paracadauno de estospuntos,obteniéndoseasíla distribuciónde edades,

fuerzasde brotey metalicidadesdecadaregión (véaseel ApéndiceA). mi
En principio, aquellosobservablescon bajoserroresfotométricosdeberíandar

lugar a distribucionesestrechasen (t,b,Z) mientrasque aquelloscon erroressigni -mi
ficativos tenderíana mostrar distribucionesmuy anchaso multivaluadas(véanse

algunosejemplosen el Capitulo 4).

miSe procedió entonces a estudiar el agrupamiento de las soluciones en el espacio

(t,b,Z) empleando un método de análisis de clusteringjerárquico denominado de co- mi
nexión simple (single-linlcage;Murtagh y Heck 1987; véase también el Apéndice A).

Se obtuvieron los tres conjuntos de soluciones (o clusters)más representativos para

cada región. La probabilidad asociada a cada conjunto se calculó como el número de mi
solucionesdentrode un determinadoconjunto frente al númerototal de soluciones

(iO~). mi
El posterioranálisisindividualizadode estosconjuntosdesolucionesindica la

presenciade correlacionesentrelaedad,fuerzadebrotey metalicidad.Paraestudiar mi
dichasdegeneracionesserealizó un análisis de la componenteprincipal (Morrison
1976). Así, a partir de las orientacionesdeducidaspara la primeracomponente

(PCA1) de este análisis es posible deducir la existencia de degeneraciones entre los mi
diferentesparámetros(t,b,Z). El porcentajede lavarianzaquepuedeserreproducido

por la componentePCA1 sedeterminaentoncescomo el cocienteentreel autovalor mi
correspondientea la primeracomponenteentrela sumade los tres autovaloresde la

matriz decorrelación(véaseel ApéndiceA paramásdetalles). mi

mi
mi



Capítulo 4
Aplicación a una muestra de galaxias
con intensaformación estelar

A lo ¿argo de estecapítulo se aplicará el procedimientode comparación

descritoanteriormentea una muestrade 67 galaxias extraidasde la ex-

ploración UCM. Se compararánlos colores óptico-infrarrojos y anchuras

equivalentesde Ha de estosobjetos con las prediccionesde modelosde

síntesisevolutiva. Esto nos permitirá comprobarla fiabilidad del proce-
dimiento de comparaciónpara determinarlas propiedadesintegradasde

las galaxias, en modosimilar al utilizado en el estudiode galaxiasa alto

desplazamientoal rojo

4.1 Exploración de la Universidad Complutense

de Madrid (UCM)

El principal objetivo de la exploraciónUCM fue la búsquedade galaxiascon

intensaformación estelarutilizando la presenciade la línea Ha en emisión en es-

pectrosprisma-objetivocomo elementode deteceióh.Estaexploraciónfue llevada

a caboen el telescopioSchmidt de 80-120cmdel observatorioHispano-Alemánde

Calar Alto (Almería) medianteel uso la de la técnicade prisma-objetivo. Se uti-

lizó un prismade 4gradosde inclinaciónqueproporcionabaa unadispersiónsobreel

planofocalde la cámarade 1950kmm1. Los espectrosprisma-objetivoobtenidos

seregistraronsobreplacafotográficadel tipo Kodak1IIJa-F.

La identificación de los objetos fue realizadamedianteinspecciónvisual de

las placas. El campototal cubierto por estaexploraciónfue de 471.4 gradoscua-

drados,obteniéndoseun total de 264 candidatosque conformaronlas listas 1 y II

‘Kodak © es unamarcaregistradade EastmanKodak Company.
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de la exploración (Zamoranoet al. 1994, 1996). Posteriormente,se desarrolloun ml
procedimientoautomáticode detecciónmedianteel cualse seleccionaronhasta113
candidatosmásen un total de 189 gradoscuadrados(Lista III; Alonso et al. 1999). J
La tasade detecciónde estaexploraciónfue, por tanto, de aproximadamente0.56

objetosporgradocuadradoen el caso de las listas 1 y JI y 0.6 en el casode la lista J
III. La respuestacombinadadel sistemacámara+filtro+placafotográficalimitó la

detectabilidada objetoscon desplazamientoal rojo menoresde 0.045.

A fin de verificar su naturalezacomogalaxiascon líneasde emisión, se ob-

tuvieron imágenes(Gunn-r) y espectroscopiaóptica del total de candidatosde las

mllistas 1 y II de estaexploración(Vitores 1994; Vitores et al. 1996a,1996b; Gallego
1995a;Gallegoet al. 1996, 1997). Recientemente(Pérez-Gonzálezet al. 2000),se ha

añadidoa esteestudiola fotometríaen bandaB del total degalaxiasde estaslistas. J
Por último, se encuentraen desarrollola obtenciónde imágenesy espectroscopia

óptica paralos candidatosde la lista III (véaseAlonso et al. 1999). J
Estos estudiosmostraronque, de los 264 objetos catalogadosdentro de las

listas 1 y II, un total de 190 teníanespectroscaracterísticosdegalaxiascon lineas

de emisión, básicamenteobjetoscon intensaformación estelary galaxiasactivas.

Uno de los principalesresultadosde estaexploraciónfue la obtención,por primera

mlvez de la función de luminosidadHa y la correspondientemedidade la tasade
formaciónestelar(SFR) del UniversoLocal (Gallegoet al. 1995b).

Paraesteestudioseleccionamos67 galaxiasUCM de las listas1 y II (aproxima -ml
damenteun 35 por ciento) de las que obtuvimosimágenesen las bandasinfrarrojas

J y 1<. La lista de estosobjetos se muestraen la Tabla 4.1 (columna 1), junto J
con las coordenadasy diferentesparámetrosfísicos de estasgalaxiastomadosde la

literatura. Así, en la columnas(2) y (3) de estatabla se muestranlas coordena- ml
dasJ2000de los objetos, en la (4) la magnitudaparenteen bandar de Gunn, el
desplazamientoal rojo en la columna (5), en la (6) la magnitudabsolutay el radio mlefectivo en segundosde arco y la clasificaciónmorfológicaen la columnas(7) y (8).
Todos estosdatoshan sido tomadosde los trabajosde tesisdoctoralde los docto-

res J. Gallegoy A.G. Vitores. La objetosseleccionadosconstituyenuna muestra J
representativadel total de galaxiasUCM (véasela Secc.4.3).

ml

ml
ml



4.1. ExploraciÓndela UniversidadComplutensedeMadrid (UCM)79

Tabla 4.1: Muestra de galaxias seleccionada.

Nombre mr z Morf.

0003+2200
0013+1942

0014+1748
0014+1829
0015+2212

0017+ 1942
0022+2049
0050±2114
0145+2519
1255±3125

1256±2823
1257+2808

1259±2755
1259+3011
1302+2853
1304+2808
1304+2818
1306±2938
1307±2910

1308+2950

1308±2958
1312±2954

1312+3040
1428±2727
1432+2645
1440+2511
1440+2521N

1440+25215
1442+2845

1443+2548
1452+2754

AR
(J2000)

aohosm3a~o
00h15m49s9

00h1 ~m15~2

oohí8m0r6

00h19m5r4
00h 24~43~8

0íh47m4r8

~~ oo~’os
5.o

~3~ O

13h09m47s3

í3hísmow2

14h35rn0í~9
14h43m01s5

14h43m02s7

14h44tfl20s9

14h46m01s9

¡XC
192000)

+22o16~57If

+19o58~48¡I

+18
005f04”

±18046!18~~
+22028f44”
+19058t2”
+21c06~05~~
+21o30~48~~

+25034f26”
+31009~35~~
+28o06~59~~

+270S2~00¡~

+27038f56”
+29055f39t~
+28037f42”

+27o52~24~~
+28002!51u
+29022%5~~

+28054!28~~

+29034M3”
+29042!38~~

+29038 13”
+30024U7”
±27014U5”
+26o32!41~

+24o58!39~~
+25o09~09~~
+2500&48t¡
+28033f04”

+25035f47/e
+27042f05”

16.16
16.39
14.13
16.01

15.59
15.34
14.45
14.66

14.78
15.07
15.11

15 45
14.45

15.36
15.77
14.85
14.88

14.80
13.05
13.92

14.46
15.14
14.67

14.38

14.59

15.87
15.74
16.16
14.66

15.12

15.43

0.0245
0.0272
0.0182
0.0182
0.0199

0.0259

0.0185

0.0245
0.0409

0.0252
0.0315
0.0171
0.0240

0.0307

0.0237

0.0205
0.0243
0.0209

0.0187
0.0242

0.0212
0.0230
0. 0210

0.0149
0.0307
0.0333

0.0315
0.0314

0.0110

0,0351
0.0339

Tef

(“)
3.22
4.07

13.55
3.11
3.56
4.43
3.89
3.86
7.73

2.91
4.70
3.43
5.40
2.58

2.94
5.70
6.66
4.14

13.51
12.21
9.43

6.01
4.18

4.57
8.99
5.34
3.18

3.85
5.95
4.93
3.32

—19.76
—19.76

—21.15
—19.27
—19.93
—20.70
—20.91
—21.29

—22.41
—20.89
—21.34
—19.66
—21.40

—21.03
—20.06
—20.66
—21.00
—20.75
—22.26
—21.95
—21.12

—20.62
—20.89
—20.46
—21.80
—20.70
—20.71

—20.28
—19.52
—21.57

—21.20

Sc+
Sc+

SBb
Sa
Sa
Sc+
Sb
Sa

SB
Sa
Sb
Sa
Sa

Sa
Sa
Sa
Sc+
Sb
SBb
SBb

Sc+
Sc+
SBa
Sc+
SBb
Sb
Sa

Sb
Sb
Sc+
Sb
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Tabla 4.1: (cont.) Muestra de galaxias selecc¡onada.

Nombre mr z Mr ref Morf.

(“)
1506±1922
1513+2012
1557+1423
1646±2725
1647±2729
1647+2950
1648±2855

1654+2812
1656±2744
1657±2901
2238±2308
2239±1959
2250±2427
225 1±2352
2253±2219

2255±1654
2255±1926
2255±1930N
2255±1930S
2258±1920

2300±2015
2302±2053E
2302±2053W
2303±1856

2304±1640
2307±1947
2310±1800

2313±1841
2316+2028

2316±2457
2316±2459

AR
(J2000)

15h08m21s7

15h15m48s4

l6h49m37M
16h49m05s3

16hSOm4&O

22h 41 15~6
22h~jtm5589

22h52~34~8
22h53m44U

22h 57fl154S4

22h 57rn44s.O

23h01m0r2
23h03m1r2
23h05m2r4

23h os
tm 35S5

23h 06tm55~2 2
23h09m31Y.6

23h12m39W

23h15m39W

23h19m2r8

¡XC
(J2000)

±19o1lJ31~

±20’Olf22”
+ 140 1Sf30”
±27

020f24”
±27024f15”
±29045!31~~

±28050f44”
±28008!16~~
±27039f42”
±28o56!44~~
±23024!26”
±20015!42u
±24043‘49”

±2400813”
±22036fOl”
±170lOf06”
±19042f07”
+19047f27”
+19046f58”

±19036f33”

+2003V10”
±21009f41”
+21009f41”
±19012f32”

±16056f16”
±20004!01u
±18016!39u

+ 180 58 f 17”
±20044f51”
±25013f60”

±2501Sf54”

80

ml
ml
ml

14.87
14.96
15.82

17.87
15.22
14.68

14.98
17.26

16.37
16.42
14.00
14.17
14.78

15.71
15.41
15.37

16.11
14.69
15.42
15.42
15.60
14.69
16.87
14.73

17.15
15.56
15.64
16.26
16.57

13.45
15.00

0.0205
0.0369

0.0275
0.0339
0.0366

0.0290
0.0308

0.0348

0.0330
0.0317
0.0238

0.0242

0.0421
0.0267
0.0242
0.0388

0.0193

0.0189
0.0189
0.0220

0.0346

0.0328

0.0328

0.0276

0.0179
0.0271
0.0363

0.0300

0.0263
0.0277
0.0274

—20.67
—21.86
—20.33
—18.76

—21.61
—21.61

—21.44
—19.51

—20.26
—20.14
—21.91

—21.75
—22.43

—20.50
—20.54
—21.61
—19.37

—20.75
—20.02
—20.32
—21.10
—21.90
—19.72
—21.50

—18.14
—20.61
—21.17
—20.13
—19.51

—22.82
—21.24

ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml

5.06
3.05
3.16
2.20

3.89
5.75
3.91
2.74

2.08
2.35
7.86
3.59
3.78

2.53
2.63
5.58
4.51

4.91
3.41
4.70
4.15
4.86
3.17
3.86

2.82
2.75
4.50
4.15
2.90

5.18
6.58

Sb
so
Sb

Sc±
Sb
5Bc±
Sa
Sc±

Sa
Sc±
Sa
so
Sa
Sc±
Sa
Sc±

Sc±
Sb
Sb
Sc±
Sb

Sb
Sb

Sa
BCD
Sb
Sc±
Sb
Sc±

5Ba
Sc±

ml
ml
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Tabla 4.1: (cont.) Muestra cJe gaiaxias seleccionada.

Nombre AR DEC mr z Mr ref Morf.
(J2000) (J2000) (“)

2319+2234 23h22m1g~5 ±22c50f4O~~ 15.89 0.0364 —20.90 3.47 Sc±
2321+2149 23h24m0&2 ±22

006f09” 15.85 0.0374 —21.02 4.00 Sc±

2324±2448
23h26m3g~g ±25

004f50” 12.75 0.0123 —21.67 10.35 Sc±
2327±2515N 23h30m09W ±25031f60” 15.59 0.0206 —19.98 2.54 Sb
2327±25155

2ghg0m0gsg ±25
031f60” 15.25 0.0206 —20.32 3.37 SO

4.2 Observaciones

4.2.1 Observacionesinfrarrojas

Obtuvimosimágenesen las bandasJ y K (o K’) para67 galaxiaspertenecientesa
la exploraciónUCM durante4 campañasde observación(véasela Tabla 4.3).

Tres de lascampañasdeobservaciónse llevaron a caboen el observatorioLick

(California,EE.UU.) a lo largodel año 1996 (9-14 Enero,4-7 Mayo, 7-9 Junio). Se
usóla cámaraLJRC-II (del inglés Liclc mfraRedCamera),equipadacon un detector

tipo NICMOS3 de 2S6x2S6pixeles,en el telescopiode lm de dicho observatorio.La

configuración instrumentalutilizada proporcionó un campototal de 2f4x2f4 con

una escalaespacialde 0’!57 pixeL~1. Paraconsultarcualquierdetallereferentea la

cámaraLJRC-JI véaseMisch, Gilmorey Rank (1995).

La cuartacampañade observaciónserealizó en el telescopiode 2.2m del ob-

servatorioHispano-Alemánde CalarAlto (Almería, España)del 4 al 6 deAgostode

1996. Se utilizó la cámaraMAGIC queincorporatambiénun detectortipo NICMOS3

de 2S6x2S6pixeles.El campoproporcionadopor estacámarafue de 2f7x2f7 con
una escalaespacialde «‘63 pixeL1. Una descripciónmascompletade estacámara

puedeencontrarseen Herbstet al. (1993). En la Tabla4.2 semuestranlos tiempos

de exposicióntotalesde las imágenesde las galaxiasy las masasde aire mediasa

lasque fueronobtenidaslasmismas.Las imágenesde los objetosUCM144O±2511N

y UCM144O±25115;UCM2255+1930Ny UCM2255±1930S;UCM2302±2053Ey

UCM2302±2053W;y UCM2327±2515Ny UCM2327±25155fueron obtenidasden-

tro del mismocampode la cámara.
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Tabla 4.2: Tiempos de exposición (en segundos) y masas de aire de las imágenes.

Nombre
0003±2200

0013±1942
0014+1748
0014+ 1829
0015+2212
0017±1942
0022±2049

0050±2114
0145±2519
1255±3125

1256±2823
1257±2808
1259±2755
1259±3011
1302±2853
1304±2808

1304±2818

1306±2938
1307±2910
1308±2950
1308+2958
1312+2954
1312±3040

1428±2727
1432+2645
1440+25 11
1440±2521

1442±2845
1443±2548

1452±2754
1506±1922

ti

80 x8

60 x 4

60 x 3
180 >< 5
60 >< 4
60 x 4
60 x 3

180x5
180x5
180x5

180x5
180x5
180x5

180x5
180x5
180x5

180x5
180x5
120x5
180 x 5
180 x 5
180x5
180x5

180x5
180 >< 5
180x5
180 x 5
180x5
180x5

180x5
180x5

tK

80 x 8
84 x 4
84 >< 3
80 x 8
84x 5
60 x 4

60 x 3
80 >c 8
80 x 8
80 x 8
80 x 8
80 x 8
80 x 8
80 x 8

80 x 8
80 x 8
60 x 8
60 x 8
80 x 8
80 x 8
60 >< 8

80 >< 8
60 x 8
80 >< 8
80 x 8
40 >< 8
80 x 8
80 x 8
80 >< 8

80 x 8
80 x 8

maj
2.00
1.06

1.06
1.45
1.03
1.05
1.06

1.70
1.70
1.40
1.00
1.00
1.00
1.40

1.20
1.10
1.10
1.20
1.00
1.10
1.40

1.00
1.70

1.70
1.10
1.35
1.00
1.30
1.40

1.10
1.10

maK
1.85

1.06
1.06
1.60
1.04

1.05

1.05
1.50
1.50
1.50
1.00
1.00
1.00

1.60
1.20
1.25
1.15
1.30
1.00
1.10
1.50

1.00

1.95
1.95
1.05
1.45
1.00
1.20
1.55

1.20
1.20

Nombre
1557±1423

1646±2725
1647±2729
1647±2950

1648±2855

1654±2812

1656±2744
1657±2901

2238±2308
2239±1959
2250±2427
2251±2352
2253±2219

2255±1654
2255±1926

2255±1930
2258±1920

2300±2015
2302±2053E
2302±2053W
2303±1856

2304±1640

2307±1947
2310±1800
2313±1841

2316±2028

2316±2457
2316±2459

2319±2234

2321±2149
2324±2448

1513±2012 180x5 40x8 1.45 1.60 2327±2515 180x5 80x8 1.80 1.60

82

ml
ml
ml
ml
mltj

60 >< 4
60 x 8
60 x 4

180 x 5
180 x 5
60x 8

50 x 4
180 >< 5

60 x 3
60 >< 3
60 x 4
60 x 4
60 x 4

60 x 4
60 x 4
60 x 3
60 x 4
60 >< 4
60 x 8
60 x 8

60 x 3
60 x 8
60x 4
60 x 4
60 x 4
60 x 4
60 x 3
60 x 4

60 x 4
60 x 4
30x 3

tK

60 >< 4
60 x 8
60 >< 4
80 x 8
40 x8
60 x8

60 x4
80 x 8
60 x 3
54 x 3

84 x4
84 x4

84 x4
60 x 4
60 x4
84 x 3
60 >< 4
60 x 4
60 >< 8
60 x 8

60 x 3

60 x 8
60 x 4
60 x 4
60 >< 4
60 x 4
60 x 3
60 >< 4
60 x 4

60 x 4
30 x 3

maj
1.17
1.05

1.13
1.05
1.25
1.10

1.03
1.35
1.11
1.11
1.06
1.05

1.04

1.14
1.38
1.05
1.10
1.07

1.05
1.05

1.45
1.16
1.26
1.12
1.07
1.05
1.02

1.02
1.08

1.10
1.17

maK
1.16
1.08

1.11
1.00

1.35
1.06
1.04

1.45
1.13

1.10
1.07
1.04

1.04

1.19
1.21
1.05
1.09
1.08
1.04
1.04

1.42
1.21
1.23
1.11
1.06
1.06
1.02
1.02
1.06

1.13
1.18

ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
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Figura 4.1: Función respuesta de los filtros en el infrarrojo cercana.

“e
N

o Lo
o

ci,
c
ci,
a,

o
2.5

Exceptuandola campañallevadaa caboen el observatorioLick entreel 9 y el

12 de enerode 1996, en la que se utilizaronlos filtros estándarJ y K, en el restode

lascampañasse tomaronimágenesen los filtros J y K’, esteúltimo tambiénconocido

como KM o K-MaunaKea. Estefiltro (véaseWainscoaty Cowie 1992) presenta

la ventaja, frenteal filtro K estándar(véasela Figura4.1), que al ser ligeramente
menossensibleen el extremode mayor longitud de onda,reduceconsiderablemente

el fondo de emisióndel cielo. Esto permiteobtenerrelacionesseñal-ruidosimilares

utilizando menorestiemposde exposicion.

El procedimientode obtención de las imágenesfue similar al seguidoen los

trabajosde Aragón-Salamancaet al. (1993) y Alonso-Herreroet al. (1996; véase

tambiénAlonso-Herrero1995) y seexplicaa continuaciónbrevemente.

El alto brillo superficial del cielo así como su rápida variabilidad en estas

bandashacenecesarioobtenerun gran número de imágenesde corto tiempo de

exposicióntanto sobreel objeto como sobreel cielo adyacente.Afortunadamente,

las característicasde los detectoresutilizados en el infrarrojo cercano,constituidos

pormaterialessemiconductoresdemercurio-cadmio-telurio(HgCdTe),hacenposible
la lecturade los mismos a velocidadesde entre 50 y 100ms (valor típico para un

detectortipo NICMOS3).

1 1.5 2
Longitud de onda (gm)
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Se dividió, por tanto, el tiempo de exposicióntotal en varias imágenesmdi- ml

viduales (véasela Tabla 4.2), desplazadasvarios segundosde arco unasde otras.

Intercaladasentrecadauna de las imágenesdel objeto se obtuvieronimágenesde ml
cielo adyacentedel mismotiempo de exposición. A fin de que estasúltimas pudie-
ran serutilizadasen la correcciónde flat-field y substraccióndel cielo se tomaronen

posicionesalejadasde los objetos (r~1 minuto de arco). El procedimientode reduc- ml
ción, descritoa continuación,permitió corregir la variaciónde la sensibilidadpixela pixel y eliminarpixeles fríos, rayos cósmicos,etcétera,mejorandola cosméticade ml
las imágenes.

Duranteel procesode reducciónse desarrollaronvariastareasescritasen len -ml
guajeCL/JRAF (del inglés ImageReductionaud AnalysisFacilit y). Estastareas

permitieroncombinar y personalizarlos comandospropiosdel paqueteJRAF para ml
nuestroprocesode reducción.La programaciónde estetipo de tareases particular-
menteútil en nuestrocaso, puesla reducciónllevadaa caboimplicó la realización

de un gran númerode operacionesaritméticassobrelas imágenes. El procesode ml
reducciónconstóde los siguientespasos,

ml
• Eliminación de pixelesfríos: Tantoen los detectoresCCD utilizadosen el

óptico como en los detectorestipo NICMOS3 es comúnla presenciade pixeles ml
individualeso regionescarentesde señal.Estefenómenosedebea la existencia

de defectosen el detector.La posiciónde estasregionesdefectuosasno cambia

mla lo largo de la vida del detector,por lo que generalmenteson bien conocidas,
aunquepuedenaumentaren número. Partiendode la informaciónpropor-

cionadapor el personalde los observatorios,se localizaron las posicionesde ml
dichasregionesdefectuosassobreel detectory se sustituyeronsus valorespor

el obtenidode la interpolaciónentrepixeles adyacentes.Este procedimiento ml
sellevó a cabomedianteel usodel comandoFIXPIX de JRAF.

• Substracciónde la corrientede oscuridady del nivel bias: La altaco- ml
rrientede oscuridadde los detectorestipo NICMos3 obliga a obtenerimágenes

de corrientede oscuridadcon las que llevar a cabounaadecuadasubstracción ml
de la misma. Se obtuvierondichasimágenesde corrientedeoscuridad(tam-

bién llamadasdarlc) usandolos mismos tiempos de exposiciónque paralas

mlimágenesindividualesde los objetosy del cielo. Se combinaronal menos10
imágenesparacadatiempode exposicióna fin de reducirel efectodel ruido de
lectura. Una vez hechoestose sustrajerondichasimágenescombinadasde las ml

ml
ml
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imágenesde los objetosy de cielo. Estasustracciónpermitióeliminaral mismo

tiempo el valor pedestalintroducidopor la electrónicade la cámara,también

conocidocomo bias. Este nivel pedestalse añadea la señalelectrónicade
salidade la cámaraa fin de evitarerroresen la conversióndevalorespróximos

a cero en el convertidor analógicodigital (ADC, del inglés Analogic-Digital

Converter).

• Correcciónde fiat-field: Estafasede la reducciónpretendecorregirla varia-

ción de la sensibilidadpixel a pixel del sistema.

En primer lugar, es necesariodisponer de imágenesiluminadashomogénea-
mente,que se denominancomúnmenteimágenesde fiat-field. Es importante

precisaren estepuntoque la variaciónde la sensibilidadpixel a pixel depende

fuertementede la longitud de onda,debidoa la variación intrínsecade la sen-

sibilidad en el detectory al hechode que se estánutilizando filtros distintos

condiferentestransmitanciasen cadapunto. Por último, estambiénnecesario

teneren cuentaque estaimagende fiat-field puedecambiarde forma entre

unasnochesde observacióny otrase inclusoa lo largo de una mismanoche.

Por tanto, las imágenesde los objetoshabránde dividirse entrela imagende

fiat-field de la nochey el filtro correspondiente.

Existenvarias manerasde obtenerimágenesde fiat-field. En primer lugar se

puedentomar imágenesde luz crepuscular,la cual presentauna iluminación

muy homogénea.Estemétodoes el más comúnmenteutilizado en el óptico.

Otro método consisteen la obtenciónde imágenesde una zonade la cúpula

iluminadapor una lámparacon distribuciónespectralde energíamonótona,

típicamenteuna lámparade tungsteno. En el caso de obtenerimágenesde

fiat-field de cúpulaparaobservacionesinfrarrojases necesarioteneren cuen-

ta la presenciade posiblesfuentesde calor cercanasal telescopio. A fin de

eliminar estacontaminacióntérmicano uniformede las imágenesde fiat-field

es imprescindibleobtenerimágenesde fiat-field con la lámparaapagada(-oB)
que han de sustraersede las imágenesde fiat-field obtenidascon la lámpara

encendida(-on).

Por último, en el caso de las observacionesinfrarrojas,existeun tercerpro-

cedimiento medianteel cual se puedenobtener imágenesde fiat-field. Este

procedimientose basaen la utilización de imágenesde cielo tomadaspróxi-

masen el espacioy en tiempo a las imágenesde los objetoscomo imágenes

de fiat-field. Generalmenteno se empleanimágenesindividualessino que se
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combinan 5 ó 10 imágenesde cielo para producir una imagen de fiat-field. ml
Este método es particularmenteefectivo en el infrarrojo debidoal alto brillo

superficialdel cielo a estaslongitudesde onda. ml
• Substraccióndel cielo: Una vez serealiza la correcciónde fiat-fie¿d, se ha

mlde procedera substraerel cielo de las imágenesde los objetos.

Este pasoera especialmentecrítico en el pasadodebido al pequeñocampo mlcubiertopor los detectoresempleados.Así, en el casode los detectoresde JnSb
(Indio-Antimonio) tipo IRCAM, los máscomunesdurantela décadade los 80

y gran partede la décadade los 90, el campocubierto típico no superaba ml
los 40”x 40”. Esto obligaba a determinaren nivel del cielo sobre imágenes

tomadasinmediatamenteantesy despuésde la observacióndel objeto. ml
En el casode los detectoresactuales,tanto tipo N1CM053 como HAWAII 1 y JI,

los camposson los suficientementegrandescomoparapermitir la determina -ml
ción del cielo sobrelas propiasimágenes.Sin embargo,estepasosigue siendo
de gran importanciaen la reducciónpuesla substracciónde las imágenesde

mlcielo permiteen muchoscasoseliminarestructurasresidualespresentestras la
correcciónde flat-fic¿d.

En este trabajo se utilizaronimágenesdecielocombinadasdeentre4y8 ml
imágenesindividualestomadasinmediatamenteantesy despuésde la obser-

vación del objeto. A fin de evitar la presenciade estrellasde campo en las ml
imágenesde cielo finalesse utilizaron algoritmosde eliminaciónen el proceso

de combinación.Dependiendodel númerode imágenesindividualesa combi -ml
nar seemplearonalgoritmosde máximo y mínimo, de percentileso basados

en los parámetrosde ruido del detector,todosellos disponiblesdentrode la

ml
tareaIMCOMBINE de JRAF.

• Alineacióny combinaciónde las imágenes:Unavez reducidaslas imáge- ml
nesindividualesse procedióa su alineacióny combinación.Los desplazamien-

tos relativos entrelas imágenesindividualesserealizaroncon pequeñosmo-

vimientos del telescopio(10-30”) en AscensiónRecta(AR) y/o Declinación ml
(DEC). Portanto, la alineaciónde lasmismasno requieredel uso de términos

de rotación,reflexión o cambiode escala.Estehechofacilitó el procedimiento ml
de alineaciónpuessólo hubo de determinarsela posiciónde un mismo único

objeto en toda la serie de imágenes.Se utilizó la posiciónde una estrellade ml
campoo su defectola de la propiagalaxia.

ml
J
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Una vez alineadas,se combinarontodas las imágenesindividualespara un
mismoobjetoen un mismo filtro. De nuevoseemplearondiferentesalgoritmos

dependiendodel númerode imágenesindividualesa combinar.

En la Figura 4.4 puedenverse las imágenesfinales en bandasJ y K (o K’)

de las 67 galaxiasseleccionadas.El procesode reducciónfue muy similar paralas

imágenesobtenidasen el observatorioLick y en el observatoriode CalarAlto. La
principal diferenciaradicóen el usode imágenesde fiat-field de cielo en el primer

caso y de lámpara(-on/-ofi) en el segundo.

Finalmente,a partir de la observaciónde estrellasestándarfotométricasde la

listasdeElias (1982) y Courteau(1995) a diferentesmasasde airea lo largode las 4

campañas,se realizóla calibraronen flujo de las imágenes.Se asumieroncoeficientes

de extinción mediosen las bandasJ y K, kj=O.lO2mag/m.a.y kK=0.O9mag/m.a.,
obteniéndosepuntoscero de calibraciónindependientesparacadauna de lasnoches

de observacion. En la Tabla 4.3 se muestranlos resultadosde estacalibración

fotométrica.

4.2.2 Observacionesen bandaGunn-r

Las imágenesópticasen bandar de Gunn (Thuan y Gunn 1976) seobtuvierona

lo largo de un total de 8 campañasde observación,desdeDiciembrede 1988 hasta

Enerode 1992, dentrodel trabajode tesisdoctoralrealizadopor el Dr. A. G. Vitores

(1994). La instrumentaciónutilizadaparacadauna de las campañasse muestraen

la Tabla 4.4.

La reducciónllevadaa caboincluyó la substraccióndel nivel biasy la corrien-

te de oscuridadde las imágenes. Una vez hechoesto se dividieron las imágenes
¡

resultantesentrelas imágenesfiat-fie¿d de cúpulay de crepúsculocorrespondientes.

Finalmente,se realizó la calibraciónen flujo absolutoa partir de la observaciónre-

petidade estrellasestándarextraídasde la lista de Kent (1985). Este procesode
reducciónfue llevado a cabopor el Dr. A.G. Vitores utilizando el paqueteMIDAS

(Munich Imageaud Data AnalysisSystem)del ObservatorioEuropeodel Hemisferio

Sur (ESO, del inglésEnropeanSouthernObservatory).
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Tabla 4.3: Resultados para la calibración de las imágenes infrarrojas en bandas .J, K

y/o K’.

Tel. Fecha Filtro Cx

(mag.)

kA

(mag./m.a.)

LICK lm 10 Ene. 1996 J 18.90±0.14 0.102±0.001

10 Ene. 1996 K 18.61±0.32 0.09±0.01
11 Ene. 1996 J 18.95±0.14 0.102±0.001
11 Ene. 1996 K 18.40±0.17 0.09±0.01

13 Ene. 1996 J 18.93±0.09 0.102±0.001
13 Ene. 1996 1<’ 18.62±0.09 0.09±0.01

LICK lm 4 Mayo 1996 J 18.87±0.10 0.102±0.001
4 Mayo 1996 K’ 18.66±0.09 0.09±0.01

7 Mayo 1996 J 18.93+0.12 0.102±0.001
7 Mayo 1996 K’ 18.66±0.13 0.09±0.01

LICK lm 7 Jun. 1996 J 18.86+0.10 0.102±0.001
7 Jun. 1996 K’ 18.62±0.07 0.09+0.01
8 Jun. 1996 J 18.99±0.03 0.102±0.001
8 Jun. 1996 K’ 18.71±0.05 0.09+0.01

9 Jun. 1996 J 18.95±0.05 0.102±0.001
9 Jun. 1996 K’ 18.68±0.04 0.09+0.01

CAHA 2.2m 4 Ago. 1996 J 21.36±0.07 0.102±0.001
4 Ago. 1996 1=1’ 20.84±0.04 0.09±0.01

5 Ago. 1996 J 21.30±0.08 0.102±0.001
5 Ago. 1996 K’ 20.79±0.05 0.09+0.01
6 Ago. 1996 J 21.25±0.11 0.102+0.001
6 Ago. 1996 K’ 20.74±0.08 0.09+0.01
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Tabla 4.4: Campañas de observación en banda r de Gunn

Campaña Fechas Telescopio Detector (CCD) Escala
(“/pixel)

1988 Diciembre 12-14 Dic. CAHA 2.2m RCA#11 0.35
1989 Junio 29 Jun.-4 Jul. CAHA 2.2m RCA#11 0.35
1990 Enero 25-29 Ene. CAHA 2.2m RCA#11 0.35

1990 Junio 18-20 Jun. CAHA 3.5m RCA#10 0.50
1990 Septiembre 11-14 Sep. CAHA 2.2m RCA#11 0.35
1990 Diciembre 11-14 Dic. CAHA 2.2m RCA#t1 0.35

1991 Julio 5-9 Jul. CAHA 2.2m GEC#15 0.26
1992 Enero 30 Ene.-2 Feb. CAHA 2.2m GEC#15 0.26

4.2.3 Magnitudesy colaresen bandasrJK

Una vez reducidasy calibradasen flujo tanto las imágenesópticascomoinfrarrojas,

seprocedióa medir las magnitudesrJK y colores r — J y J — K deestosobjetos.

Puestoque el principal objetivo de nuestrotrabajo es determinarlas propiedades

e importanciade la formaciónestelarintegradaa toda la galaxia,estudiaremos,en

tanto nos sea posible, las propiedadesglobalesde dichasgalaxias. Se realizaron
medidasde las magnitudesaparentesy coloresen aperturascircularesde diferente

radio2 entre 1 y 20 kpc. Además, a fin de disponerde un conjunto homogéneo

de datospara todos los objetosde la muestra,semidieron tambiénlos coloresen

aperturascircularesde radio una y tres vecesla escaladel disco de las galaxias.

Estasescalas(véasela columna3 de la Tabla4.5) fueron medidaspor Vitores et al.

(1996a, 1996b).

Las magnitudesenbandaK’ fueron transformadasa magnitudesK estándar

usandola relaciónempíricade Wainscoaty Cowie (1992),

K’—K=0.22x(H---K) (4.1)

Basándonosen las distribucionesespectralesdeenergíadadasporAragón-Salamanca

et al. (1993) para galaxiasdel UniversoLocal y en los coloresH — K dadospor

Alonso-Herrero(1995; véasetambiénAlonso-Herreroet al. 1996) parauna pequeña

2Asumiremosalo largo de estetrabajounaconstantede Hubblede H
0=5Okms’ MpC’ y un

parámetrode deceleraciónde qo=O.5
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90 Capítulo4. Aplicacióna unamuestrade galaxiasUCM ml
muestrade 6 galaxiasUCM, utilizamos un color H — K medio de 0.3±0.lm.Por ml
tanto la correcciónentre las magnitudesmedidasen los filtros K’ y K seráK’

K=0.07±0.02m. ml
Las magnitudesy coloresobservados(columnas4-6 de la Tabla 4.5) se corri-

gieronde extincióninternausandolos excesosde color del gas,E(B~~V)g~,medidos ml
por Gallego(1995a) y la relaciónentreel excesode color del gasy del continuo es-

telar, E(B — ~ dadapor Calzetti,Kinney y Stochi-Bergmann(1996,véase ml
tambiénCalzetti 1997a;Storchi-Bergmann,Calzetti y Kinney 1994),

E(B ~ = 0.44 >< E(B — V)gas. (4.2) ml

4.2.4 Observacionesespectroscópicas ml
La espectroscopiaóptica dc rendija de los objetosseleccionadosfue realizadaa lo ml
largo de 10 campañasde observaciónen diferentestelescopiosy con diferentescon-

figuracionesinstrumentalesdentro del trabajode tesis doctoraldel Dr. J. Gallego ml
(1995a). En la Tabla 4.1 de dicha tesis se haceun resumende las campañasde

observaciónllevadasa cabodesdeDiciembre de 1986 a Septiembrede 1994 en los

mltelescopios2.Sm JNT (IsaacNewton Telescope)del observatoriodel Roquede los
Muchachos(La Palma)y 2.2m y 3.Sm del observatorioHispano-Alemánde Calar-

Alto. La reducciónde los datosse llevó a cabomedianteel usodel paqueteMIDAS. ml
Los principalespasosde estareducciónincluyeron la substraccióndel nivel bies y

de la corriente de oscuridady división por la imagen de fiat-field, correcciónde ml
distorsionesgeométricas,eliminación del cielo y extracciónde los espectrosmono-
dimensionales.

A fin de realizar la substraccióndel cielo se generóuna imagenbidimensional ml
del mismoa partir del ajustea un polinomio de gradotres (o menor) de cadauna

mlde las columnasdel espectrooriginal en la dirección espacial. Esto permitió tener
en cuentala variaciónde la emisión del cielo en función de la longitud de onda.

Finalmente,se calibraronlos espectrosmonodimensionalesen longitud de on -J
da y en flujo absolutoapartir los espectrosobtenidosde los arcosde calibraciónde

Cobre-Neón-Argóny Helio-Argón; y de la observaciónde estrellasestándarespectro- ml
fotométricas.Una vez hechoesto,se corrigieronlos espectrosdeextinciónatmosféri-

ca asumiendoen todoslos casosla curvade extinción dadapor King (1985) para ml
el observatoriodel Roquede los Muchachos.

ml



4.2. Observaciones 91

Tabla 4.5: Colores óptico-infrarrojos medidos a tres escalas del disco, (dL=radio de

la escala del disco, Vitores et al. 1996a), y magnitudes en banda K integradas. Las
magnitudes y colores mostrados no están corregidos de extinción.

Galaxia

0003+2200

0013+1942

0014+1748

0014±1829

0015±2212
0017±1942
0022±2049

0050±2114
0145±25 19
1255+3 125
1256+2823
1257±2808
1259±2755
1259±3011
1302±2853
1304±2808
1304±28 18
1306+2938
1307+ 29 10
1308+2950
1308±2958
1312±2954
1312±3040
1428±2727
1432+2645
1440±2511
1440±2521N
1440+25215
1442+2845
1443±2548
1452±2754

z

0.0245

0.0270
0.0182
0.0182
0.0199
0.0259
0.0185
0.0245
0.0409
0.0252
0.0315
0.0 17 1
0.0240
0.0307
0.0237
0.0205
0.0243
0.0209
0.0187
0.0242
0.0212
0.0230
0.02 10
0.0149
0.0307
0.0333
0.03 15
0,0314
0.0 110
0.0351
0.0339

dL(kpc)

1.66

2.02
13.76
0.88
1.31
2.87
1.57

2.39
5.81
1.89

2.58
1.11
2.65
2.01

1.55
2.84
2.82
1.64
5.81
7.58
4.17
2.97
2.31

1.48
6.47
4.40

2.55
2.06
1.27

3.05
2.74

r—J

1.59+0.28
1.54+0.08
2.07+0.11
1.32±0.18

1.70±0.11
1. 38+0.13
2. 15+0. 12
2.00+0.12
1.77+0.13
1.90+0.15
1.56+0.11
1.35+0.33

1.42±0.17
1. 45+0. 15
1. 73±0.15
1.63+0. 14
1.43+0.11
1.45+0. 10
1.71+0.34
2. 10+0. 10
1.71+0.06
1.90+0.14

1.83+0. 10
0.81+0. 18
1.71+0. 10
1.71+0. 05
1.86+0.32
1.40+0.33
1.96+0.10
2.00+0.36
2.40+0.37

J—K

1.05+0.44

0.95+0. 10
0.93+0.09
0.95+0.24
0.94+0. 10

0.84+0.11
1. 14+0. 10
0.99+0. 13
1. 10+0. 14
0.88+0.23
1. 15+0. 15
1.35+0.44

1. 10+0. 18
1. 28+0. 19
0.92+0.25
1.26±0.19
1. 12+0. 12
1. 15+0. 11
1.21+0.43
1. 17+0. 14
0.77+0.16
1.06+0.35
1. 13+0. 09
0.84+0.22
1. 15+0. 14
1.32+0.13

1.31+0.43
1.46+0.45
0.98+0. 14
0.61+0.44
0.88+0.44

K

12.83±0.35
14. 11+0. 07
11.08+0.05
12.96±0.20
13.21±0.07
13.11+0.07
11. 19+0.05
11.65+0.09

12. 11+0. 10
12. 50+0. 18
12.46+0.11
12.78+0.29
11.89+0.13
12.63+0.14
12.85+0.20
12.02+0.14
12.42+0. 10

12. 15+0. 09
10.37+0.28

10.75±0.10

12.03+0. 15
12. 15+0. 32
11.69+0.07
12.45+0. 17
11.84+0.10

12.89+0. 12
12.53+0.29
13.25+0.30
11.68+0.10

12.59+0.26
12. 13+0. 25

1506+1922 0.0205 3.00 2.12+0.36 1.00+0.44 11.78+0.25
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Tabla 4.5: (cont.) ml
Galaxia

1513+20 12

1557±1423

1646±2725
1647±2729
1647±2950
1648±2855
1654+2812
1656+2744
1657±2901
2238±2308
2239+1959

2250+2427
2251±2352

2253+2219

2255±1654
2255±1926

2255±1930N
2255±1930S

2258±1920
2300±20 15

2302±2053E

2302+2053W
2303±1856

2304+1640
2307+1947
2310+1800

2313+1841
2316±2028

2316±2457

2316±2459

2319±2234

2321±2149
2324±2448
2327+2515N

2327±25155

z

0.0369

0.0275
0.0339

0.0366

0.0290

0.0308

0.0348

0.0330

0.0317

0.0238

0.0242

0.0421
0.0267
0.0242

0.0388
0.0193

0.0189
0.0189
0.0220
0.0346
0.0328
0.0328
0.0276
0.0 179
0.0271
0.0363

0.0300
0.0263
0.0277

0.0274
0.0364
0.0374
0.0123

0.0206
0.0206

dL (kp c)
2.20
1.85
1.81
3.16
2.97
1.95

2.57
1.04
1.33
4.44

2.79

6.01
1.13
1.45
5.75
2.13
2.11
1.12
1.87
2.42
3.09
2.00
2.35
1.00
1.63

2.84

2.42
1.42
3.77

4.08
2.69
2.74
3.14

1.39
1.80

1.76+0.09

1.82+0.11
1.72+0.23

1.94+0.10

1. 88+0.34
1. 25+0.08
1.55+0.14
1.95±0.17
1.60+0.13
1.96±0.09
1.62±0.10

1.82±0.10
1.53+0.11
1.99±0.08
2.43+0.09
1.47+0.13

2.00+0.10
1.86+0.10
2.04+0.10
2.05±0.12
1.76+0.12

1.73+0.12
2.10+0.13

1.30±0.15

2.10±0.22

2.31±0.14

1.99±0.12
2.75+0.14
2.01±0.12

2.17±0.13

2.46+0.12

1.70±0.13

2.21+0.12

1.20±0.12

1.22+0.12

i—K
1.49+0.08

1.01+0.09
0.93+0.17
0.99+0.10

0.91+0.43
1.06+0.12

0.97+0.22
1.25±0.14

1.29±0.15
0.97±0.09
1.03+0.08

1.20±0.08

0.97+0.08

1.10±0.08
1. 37+0.10

0.96+0.11

1.07+0.09

0.99±0.09

0.98+0.10

1. 10±0.10

1. 10±0.10

0.97+0.11
1. 16+0.10

0.93±0.19
1. 10+0.14

1. 16+0.14

0.97±0.14
1.03+0.14
1. 14±0.14

0.94±0.14

1.05±0.14

0.92+0.14
0.99±0.14

0.92+0.21
0.92+0.19

K
11.87+0.07

12.92+0.06

15.04±0.13
12.42+0.06

11.91+0.28
12.67+0.12

14.93+0.18

13.08±0.09
13.37+0.12
11.10+0.05
11.52+0.04

11.72±0.04
13.27+0.05
12.40+0.05
11.56+0.05
13.56+0.07
11.63±0.05
12.74±0.05
12.35+0.06
12.70±0.05
11.55±0.05

14.26±0.08
11.35+0.05
14.82±0.15
12.41+0.08
12.26±0.08

13.03±0.09
12.81+0.09
10.41+0.08

11.90±0.08
12.98+0.09
13.27+0.09

9.60+0.08
13.10+0.18

12.82+0.15
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A continuaciónse realizóel análisisde los espectrosmonodimensionales.Se mi-

dieron las intensidadesy anchurasequivalentesde las principaleslíneasde emisión,

así como el desplazamientoal rojo, coloressintéticos, luminosidadHa y enrojeci-

miento interno de la galaxia. En la Tabla 4.6 semuestranlos valoresobtenidosde

algunosde estosparámetrospara las 67 galaxiasanalizadas(Gallego 1995a;véase

tambiénGallegoet al. 1996, 1997).

Los procedimientosdeobservacióny análisisseguidosporGallego(1995a),i.e.

orientacióny anchurade las rendijasempleadas;extracciónde los espectrosunidi-

mensionales,etcétera,garantizanque los datosmostradosen la Tabla4.6 represen-

tan adecuadamentelaspropiedadesespectroscópicasintegradasde lasgalaxiasde la

muestra. Debido a la importanciaque tienen estosparámetrosen nuestrotrabajo,

profundizaremosen el análisis de la anchuraequivalentede Ha y de la extinción

interna llevado a cabopor el Dr. JesúsGallegoen su trabajode tesisdoctoral.

La resoluciónespectralobtenidafue cercanaen todos los casosa los 10 Á,
medidacomo la anchuraa mitad de altura (FWHM, del inglésFuil Width at Half
Maximum)de una línea instrumentalen la longitud de onda de Ha. Parael ca-

so típico de una rendija de 3” de anchuraen la configuraciónR300V±IDS±Tek3

la resoluciónque sedeberíaobtenerseríade 12.5A en la longitud de onda corres-

pondientea Ha. Paraestaresoluciónespectralla línea Ha en emisión se muestra,
en la mayorpartede los espectrosextraídos,solapadacon las líneasprohibidasde

nitrógeno {N iI]A6548 y [N “]A6584. En efecto, las anchurasequivalentesdadasen
la Tabla 4.6 representanlas correspondientesal conjunto de Ha y las dos lineasde

nitrógeno. A fin de corregir las anchurasequivalentesmedidasse utilizó el valor

medio del cocienteentre las lineas[N Ii]Á6584/Ha dadopor Gallegoet al. (1996)y

la siguienteexpresión

EW(Ha + [NJJ])
EW(Ha) = 1±(1±~)x [NJJ]A6584/Ha (4.3)

Finalmente,puestoque en el trabajo de Gallego(1995a) no se haceninguna

referenciaa los erroresasociadosa las anchurasequivalentesmedidas,básicaspara

nuestroanálisisposterior,se obtuvo unaexpresiónanalíticaquerelacionarael error

en EW(Ha+[N u]), y por tantoen EW(Ha),conla relaciónseñalruido en el continuo

dada por Gallego et al. (1997), el númerode pixeles utilizado en el ajustedel

continuo y la anchurade la línea.

Primerosupusimosque la principal fuentede error en la determinaciónde la
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Tabla 4.6: Desplazamientos al rojo, z; anchuras
EW(Ha+[NII]AA6548,6584); luminosidad Ha, LHa; exceso de

E(B V)gas y tipos espectroscópicos tomados de Gallego et al.

equivalentes,
gas,

La

color del
(1996)

luminosidad Ha está corregida de extinción interna en esta tabla.

Galaxia

0003±2200
0013±1942
0014+1748

0014+1829
0015+2212

0017±1942
0022+2049
0050+2114

0145±2519

1255±3125

1256±2823

1257±2808
1259±2755
1259+ 3011

1302+2853
1304±2808
1304±2818
1306+2938
1307+2910

1308±2950

1308±2958

13 12±2954

1312±3040
1428+2727
1432+2645
1440+25 11
1440+252iN
1440+25215

1442+2845
1443+2548
1452±2754

1506±1922

z

0.0245
0.0270

0.0182

0.0182
0.0199
0.0259

0.0185
0.0245
0.0409
0.0252
0.0315
0.0 171
0.0240
0.0307
0.0237
0.0205
0.0243
0.0209
0.0187

0.0242
0.0212

0.0230
0.0210
0.0149
0.0307
0.0333
0.0315
0.0314
0.0110
0.0351
0.0339
0.0205

EWt (A)
50+1
142+4
135±2

146+2
147+2

181±6
106±2
111±1

38±1
74±1
109+2
42+1

62±1
34±1

48+1
33±1

115+11
133+4

39±1

59±1
26±1

65+3

81+2
218±3
47±1
35±1

104±3
100+5
135±3
76+1

135+2

140±6

LH
0 (ío~ L®)

0.28

0.86
2.95

0.56
1.01
2.96

1.83

2.76

2.60

1.45

2.82
0.29
1.81
0.75

0.43
0.55
2.31

2.11
2.56

3.08
7.03
0.96
1.51
2.35
2.09
0.57

1.59
1.04
0.66
2.63
3.09
1.95

E(B — V)gas

0.87

0.28

0.81
1.47

0.22
0.36

0.90

0.81
1.03

0.41

0.64
1.34

0.91
0.68

0.62

0.11

0.11
0.50
0.97
1.38
1.31

1.09
0.47
0.15

0.91
1.02

0.77

0.29
0.68

0.73
0.73
0.45

Nota: Anchura equivalente de Ha±[NII]
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DA NS
H riH
SEN
HiiH

H nH

H ¡iH

H iil-i

SEN

SEN

H nH

SEN

SEN

SEN

SEN
DH nH
DANS
SEN
SEN

SEN

SEN

SEN

SEN

SEN

H nH

SEN

SEN

SEN

SEN

SEN

SEN

SEN
H nH
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ml
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Tabla 4.6: (cont.)

Galaxia
1513+2012
1557+1423

1646+2725
1647+2729
1647±2950
1648±2855
1654±2812
1656±2744
1657±290 1
2238+2308
2239±1959
2250±2427
2251±2352

2253±2219

2255±1654
2255±1926
2255±1930N
2255±19305
2258+1920
2300+2015
2302+2053E
2302±2053W
2303±1856
2304±1640
2307+1947
2310±1800

2313±1841
2316±2028
2316+2457
2316+2459
2319±2234

2321+2149
2324+2448
2327+2515 N
2327+2515S

z

0.0369
0.0275
0.0339

0.0366
0.0290
0.0308
0.0348
0.0330
0.0317
0.0238
0.0242
0.0421

0.0267
0.0242

0.0388
0.0193
0.0189

0.0189
0.0220
0.0346
0.0328
0.0328
0.0276
0.0179
0.0271
0.0363
0.0300
0.0263
0.0277
0.0274
0.0364
0.0374

0.0123
0.0206
0.0206

EW~ (A)
150+2
54+1
225+3
59+1

110+2
240 +15
70+3
108+1
80+1
69+1
173+5
175+4
84+1

86+1
40±1

37+1
97+1

61±1
190+2

159+1
36+1
260+2
79±1

155+2
45+1

63+1
82+2

99+4
109+1
72+1

108+ 1

68+1
10+1
289+7
104+1

L110 (ío~ L®)
6.18
0.64

0.50
2.06
3.76
6.23

0.33
1.08

0.68
3.15
5.00
11.12

0.97
1.07
1.39

0.16
1.38

0.52

1.75

3.17
1.68

1.38
2.41
0.20
0.64
1.46

0.72

0.49
10.58
10.16
1.91

1.38
1.20
1.83
1.07

E(.B — V)gas

0.54
0.37

0.29
0.89
0.74
0.25
0.31
0.58

0.56
1.05

0.54
0.71
0.18
0.54

1.47
0.37
0.70
0.49
0.35
0.33
1.30

0.46
1.20

0.33
0.45

0.90

0.91
0.75
0.69
0.57
0.59
0.56
0.26

0.47

0.36

95

Tipo
SAN
SAN

OH iiH

SAN
SAN
H iiH

DH iiH
SAN

DANS
SAN
H nH
SAN

DA NS
SBN
SAN

DH nH
SAN
SAN

DA NS
SAN
SAN
H nH

SAN
ACD

DAN5
SAN
SAN

DA NS
SAN
SAN
SAN

DAN 5
SBN
H nH
HiiH

Nota: t Anchura equivalente Hcx±[NII]
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anchuraequivalentede la líneade emisiónprovienede la determinacióndel nivel del ml
continuo, esdecir,

AFHO = FWZJ x ~ (4.4) ml
siendoáFu~, FWZJ y F~0~~~0/Á,respectivamente,el error en el flujo total de la mllínea, la anchurade la líneaaintensidadcero(del inglésFuil Widthat ZeroIntensity)

y el flujo monocromáticoen el continuo.

Así, el error en la anchuraequivalente,EW = FHú/(Fcoritínuo/Á), puedeescri- ml
birse como

áEW = ~ EW
2 + FWZI2 (4.5) ml

Fcontinuo/X
de donde,teniendoen cuentaque ml

1
SNR N (4.6) ml

se obtiene

AEW = SN~N EW2 + FWZJ2 (4.7)

dondeSNR es la relaciónseñal-ruidodel continuo (del inglés Signal-to-NoiseRatio) ml
y N es el númerode puntossobreel espectromonodimensionalutilizadosparade-

terminarel nivel del continuo. El valor del FWZJ fue calculadocomo dos veces la

anchuraa mitad de altura de las líneasde los arcos de comparaciónen la longitud ml
de ondade Ha, que eratípicamentede 12.5K Teniendoen cuentaque el intervalo

utilizado parael ajustedel continuo fue de boA (Gallegoet al. 1997)y que la dis- ml
persiónrecíprocade los espectrosfue de aproximadamenteAAr.s3kpixehl, el valor

de N será~ r~30. Los errorescorrespondientesobtenidosse muestran ml
en la columna 3 de la Tabla 4.6.

Por último, se tomaron los valoresdeducidospor Gallego (1995a) para los ml
excesosde color medidosa partir del decrementoBalmer de las líneasHa-H¡3 en

emisión. La validezde estadeterminacióndel excesodecolor se apoyaen el hechode
quedicho cocientetiene unadependenciamuy leve con la temperaturaelectrónica ml
del gasionizado (véaseOsterbrock1989). Por tanto, usandola parametrizaciónde

la ley de enrojecimientoGalácticodadapor Whitford (1958),se obtienela siguiente ml
relación entreel cocientede líneasHa/H/3 medido y el excesodecolor del gas.

log(~)
0b8 = íog2.86±0.476~ EB — Vgas (4.8) ml

ml
ml
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Sin embargo,previamentea la obtenciónde estosexcesosde color se cuantifi-

caronlos posible efectossistemáticospresentessobrela determinacióndel cociente

Ha/H¡3. El principal efectoa tenerencuentaserála refracciónatmosféricadiferen-

cial.

En estesentido,se desarrollóun programade simulacióndestinadoa cuanti-
ficar el efectode la refracciónatmosféricasobrelos cocientesde lineasde cadauna

de las galaxiasestudiadas.Se partió, en primer lugar, del mo¿elode refracciónat-

mosféricadadopor Filippenko (1982). Se supusoentoncesque la regiónresponsable

de las líneasde emisión observadasen los espectrosproveníadeun objeto puntual

con perfil de brillo superficial gausiano.A fin de simplificar el problemase supuso

que la rendija utilizadaestabacentradaen laposiciónde dicharegiónen la longitud

de ondacorrespondientea Ha. Portanto, en la práctica,la luz emitidapor la región

en Hfl llega en menormedidaal espectrógrafo,que en el caso de una atmósferasin

refraccióndiferencial, siempreque el ángulo de posiciónde la rendija seadistinto

de paraláctico. Tomandoentonceslos ángulosde posición de los espectrosobte-

nidos y asumiendoun perfil espacialgausianopara una fuente puntual (PSF; del

inglés Point SpreadFunetion) se dedujeronlos excesosde color esperadosfuerade
la atmósferay asumiendoel modelode refracciónatmosféricadeFilippenko (1982).

La diferenciasobtenidasentreambosexcesosde color semuestraen la Figura 4.2

en función de la masade aire. Se apreciaenestafigura queel efectode la refracción

diferenciales despreciableen la mayor partede los objetos,siendomenorde 005”’
en E(B — V)g~ paraal menosel 82 por ciento de la muestra.

En el caso del 18 por ciento de objetosrestanteel sentido en que se debe

aplicardichacorrecciónno es obvio. El principalproblemaa la horade aplicaresta

correcciónradicaen queno es sencillo conocer,en el casode objetosrelativamente

extensos,la longitud de onda respectoa la que se centré la región emisoraen la

rendija del espectrógrafo. Debido a esta incertidumbre y a la vista de la poca

importanciade dichacorrecciónse utilizaronlos excesosde color dadospor Gallego

(1995a).

Por último, debido a la diferentedistribución espacialdel gasionizadoy de

las estrellasresponsablesde la emisión en las bandasrJK, es necesarioestimar

la extinción del continuo estelara partir de los excesosde color del gasmedidos.

Así, siguiendoel trabajode Calzetti (1997a),seaplicó la relacióndadaen la Ecua-

ción 4.2. Usandoestosexcesosde color y asumiendoun modelode polvo difuso con

una relaciónentrela extinción total y selectiva,Rv=3.1, y una curva de extinción
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Figura 4.2: Diferencias entre los excesos de color medidos asumiendo el modelo de
refracción de Filippenko (1982) y sin refracción. Los círculos rellenos representan los

espectros obtenidos dentro de la exploración UCM y los círculos huecos los espectros de
las galaxias estudiadas en este trabajo.
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Galáctica,esto es, Ar/Av, A~/A~ y AK/AV igual, respectivamente,a 0.83, 0.28

y 0.11, se corrigieron dc extinción los colores y magnitudesópticas e infrarrojas

medidas(véasela Secc. 4.2.3).

4.2.5 Valores mediospara los coloresy EW(JIa)

En el trabajo de Gallegoet al. (1996) se clasificaron las galaxiascon intensa for-

mación estelaren diferentestipos espectroscópicos.A continuaciónse describirán

brevementedichostipos,

• SBN —StarburstNuclei Definido originalmentepor Balzazo(1983), las ga-

laxias pertenecientesal tipo SBN muestranaltas extinciones,muy bajosco-

cientes [N ri}Á6584/Ha y unaemisión muy débil en [O iii]~X5007. Suslumino-

sidadesHa son mayoresde 1O~ L®.
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Tabla 4.7: Colores y EW(Ha) medios y desviaciones estándar correspondientes.

r—J a J—K a EW(Ha) a

SIN CORREGIR DE EXTINCIÓN

Total 67 1.79 0.05 1.06 0.04 80 7
Tipo-SB 49 1.88 0.05 1.10 0.05 60 5
(SBN+DANS)

Tipo-H u 18 1.54 0.09 0.96 0.30 133 16
H iH+DH TiH+GCO)

CORREGIDOSDE EXTINCIÓN

Total 66 1.26 0.05 0.87 0.06 168 10

Tipo-SB 49 1.28 0.06 0.89 0.09 150 10
Tipo-H íí 17 1.21 0.07 0.81 0.35 220 30

• DANS —DwarfAmorphousNuclearStarburst—IntroducidoporSalzer,MeAl-

pine y Boroson(1989), estosobjetosmuestranpropiedadesespectroscópicas

muy similaresa los SBN, pero con luminosidadesHa menoresde 5x107L®.

• H IíH H íí Hotspot—Las galaxiasde tipo H iíH (véaseGallegoet al. 1996)

muestranluminosidadesHa similaresa las SBN, pero con valoresmuchoma-

yoresdel cociente[O íií]A5007/HP, esdecir, con mayorionizacíon.

• DH ííH —Dwarf H íí Hotspot—-Estaes una subclasede las galaxiasH ííH

formadapor objetoscon idénticaspropiedadesespectroscópicaspero lumino-

sidadesHa menoresde SxlO7L®.

• BCD Bine CompactDwarf—~- Finalmente, los objetos de menor lumino-

sidad y mayor ionización se clasificaroncomo GalaxiasCompactasAzules.

Estasgalaxiasmuestrantodasellas luminosidadesHa menoresde 5 x 1O~ L®.

Así mismo,muestranaltoscocientes[O íí~A5O07/H¿3y Ha/[N í¡1A6584e inten-

saemisión [O Ii] Á3727.

A lo largo de estetrabajo definiremos dos clasesprincipalesde galaxiasen

función de sus propiedadesespectroscópicas,las galaxiasstarburst tipo disco, que

denominaremosSB, y las galaxiasHíI. El tipo SB incluye las galaxiasde clases

espectroscópicasSBN y DANS y el tipo H lilas galaxiasH íIH, DH íiH y BCD

(véaseGallego1995a). A fin de determinarlas propiedadesobservacionalesde cada

99
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una de estasclasesasumiremosdistribucionesgausianasde probabilidadpara los ml
coloresy EW(Ha) medidas.Los centrosy anchuras(a) de dichasdistribucionesse

dan en la Tabla 4.5. Paradeterminarlos valoresmediosde las clasesSB y Híi se ml
pesaronlos datosde cadagalaxiacon sus correspondienteserrores.

Los resultadosde estospromediosse muestranen la Tabla 4.7. De estatabla ml
se infiere que los objetosH u parecenseraproximadamenteO.2”~ masazulesen r — J

y 0.lm en J — 1=7que las galaxiastipo SB. Puestoque el excesode color mediode la

poblaciónSB (E(B — V)=0.7m) es 0.2~ mayorque en el caso de las galaxiasHií,

estasdiferenciassonaún mássignificativascuandose utilizan coloresmedidos,sin ml
corregirde extinción. Las diferenciasutilizandocoloresmedidosseríande

035tm en

y 0.l5’~’ en J—K. La aplicaciónde testsKolmogorov-Smirnov(K-S), mediante

la utilización de la tareaKOLMOV de JRAF, pone de manifiestoque ambasclases ml
provienende distribucionesindependientescon una probabilidaddel 99.7 y 99.9 por

ciento, respectivamentepara los colores r — J y J — K medidos. ml
Finalmente,se apreciaque, mientrasmásdel 60 por cientode las galaxiasH II

tienen anchurasequivalentesde Ha no corregidasde extinción mayoresde 120 Á, ml
únicamenteun 3 por ciento de galaxiasSB muestranvalorestan altos. El bajo

límite de detecciónen EW(Ha) estimadoparala exploraciónUCM (n.s20Á; Gallego ml
1995a) garantizaque la diferenciaentre las anchurasequivalentesde Ha de las

galaxias tipo SB y H u no es debida a efectosde selección. Utilizando un test

Kolmogorov-Smirnov(K-S) se deduceque la probabilidadde que ambasmuestras ml
seanestadísticamenteindependienteses del 99.9 por ciento. Estasdiferenciasen los

coloresóptico-infrarrojosy en la EW(Ha) están,muy probablemente,relacionadas J
con diferenciasen el estadoevolutivo entre las galaxiasde ambasclases,i.e. edady

fuerzadel brote de formaciónestelar,tasade formación estelarespecífica,etcétera ml
(véanselas Secc.4.8 y 4.10).

ml
4.3 Completitud de la muestra seleccionada ml
A continuaciónanalizaremoshastaquepuntola muestrade 67 galaxiasseleccionada

esrepresentativade laspropiedadesde lasgalaxiasdel UniversoLocal con formación ml
estelarintensa. La muestraescogidaestáafectada,en primer lugar, de los efectos

de selecciónintrínsecosa la exploraciónUCM. Estos efectosde selecciónhan sido ml
extensamenteanalizadosen los trabajosde Zamoranoet al. (1994, 1996), Vitores

ml
ml
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(1994) y Gallego(1995a).

El procesoobservacionalutilizado en la exploraciónUCM limitó la muestraa

galaxiascon desplazamientoal rojo menoresde 0.045+0.005y anchuraequivalente

de Ha mayorde 20k. Así mismo,la magnitudlímite en bandáGunn-resde apro-

ximadamente16.5v” con un corteen el extremomás brillante de la distribución en

magnitud aparentesituado en h1.2”’. Este corte es debido a la saturaciónde los

espectrosprisma-objetivode objetosbrillantes.

Sin embargo,másalládeestosefectosde selección,puedenexistir sesgosimpor-

tantesdebidoa lo limitado denuestramuestra(-‘-35 porciento) encomparacióncon

la muestracompletadegalaxiasUCM. En la Figura4.3 sepresentanlos histogramas

de frecuenciaen magnitudaparente(r de Gunn),magnitudabsoluta,desplazamien-

to al rojo, anchuraequivalentey luminosidadHa parala muestraUCM completay

las 67 galaxiasseleccionadas.

En primer lugar se compararon(véasela Figura 4.3a) la distribucionesde

magnitudaparenteen bandar de ambasmuestras.Aunqueambasdistribuciones

son bastantesimilares, los objetosen la submuestrainfrarroja sonmarginalmente
más brillantes que los de la muestracompleta. Así, el valor de la medianade la

primera distribución esde 15.2”’, mientrasque es 15.5”’ en el segundocaso. Esta

diferenciapuedeimplicar una pequeñadeficienciaen objetosde bajaluminosidad

y/o alto desplazamientoal rojo. De hecho,estadeficienciavienetambiénpuestade
manifiestoporel menornúmerode objetosde tipo H u en nuestramuestra(‘—‘19 por

ciento) respectoal de la muestraUCM (r’-30 por ciento).

En las Figuras 4.3b, 4.3c y 4.3e se apreciaque las galaxiasseleccionadas
representanaproximadamenteel 35 por ciento de la muestracompletade la explo-

ración UCM en cualquier intervalo de desplazamientoal rojo, z; excesode color,

E(B — V)gas; y anchuraequivalentede Ha.

A fin decomprobarla similitudentreestasdistribucionessellevo acaboun test

K-S. Se dedujeronprobabilidadesrespectivasdel 45, 93 y 87 porciento dequeambas

distribucionesprovengande la mismadistribución aleatoriaen desplazamientoal

rojo, excesode color y anchuraequivalentede Ha. En el casode las distribuciones

en magnitudabsolutaen bandaGunn-r y luminosidadHa las probabilidadesfueron

del 25 y 47 por ciento, respectivamente.Por tanto, a la vista de estosresultados

y las característicasde la exploraciónUCM, podemosconcluir que la muestrade

galaxiasseleccionadarepresentaadecuadamentela poblacióndegalaxiascon intensa
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Figura 4.3: Completitud de la muestra de 67 galaxias seleccionadas en comparación con
la muestra UCM.

d)

-~-

—24 —22 —20

Mr

ml
—18 —16

a
o
~- au> Co
so

~21 02
za

o

a
Ni.

o
~- o
ql Cj
so

‘21 02za

o

o
Co

b) ¡

o

o

‘21z

0.01 0.02 0.03 0.04 0.05

Desplazamiento al rojo

a
t.

a
02

o

o
to

k O
ql CO
no
‘i 02
z

a

E(B—V)

formaciónestelar. Sin embargo,estamuestraesalgo deficiente en objetosde baja

luminosidady bajaanchuraequivalente,es decir, galaxiasBCD y espiralesnormales

[0<EW(Hcv±[N n])<40Á, Kennicutt 1983a].

4.4 Muestra de referencia

A fin de determinarlas propiedadesde los objetos con intensaformación estelar

es necesariodisponerde una muestrade referenciade galaxiasnormales,con una

formación estelarrelajada. En este estudio hablaremosde galaxias normalesal
referirnosagalaxiaslenticularesy espiralescercanas,con tipo morfológicosentreSO
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y Sd, ya seanbarradaso no.

Tanto Kennicutt (1983a,véasetambiénKennicutt y Kent 1983b) comoPele-

tier y Balcelís(1996)definieronunasmuestrasde galaxiascercanassuficientemente

ampliasy representativasdel conjunto de galaxiasespiralesnormalesdel Universo

Local. En el caso de la muestradefinida por Peletiery Balcelís (1996) sedispone

de medidasde coloresóptico-infrarrojos, incluyendola medidade colores U —

B — R, R — J, J — K para bulbosy discos en un total 20 galaxias. Los colores

dadospor estosautoresestánmedidosen zonasbastantelibres de polvo por lo que

se esperaque el efecto de la extinción internaseadespreciable.Estosautoresuti-

lizaron la bandaR de Cousins,por lo que estasmagnitudesfueron convertidasa

la bandar de Gunn utilizando la transformacióndadapor Fukugita (1995). De la
muestraoriginal de Peletiery Balcelís (1996) se eliminó el objeto NGC 6368 pues

presentabaunoscoloresdemasiadorojos, probablementedebidoa unamayorextin-

ción por polvo. Una vez obtenidoslos coloresr — J y J — K de estagalaxiasse

obtuvo un valorpromedioque se utilizó comopunto departidaparalos modelosde
síntesisevolutiva desarrollados(véaseel Capítulo3). Así mismo,seasumióunare-

laciónmasa-luminosidadparalasgalaxiasdeestamuestrade 1 MO/LOK en banda

1<. Estevalor de la relaciónmasa-luminosidades válido, en promedio,tanto para

bulbos comopara discos de galaxiasespiralesnormalesdel UniversoLocal (véase

Heraudeauy Simien 1997).

4.5 Imágenes finales de las galaxias.

En los diferentespanelesde la Figura 4.4 se muestranlas imágenesfinalesde todos

los objetosestudiadosen las bandasJ (arriba) y K (o K’; abajo). En cadauno de

estospanelesse dael nombredel objeto (arriba-centroen la imagenJ), la magnitud
total en bandaK (abajo-izquierdaen la imagenK) y los colores r — J y J — K

observados(de arribaa abajoen la esquinasuperior-derechade la imagenK). La

orientaciónen todas la imágenesmostradasesNorte arribay Este a la izquierda.
En el casode las galaxiasUCM2327±2515Ny UCM2327+25155,que semuestran

en la misma imagen,estaseencuentracentradaen la componenteNorte.
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Tabla 4.8: Colores de galaxias espirales normales (Peletier y BalcelIs 1996)

(J — K)n0>lbO.

0.874

0.874
0.867

0.931
0.867
0.835
0.902

0.982
0.866

0.863
0.922

0.779

0.901
1.180

0.954
0.829
0.862
0.875
0.901

104

(R (R — (J —

ml
NGC
5326

5389
5422

5443
5475

5577

5689
5746
5838

5866
5854
5879
5965
5987
6010

7332

7457
7537
7711

2.604

2.678
2.704

2.461

2.498

2.539
2.705
2.821

2.725

2.609

2.480

2.404

2.667

2.966

2.535
2.393

2.403

2.593

2.653

2.560
2.662
2.709
2.485
2.474

2.171
2.638
2.851

2.679

2.440

2.495

2.476

2.731
2.667
2.660

2.165

2.172

2.379

2.551

0.911
0.92 1
0.913

0.925

0.883
0.598
0.918
0.979
0.838
0.940
0.781

0.833
0.962

1.074
1.046
0.658
0.829
0.866

0.838
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4.5. Imágenesfinalesde lasgalaxias.

Figura 4.4: Imágenes de las galaxias en J y K.
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ml
Figura 4.4: (cont.)
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Figura 4.4: (cont.)
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Figura 4.4: (cont.)
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Figura 4.4: (cont.)
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Figura 4.4: (cont.)
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Figura 4.4: (cont.)
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Figura 4.4: (cont.)
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116 Capítulo4. Aplicación a unamuestradegalaxiasUCM ml
4.6 Comparación entre datos y modelos ml
4.6.1 Diagramascolor-color y color-EW(Ha) ml
En la Figura 4.5 semuestrala distribuciónde los coloresde lasgalaxiasobservadas. ml
Las galaxias con intensa formación estelar muestran colores r — J claramentemás

azules, aunque la distribución en el color J — K es compatible con la de las galaxias ml
espirales normales. En esta figura se han representado conjuntamente los colores de

bulbos y discos de las galaxias de la muestra de Peletier y Balcelís(1996). ml
En el panel a de la Figura 4.6 se muestran los colores r — J frente a J — 1<

(círculos rellenos) corregidos de extinción y las barras de error correspondientesa

±1a. También se muestran los colores medidospor Peletiery Balcelís (1996) para ml
bulbos (asteriscos) y discos (triángulos) de galaxias espirales normales del Universo

Local. Por último, en esta figura se ha representado la evolución con el tiempo de ml
modelos de brote instantáneo con diferente fuerza de brote y metalicidadsolar.

En el panel b de estamismafigura se muestranlos valoresdel color r — K ml
frente a EW(Ha) para las galaxiasestudiadas. Las anchurasequivalentede Ha

mostradasestáncorregidasde la contribuciónde las líneasde {N n$N6548,6583 y de ml
la absorciónsubyacente.Se representantambiénen estafiguralas prediccionespara
los modelosde metalicidadsolar.

En el panelc se muestranlos coloressin corregirde extincióny la predicciones ml
de los modelosde fuerzade brote b=0.1 (10 por ciento en masa)para diferentes
metalicidadesentre 1/50 y 2 vecessolar. Finalmente,en el paneld se muestran ml
los valoresde anchuraequivalentey color r — K sin corregirde extinción. Es im-

portanteteneren cuentaque al haberutilizado diferentesexcesosde color parael ml
continuoestelar,E(B — ~ y las líneasde emisión,E(B — V)g~, las anchuras

equivalentesde Ha han de sercorregidasde extinción, siguiendola expresión ml
EW(Ha)corr = EW(Ha)ObS ~ 0.4 Rv E(BV)gas ~ (i—C) (4.9)

dondeC es el factor que relacionala extinción medidapara el gas ionizadoy para ml
el continuo estelar,y que Calzetti et al. (1996) estimaen 0.44 teniendoen cuenta,

únicamente,factoresgeométricos. ml
A la luz de estosdiagramascolor-color y color-EW(Ha) seapreciaque las 67

galaxiasseleccionadasmuestrancolores y EW(Ha) correspondientesa los de una ml
galaxia espiralnormalque presentaun brote de formación estelar instantáneode

ml
ml
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Figura 4.5: Distribución de colores r

muestran también los colores dados
galaxias espirales relajadas (véase la Secc. 4.4).
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Figura 4.6: Diagramas color-color y color-anchura equivalente de la muestra de 67

galaxias seleccionadas, a) Colores r — J y J K corregidos de extinción y modelos de
diferente fuerza de brote y metalicidad solar. b) Color r — K y EW(Ha). Se representan
los valores corregidos de extinción y los modelos de metalicidad solar. Se muestran

errores de ±1a. Así mismo, los modelos de líneas más gruesas indican mayor fuerza

de brote (b=10—tlO—2.10—1,1). c) Colores corregidos (círculos rellenos,SB; estrellas,

H u) y sin corregir (círculospequeños)de extinción y modelos de fuerza de brote 10 por
ciento y diferentes metalicidades. d) Color r — K y EW(Ha) y modelos de 10 por
ciento de fuerza de brote y diferentes metalicidades (1/50Z

0, línea delgadacontinua;

1/5 Z®, línea discontinua; 2/5 Z®, línea discontinuay punteada;Z®, línea gruesa

continua; 2 Z®, línea punteada).

1.5 0
J-K

0 100 200 300 400 500
EWH

0.5 1

ca,

cg

o

y-

1.5
J—K

Co

o

ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml

ca’)

tú

‘-4

o

y-

<AA

o.-

mlc)

Imag.

a
4

a e

a

a

b=0.1 -

ml
—I

5-

o 0.5 1

ml
ml

-Ú

ca?

iv

o

O-.-

ml
ml
ml

C’2~

5- ml

0 100 200 300 400 500
EWHa(X)

ml
ml
ml
ml



4.6. Comparaciónentredatosy modelos 119

un 1 por ciento en masa.Se presentana continuaciónlos resultadosobtenidostras

aplicarel procedimientode comparacióndescritoen el Capítulo3 y el ApéndiceA

entrelos coloresr — J y J — K y EW(Hcx) y nuestrosmodelos.Esteprocedimiento

nosha permitido obtenerresultadoscuantitativosparala edad,t; fuerzade brote,

b; metalicidad,Z; y masaestelarde cadauna de las galaxiasde la muestray sus

correspondientes incertidumbres.

4.6.2 Estimador de máximaverosimilitud

A fin de obtenerun estimadorde distanciahomogéneo,en el que la distanciaen

las tres dimensionesseaequivalente,sedefinió el espaciode observablescomoaquel

constituidopor los coloresr — J y J — K y 2.Sxlog[EW(Ha)j.

El estimadora maximizarse definió entoncescomo

1 ( (e,,

—

£(t,b,Z)=H ~/~7ác~exPk 2A02 ) (4.10)
n=1

donde01, 02 y 03 son los coloresr — J y J — K y 2.Sxlog[EW(Ha)], y A0í, á0
2 y

=/73sonlos errorescorrespondientes.Los coeficientese,, correspondena las predic-

cionesde los modelos. Una vez definido el estimador,obtuvimoslas distribuciones

de edad,fuerzade brotey metalicidadasociadasa todaslas galaxias.

En la Figura 4.7 se muestranalgunasde estasdistribuciones. En el primer

caso se representa el histogramacorrespondientea la galaxiaUCMOOO3±2200,que

tiene errores en r — J y J — K de 0.3”’ y 0.4”’, respectivamente, lo que se traduce en

unas distribuciones en (t,b,Z) multivaluadas (véase el Capítulo 3). A continuación

se muestra el caso de la galaxia UCM144O+2511,un objeto con bajos errores fo-

tométricos, que da lugara unasdistribucionesdesolucionesestrechasy univaluadas.

Por último, se representan los histogramasde UCM2251±2352.Esteobjeto presen-

ta erroresfotométricosbajos(á(r — J)=0.11”’; á(r — J)=0.08”’; á[EW(Ha)]=1 A)
y sin embargola distribuciónen el espaciode solucionesesclaramentebivaluada.

Este hechoes debido a que la degeneraciónentre los parámetrosedad, fuerzade

brote y metalicidades mayor en la zonaocupadapor la galaxiaUCM2251±2352

dentro del espacio(r — J,J — K,2.5xlog[EW(Ha)]) que en la zona ocupadapor

UCM144O±2511.

Tal y como seindicó en el Capitulo 3, la distribuciónde las solucionesen el

espacio(t,b,Z) sugierela presenciade degeneracionesimportantesentre la edadla
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Figura 4.7: Distribuciones de edad, fuerza de brote, metalicidad y masa estelar para ml
algunas de las galaxias de la muestra. El número de puntos utilizados en la simulación ml
de Monte Carlo fue de í0. La marca vertical gruesa representa la mejor solución
correspondiente al valor central de la distribución (r — J,J— K,2.5xlogEW[Ha]). La
marca vertical en trazo discontinuo indica la solución que proporciona un valor más alto ml
del estimador de verosimilitud. La región delimitada por la línea quebrada corresponde

a un intervalo de +1 o- en torno al valor medio de la distribución correspondiente. ml

ml
5 ¡0 2 —¡ 0 9 95 ¡0 ¡05 mledad (¡OB) UCM001S+2510 ¡og ¡O (M

0)

¡ o
¡ca O (10)

—4.4 —1.2 b •~ ~ —¡5 —I —0.5 o 1
¡OC log O (20>

—1•5 —2 —1.5 —¡ 1

Iog b U0M2251+1352 00 2 (le-)

Ijel
¡0.5 10.0 10.-’

105 ¡O <M0)

A
¡0•2 10.1 10.4

¡eg ¡O (M0)

fuerzade brote y entrela edady la metalicidad. En la Figura 4.8 se muestranlas

solucionesparalos 67x 1000 puntos simulados,teniendoen cuentala metalicidad
obteniday el tipo espectroscópicode la galaxiacorrespondiente.El comportamien-

to observadoen estafigura ponede manifiestola fuerte degeneraciónentreedady

fuerzade brote, aunquela dirección en la que se produceestadegeneracióndepen-

de de la metalicidad. Así, dentro del intervalo de coloresy EW(Hct) de nuestros

objetos, un cambioen la fuerza de brote de 0.5dexesequivalentea un cambio en

edadde aproximadamente1 Ma parametalicidadesaltasy de >2Ma en el caso de

metalicidadespor debajóde solar. Como veremosmásadelante,afortunadamente,

estasdegeneracionesno cubrenun rango muy amplio de edad, fuerza de brote y

metalicidad.

ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml
ml

,flnA

edad (Ma)

edad (Ma>



4.6. Comparaciónentredatosy modelos

Figura 4.8: Distribución de las propiedades de todas las galaxias de la muestra.
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4.7 Análisis del espaciode resultados ml
Se estudió entonces(véaseel Capítulo 3) el agrupamientode las solucionesen el ml
espacio(t,b,Z) empleandoun métodode análisisde clusteringjerárquicodenominado

de conexión simple. Los resultadosque se muestrana lo largo de estacapitulo ml
aparecentambiénen Gil de Paz et al. (1999c, 2000a).

Se obtuvieronlos tres conjuntosde soluciones(o clusters)másrepresentativos ml
paracadagalaxiade la muestra. En la Tabla 4.9 se muestranlos valoresmediosy

desviacionestípicasparacadauno de estosconjuntossiempreque su probabilidad ml
seasuperioral 20 por ciento. En aquelloscasosdonde todaslas solucionesdentro

de un mismo conjunto muestranla misma edad, fuerza de brote, metalicidado mlmasaestelar,los valoresmediosaparecenrepresentadossin error. De estatabla se
desprendeque el agrupamientode los resultadosen el espacio(t,b,Z) es debidoen

unagranpartea la discretizaciónexistenteen metalicidad,y que vieneheredadade

los modelosde Bruzual y Charlot (1996). Finalmente,se muestraen la Tabla 4.9

la orientaciónde la primeracomponentedel PCA (PCA1) y la contribuciónde esta ml
componentea la varianzatotal de los datos.

Tras aplicaresteprocedimientodeanálisisa las 67 galaxiasde la muestra,uni- J
camentetresgalaxias(UCM144O±25215,UCM1SO6+1922,UCM15l3±2012)dieron

valoresdel estimadorde máximaverosimilitud menoresque£~~<1O.0. Esteresul- mltado indica que el rango cubierto por las prediccionesde los modeloscubre razo-

nablementebien las propiedadesobservadasde las galaxias. El valor Cmax=1O.O

correspondea una soluciónen la que las diferenciasentrelos datosobservadosy las ml
prediccionesfueran igual a los erroresmedidosy de valor igual a 0.1W” en r — J

y .J — 1< y un 10 por ciento en EW(Hcxj. En las Figura 4.9a y 4.9b se mues -ml
tran las diferenciasobtenidasentre los colores medidos y las prediccionesde los

modelos. Estos residuosfueron calculadosparael valor central de la distribución ml
(r — o-J,J — K,2.5xlog[EW(Ha)]).

La Figura4.9aindica que, en algunoscasos,los modelospredicencoloresJ—K

mlmasazulesque los medidos. Unaprimerainterpretaciónpodríaser que paraestos

objetos la extinción es mayor de la esperada.A fin de comprobarestahipótesis

se calcularon las diferenciasentre los coloresmedidosy aquellospredichospor el ml
mejor modelo, asumiendoque la extinción del continuo fue igual que la extinción

del gas. Tal y como se apreciaen la Figura 4.9c, aunqueesto pudieraestarsuce- ml
diendoen algúnobjeto individual, no deberserun hechogeneralizado,puesel uso

ml
ml
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Tabla 4.9: Valores medios y desviaciones típicas de los conjuntos de soluciones corres-
pondientes a las 67 galaxias de la muestra.

Ca¡axia Pa-ob. Edad
(Ma)

0003*2200 39.1 6.91±056
36.7 11.55±0.48
24.2 4.55±0.68

0013+1942 43.2 4.85±0.67

33.5 8.86±0.37
23.3 3.18±0.10

0014±1740 62.8 4.33+0.71
28.4 4.93±1.43

0014±1829 36.0 3.31±0.28

32.2 1.73±0.30
31,0 3.81±0.65

0015+2212 53.2 3.41+081
24,3 4,77+0.70

22.5 7,71+1.54
0017+1942 67.9 4,80+0.61

20.6 8.32±0.47

0022+2049 42.6 1.93±0.67

34.6 3.32+103
22.8 5.22±1.80

0050+2114 52.2 4.76+0.71
27.0 2.75+0.37

20.8 7.58±1.26
0145+2519 72.1 11.56±0.17
1255±3125 63.7 4.78+0.99

22.3 5.13+1,36

1256±2823 66.5 3.65±0.45
28.0 9.84±0.43

1257*2808 59.6 11.46±0.18

38.5 4.47±0.54
1259+2755 85.1 4.35±0.50

1259+3011 84.1 13.84±0.32
1302+2853 57.7 6.98±0.55

25.4 1165±0.36

1304+2808 82.6 13.96±0.96
1304+2818 89.0 3.47±0.28

1306+2938 66.8 3.37±0.22
32.0 9.31±0.27

1307+2910 46.4 12.38+0.77

46.3 6.97+1.07
1308+2950 39.7 5.2110.59

35.2 9.19±0.27
25.1 3.25+0.08

1308+2958 37.0 7.60±0.06
35.7 5,75
27.3 12.00

1312+2954 39,6 5.69±0.28
39,2 3.79±0.55
21,0 9.99±0.56

1312±3040 73.4 3.69+0.39
25.2 9.87±0.63

1428+2727 53.1 349+0.13

25.6 9.97+0.41

21.3 5.53±0.49
1432+2645 65.6 11.49+0.07

25.9 4.50+0,52

1440±2511 96.7 12.60±0.03
1440±2521N 42.8 3.58±0.74

33.2 4.95±1.20
24.0 809±3.17

1440+25215 61,6 3.68±0.66
31.6 9.89±2.78

1442+2845 59.0 4.55+0.63

20.6 7.47±1.42
20.4 270+0.42

Fog 4- ¡05 (Z/Z®)

—0.981±0.410 —0.60+0.14
—0.813±0277 —1.70
—1.519±0.380 +0.31±0.16
—1.846±0.128 —0.30±032

1.436±0.103 — 1.70
—1.959+0.093 +0.40
—2.024+0.192 —0.59±0.21
—2.101+0.286 — 1.70

—1.194±0.186 —0.40±0.32
—1.131±0.207 ±0.40
—0.885±0.464 — 1.70

—2.159+0.170 40.23±0.20
—2.135±0.274 —0.60±0.14
— 1.796±0.318 — 1.70
— 1.613+0.187 —0.42±0.31

— 1.256±0.144 —1.70
—2.284±0.147 +0.40

—2.215±0.249 —0.30±0.29
—2.014+0.327 —1.70
—1.869+0.224 —0.48+0.28
—2.081+0.109 +0.40

— 1.643+0.273 — 1.70
—0.979±0.107 —1.70
—1.423+0.650 +0.34±0.14
—2.144±0.397 —0.55±0.15

— 1.701±0.100 +0.35±0.13
— 1.162+0.140 — 1.70
—0.405+0.148 —1.70

—3.138+0.249 +0.32±0.16
—1.234±0.240 +0.34+0.14
—0.923±0.146 —1.70

—1.471±0.271 —0.60±0.14
—1.154±0.148 —1.70
— 1.487±0.216 —1.70
—1.968+0.143 ±0.39±0.06
—1.746+0.096 +0.39±0.07

—1.248±0.087 —1.70
—0.864±0.317 —1.70
—1.157±0.537 —0.44±0.29

— 1.559±0.131 —0.3810.30
—1.170±0.094 —1.70
—1.695±0.099 ±0.40
—0.738±0.146 —0.70

—0.717±0.101 ±0.00
—0.647+0.038 —1.70
—1.438±0.208 —0.54±0.15

—1.642±0.172 40.33±0.15
— 1.114±0.171 — 1.70
—2.073±0.181 +0.37±0.10

—1.577±0.144 —1.70
—1.400±0.145 +0.40

— 0.809±0.209 — 1.70
—1.146±0.268 —0.37±0.26
—0.974±0.042 —1.70

—1.610±0.079 +0.32+0.16
—0.862+0.030 —1.70
—1724+0.502 +0.40
—1.871±0.458 —0.33+029

— 1.660+0.661 — 1.70
—1.788+0.352 +0.36±0.11
—1.295±0.621 —1.70
—1.986±0.193 —0.41±0.31

— 1.705±0.302 —1,70
—2.149+0.130 40.40

Iog (M/M®)

10.18±0.21(0.14)

1044±0.05(0.14>
10.31±0.27(0.14>
10.10±0.01(0.03>
10.12 (0.03>

1011±0.01(0.03>
11.00±0.01(0.02>
1100±0.01(0.02)
10.09±0.08(0.08>

10.11±0.07(0.08)
9.67+0.26(0.06)

10.20+0.01(0,03)
10.19+0.01(0.03)
10.20 (0.03)
10.51+0.02(0.03>
10.53±0.01(0.03>

10.98 (0.02)
10.98+0.01(0.02>

10.98±0.01(0.02>
11.03±0.01(0.04)
11.04±0.01(0.04)
11.04 <0.04)
11.30+0.02(0.04>

10.28±0.45(0.07)
10.71±0.04(0.07)
10.68±0.01(0.04)

10.89+0.01(0.04)
10.22+0.03(0.11)
10.10±0.19(0. 11)

10.7 L±0.17<0. 05)
10.79±0.03<0.06)
10.40±0.12(0.08)
10.51±0.01<0.08)

10.71±0.01(0.06)
10,68+ 0.01<0. 04)
10.67±0.01(0.04>
10.68 (0.04)

11.25+ 0 .07(0 .11)
11.02±0.26(0.11>
11.40±0.02(0.04>
11.43 (0.04>

11.41±0.01(0.04)
10.47±0.11(0.06)

10.38±0.07<0.06)
10.76+0,01<0. 06
10.71+0.09<0, 13)

10.76±0.05(0.13)
10.79+0.01(0.13)
10.86±0.05(0.03)
10.88 (0.03)

10.17±0.03(0.07)
10.20±0.03(0.07)
10.07±0.12<0.07)

11.14 (0.04)
11.08±0.03(0.04)
10.78 <0.05)

10.60±0.25(0.12)
10.86±0.08(0.12)
10.90±0.03(0.12)

10.52±0.15(0. 12)
10.57±0.03<0.12)
10.32 +0 .01(0.04>
10.32 <0.04)

10.32±0.01(0.04)

PCA1

(+0.666. +0.477.—O.574)
<±0.707.+0.707+0.000)
(+0.679. ±0.528— 0,510)

(40.634. +0.523—0.569)

(±0.707±0.707.+0.000)
(±0.707+0.707.+0.000)
(+0.708+0.630. — 0.319)

+0.707.+0.707+0.0 00)
(±0.710.+0.439.—0.550>
(+0.707 .±0.707,+0.000)

(+0.707 - +0.707±0.000)
(+0.621,4-0.561, —0.547)
(+0.623. +0.676, ±0.394)
(40.707. +0.707 - ±0.000)

(+0.719. +0.436.—O. 541)
(+0.707+0.707.+0.000)
<+0.707.+0.707. +0.000>

(+0.717+0>661.—O.224>
<+0.707.40.707.+0.000>
(+0.706+0.569. — 0.421>

<+0.707.4-0.707.+0.000>
<+0.707.40.707.+0.000>
<+0.707.+0.707.+0.000>
(±0.618,±0.683.+0.389)
(4-0.688,±0.702.+0.182)
<4-0.683.+0.369. — 0.631>

(+0.707.4-0.707.40.000>
<+0.707 .±0.707,±0.000)

(+0.650.4-0.484. —0.586>
(+0.656.+0.468.—0.574)

(+0.707. +0.707.+0.000)
(+0.700+0.360. — 0.605)

(+0.707+0.707 - +0.000)

(+0.707. +0.707 -+0.000)
(+0.720±0.656,— 0.225)

(+0.711 - +0309—0.632)
(±0.707.+0.707.+0.000)
<±0.707,+0.707.+0.000)
(+0.690. +0.387 - — 0.612)

(+0.631 - +0.505. — 0.569>

(±0.707+0.707.+0.000)

(+0.707 - +0.707.40.000)
(+0.707 - +0.707.4-0.000)
(+0.000. +1.000.4-0.000)
(+0.000+1 .000.+0.000)

(+0.743 .±0.207,—0.636)
(+0.675. +0.408 - — 0.615)

<4-0.707, +0.707.+0.000>
(40.739. +0.540—0.403>

(+0.707,40.707. +0.000)
(±0.707,4-0.707.+0.000)

(+0.707.4-0.707, +0.000)
(+0.663.+0.447. —0.600)
(+0.707, +0.707.4-0.000)

(+0.617 -+0.527, — 0.585)

(+0.707. +0.707.—O .004)
(+0.707.40.707.+0.000)
(4-0.704.40.664. —0.250)

(+0.707 - ±0.707+0.000)
(+0.720.4-0.671. —0.176)
(+0.707. +0.707 - +0.000)

(+0.738 - +0.532.—O.415)
<±0.707.40.707.+0.000>

(+0.707.4-0.707. +0.000)

Varia rin

(Va)
73.7

62.1
70.0
62.1
65.7

63.0
64.7

66,5
62,6

58.5
56.9
84.1
71,3

66.5
63.6
65,3

63.0
61.6
66.3

65.9

61.3

66,3

64.5
67,9

65.2
70.6
66.3

64.2

77-9
76,4

65,7

66,4
65,7
66,3

61.1
65,4

65,0

61.5
66.7
82,0
65,9
65,6

61,6
100.0
800>0

56,5
71.9
64,8

60.5
66,4

65,4

66,1

74,6

60.8

86,0
47-9
64,6

64,6
65,8

62,2
65,6
60.6

66,4

63,2
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Tabla 4.9: (cont.) Valores medios y desviaciones típicas de los conjuntos de soluciones

correspondientes a las 67 galaxias de la muestra.

Ca¡axia Prob.

(%

)

1443+2548 62.3

24.0
1452+2754 52.3

37.8
1506+1922 46.6

33.1
20.3

1513+2012 90.3

1557+1423 42,5
34,6
22,9

164642725 35.2

34,2
30>6

1647+2729 66,4

1647+2950 36,2
36.6
25.2

1648+2855 92.2
1654+2812 60,9

20,2
1656+2744 55,6

22,2
22,2

1657+2901 84,3
2238+2308 63,8

23,7
2239+1959 68,8

2250+2427 87,4
2251+2352 51.5

35,4
2253+2219 48,9

31.3

20.7
2255±1654 63,0

30,3
2255+1926 73>2
2255+1930N 65.5

20,1
2255+19305 49.9

25.7
21>4

2258+1920 67>8

24,0
2300+2015 77,3
2302+20531 79,5

2302+2053W 49,4
26,3

24,3
2303+1856 55,5

23,1

21,4
2304+0640 47,6

31.7
20,7

2307+1947 50>0
33.2

2310+0800 45>2
28,2

26.6
2313+1841 70.2
2316+2028 99.8

2316+2457 43,0

Edad

(Ma

)

5. 00+1. 47
4. 69 +3.56
3.33±1.39
2,52±2.14

2.81±2.96
4,05±1>66
3.55±1.36
2,7519,59

11,71+0,41
4,39+0,56
7.16±054
2.89±1>43

3.00+2,20
1,78+0,91

4.66+ 0. 59
4 .67+ 1. 29
3 .45+ 1. 05
6 .21+3,25
2>71±0,47

4, 30±0,62
6.43±0,47

4,45±1,13
8,15±1,33
2,82 +0,94
3. 94+0 .40
5,67±0,21
3,89±0,73

3,19±0,65
2,27±0,66
4,27±0.40

11.40±0,48
4,65+ 0,69

8 49+ 0. 73
3 .46+0,95
3 .79+0>67
9 .26±0,22

13,08 ±0.34

3 .53+0.74
5>02+0,55
4,15 +0.39
6,15±0,73

10,97±0>57
1,32±0,92
1,52±1,12
1,27+0,55

4,34±0,47
2,38+ 0.95
1,26+ 0.63

3.65±1,20
3,47+ 0.72

8,40+ 0.55
5,09+ 0,40
4,97±0,65
8,90±0,53
3,17±0,17
4,21±1,50

8>59+ 4.48
4,46±1,14
3,10+1>22

6,98±2,85

5,03±0>65
0,92±0,36
4,69+0> 65

¡05 5

1,767±0,572
2,275±0,706

— 2,398+0,462

2,573+0,367

— 2.690+0.518

2,252±0,559
— 1,675+0,894

—2.137+0.117
— 1,450+0,118

—2, 167±0,162
— 1,824+0,165

— 2,231+0 .3 29

—2248+0,365
—2,179±0,167

— 1,090+0,668

— 1,769±0,515

1.881±0.385
1,848±0,663

1777±0,085
— 1756+0,242

— 1,577+0,211

— 2,164+0,295

— 1.773+0,283

— 2,174+0,389

— 1.760+0.190

— 1,593+0.106

— 1.6 64+0. 142

— 1,895+0,130

— 2.056+0. 131

— 1,943+0,113

— 1.304+0.139

—2152+0,149

1,794±0,167
1,945+0,757
1,963±0•116

—1,401+0,062
—-1,135±0,133

—2,102±0152
—2,014±0,225
— 1,955+0,149

— 1,853+9,196

— 1,426+0,154

— 2,692+0,102

— 2,576+0,115
— 2,713±0,062

— 1.349+0.123

—2,239±0,142

— 2,117±0,096

—2,077±0,253
— 1,856+0,164

1,334±0,155
1,721±0,170

— 1,587+0,186

— 1,196+0,175

— 1,710+0,153

— 2,355+0,516

—2,173+0,892
2,230+0,271

2.072+0.678
2,032±0,520
1,777±0,164

— 2,731+0,0 26

— 2,069+0>233

¡08 <Z/Z®)

—0,40±0,26
—1,70

—0,57±0,24
—1,70

1,70
—0,44±0,29

+0.40
+0 .31+0.17
—1,70

+0.32±0.16
0,64±0,12

0,60+ 0, 14
1>70

+0.28 +0,18

+0.31±0.17
—0,57±0,15

+0.19±0.20
—1,70

±0.35±0, 14

±0.34±0, 14
—0 .53+0.15

—0,30±0,26
—1,70

+0,40
+0.38±0.09
—0,65±031

+0.23±0.20
+0.25+0.19
+0.32±0.16
+0.38±0.09

1,70

— 0,21+0,30

—1,70

+0,40
+0.21+0. 20
—1,70

—1,70
+0.18+ 0. 20
—0.54+0.15

±0.40
—0.42±0.30

1,70
1,70

—0,36±0,25
—1,70

+0.35+0.14
0,38±0,27

+0.40
—1,70

+0.19±0.20
—1,70
— 0, 55+ 0. 15

—0,33+ 0,31
—1,70

+0.40

+0 .28±0.18
—1.70

—0,34±0,29

+0.40
—1,70

—0,43+029
—1,70
—0.62+ 0.13

¡og (M/M®)

10.69±0.10(030)
10.98±0,03<0.10)
11.13±0.04<0.10)

11.14±0.01<0. 10)
10.82±0.01<0.10)
10.78±0.10<0.10>
10,46±0.56~ 10)

11,29 (0.03>
10.61±0.01<0. 02)
10.59±0.03(0.02)
10.57±0.03<0.02>

9.93+0.02(0.05>
9.93+0.01(0.05)

994+001(005)
10.53+0.51(0.02)
11.02+0.08(0.11)
11.05+0.06(0.11)
11.06+0.01(0.11>

10.78±0.01(0.05)
9.92±014(007>
9.91±0.07(007>

10.72±0.01(0.04)
10,72 (0.04>
10.70±0.14<0.04)
10.52+0. 07<0. 05)
11.22±0.02<0.02)

11.22±0.01(0.02)
13.11±0.01(0.02)
13.49+0.01(0.02)

10.39±0.04(0.02)
10.43+0.01(0.02)
10.72+0.01(0.02)

10,72 <0.02>
10.50+0.51(0.02>
11.51+0•01(0•02)
11,52 <0.02)

10.02±0.01(0.03>
10.86+0.01(0.02>
10.85±0.01(0 .02>
10.38±0.06(0.02)

10.39±003<0.02>
1042±0.01<0.02)
10,65 (0.02)

10,65 (0.02)
10,90 (0.02)
11.23+ 0.06<0.02)
1023+0.01(003)

1023 (0.03)
10.21+0.01(0.03)
11.27+0.01(0.02)

11,28 (0.02>
11.26+0.01<0.02)
9.43±0.03(0.06>

9.45±0.01(0.06)
9.44±0.02<0.06)

10.73±0, 18<0. 03)
10.81+0.01<0.03)
11.15+ 0.01< 003)

10.99±0.36(0.03)
11,15 (0.03)
10,65+ 0. 02<0.04)

1065 (0.04)
11.63+0.01(0.04)

PCA1
s.v¡o.ú z)

(+0.70240.730-f-0.063)
(+0.707, +0,707 - +0.000)
(+0.673, +0.704.4-0.226)
(+0.707, +0.707,±0.000>

(+0.707, +0.707.4-0.000)
(±0.698.+0.708,40.107>
<±0.707.+0.707.40.000>
(40.644,±0.508.—0.572>

<+0.707. +0.707.40.000>
(+0.695.40.499. —0.518>
(+0.651.±0.530.—0.544>
(+0.688 -+0.693,+0.214)

(40.707. +0.707. +0.000>
(+0.720,40.681 —0.133)

(+0.514+0.764. +0.390)
(+0.635 -+0.679.+0.369)
(+0.686,40584, —0.431)

(+0.707.40.707. +0.000)
(±0.623,+0.518—0.686)

<±0.697,+0528. — 0.486)
<±0.692+0447,— 0.667)

<±0.666+0.628.—0.403)
(±0.707,+0.707,4-0.000)

(+0.707. +0.707.40.000)
<+0.703+0.526. —0.479>
(40.749+0.169. —0.640>

(+0.615.4-0.527. — 0.586>
(+0.606.40.556. —0.569)

(+0.714+0.466. —0.523)
(+0.683.40.533.—o .499)

<+0.707.+0.707, +0>000)
(+0.643,40.536. —0.546)

(+0.707 - ±0.707,+0.000)
(+0.707 - ±0.707.+0>000)
(+0.649+0>475 —0.594
(+0.707,40.707. +0.000)
(+0.707+0.707. +0.000)
(±0.643,+0,630, —0.552)

(+0.679,4-0.709. +0.192)
(+0.707,40.707 -+0.000)

<+0.661+0.500, — 0.559)
(+0.707+0.707 -+ 0.000>
(+0.707,+0.707 -±0000)
(+0.643.+0>708+0.293)

<+0.707. +0.707,40.000)
(+0.613 - +0.532. — 0.584)

(+0.734. ±0.605.—0.308>
<40.707+0.707. +0.000)
<40.707. +0.707,+0.000)

(+0.608,40.554.—O.569)
<+0.707. +0.707,40.000)

(+0.710+0.691 —0.136)
(+0.647,4-0.502. —0.574>
<40.707. +0,707.+0.000)

<+0.707. +0.707. +0.000>

<+0.680. +0>704,40.204>
<+0.707.+0.707,40.000>
(+0.714,±0.673.—0.193>
<±0.707.+0.707.40.000>

(+0.707. +0.70740.000>
(+0.675.4-0.510.—0.534>

<+0.707.+0.707.40.002>
<+0.703.+0.709,40.059>
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Tabla 4.9: (cont.) Valores medios y desviaciones típicas de lbs conjuntos de soluciones
correspondientes a las 67 galaxias de la muestra.

Ga¡axia Prob. Edad ¡cg 6 ¡cg (2/Za) ¡og <M/M®) PCA1 Varianza
(Vi> (Ma> (ao.¡.-o¡o.~~i.-¡~~ í>

2316±2457 35.5 2.96±0.89 —2,167±0.232 40.24±0.20 11,63+0,01<0.04) (-4-0.679±0.599,—0.424) 68,9
21.5 660±1.81 —1.907+0.343 —1,70 11.64 (0.04) (+0.707+0.707+0000) 66.4

2316+2459 71.6 4.90±1.28 — 1256±0794 ±0.36+0.12 1037+0,50<0.04) (+0.616+0.652+0443) 73.4
2319+2234 81,1 1.37±0.37 —2.838±0.030 —1,70 10,85 (0.04) (+0707+0.707+0.000) 52,0

2321+2i49 61.0 4.51±0,57 —1.617+0.219 +0.33±0.15 1062±0.15(0,04) (+0.715+0.408,—0.500) 64.7
30.6 6.40±0.36 —1,553±0,226 —0.56±0,15 10.65±0.09(0,04> (+0.733+0.152—0.663) 57.7

2324+2448 57.3 6,96+2.30 —1717±1.105 4-0.33±0.16 10,77+0.43(0.04> (4-0.648+0.692+0317) 67.3
25,0 13.51±2.61 —2.229±0.446 —170 11,24 <0.04) <40707,40.707-4-0.000) 66,3

2327+2515N 35.7 5,89±0,99 —1.391±0.209 —1,70 10.25±0.01(0.07> <±0.707+0.707+0.000) 66.1
33,1 2.28+0.30 —1,602±0,125 +0.40 10.24±0.01(0.07> <4-0.707.40.707.+0000> 60.6
31,2 3,94±0,43 —1,540±0,179 —0.424-0.29 1022+0.02(0.07> (±0.741.+0.473.—0476> 58.6

2327+25155 81,9 4,25±0,46 — 1,253±0,370 0.37+0.11 10.15±0.29(0.06> <4-0.711.+0.494.—0.501> 65.5

sistemáticode mayorescorreccionespor extinciónda lugar a uR peor acuerdoentre

las magnitudesmedidasy la predicciónesde los modelos.

Como ya dijimos, el agrupamientode las solucionesesdebidoprincipalmente
a la discretizaciónen metalicidadde los modelos. Afortunadamente,paraun gran

númerode los objetosde la muestra(r-..~30 por ciento; véasela Tabla4.9) existeuna

únicasolución que es capazde reproducirlas propiedadesobservadas.Aproxima-

damenteel 33 por ciento de las galaxiastienendossolucionesprobablesy el 37 por

ciento restantetres soluciones. La bondadde estemétodo de comparación,dada
por el númeroy tamañode los conjuntosde solucionesestadisticamentesignifica-

tivos, dependebásicamentede la posición del objeto en el espaciode observables

(r — J,J — K,2.Sxlog[EW(Ha)]) y de los erroresde los mismos.

Por último, a partir de las orientacionesdeducidaspara la primera compo-

nente (PCA1) del análisis de la componenteprincipal, se dedujo la existenciade

una importantedegeneraciónentreedady fuerzade brote. Esto significa que las

propiedadesde algunosde los objetospuedenreproducirsecon un brote joven de

bajafuerzao con un brotemásevolucionadopero de mayor fuerzadebrote.

4.8 Fuerza de brote y edad de los brotes de for-

mación estelar

En la Tabla4.9 se muestranlasedadesy fuerzasde brotemediásparalos conjuntos
-J

desolucionesconprobabilidadmayordel 20 porciento. Los erroresindicadosen esta
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Figura 4.9: Diferencias entre los colores r —— J y J — 1< y anchuras equivalentes
de Ha medidas y predichas por el mejor modelo. Los colores y EW(Hcv) utiliza-

dos son los correspondientes a los valores centrales de las distribuciones. Aquellas
galaxias con £m~<10 se muestran como puntos grises. En los paneles a y b se
usó E(B — ~ — V)g,.~¡ mientras que en el panel e se asumió que el
exceso de color del continuo estelar era el mismo que el medido para el gas.
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tablarepresentanla desviacióntípicade lassolucionesdentrodecadagrupo. Parael
casode la masaestelar,el error relacionadocon la incertidumbreen la luminosidad

en bandaK de la galaxiaseindicaentreparéntesis.Usandoestasdistribucionesde

probabilidadseobtuvieronlos histogramasde edad, fuerzade brote, metalicidad,

masaestelar,de toda la muestray para los subtipos espectróscópicosSB y Hu

(véanselas Figuras4.lOa-d). El númerode puntos en el eje de ordenadasdeestas

figuras correspondeal númerode partículasgeneradaspor el método de Monte

Carlo con una fuerzade brote,edad,masay metalicidaddadasdentrodel conjunto

de solucionesmásprobable. En el casode la Figura 4.lOf se ha representadoen el

eje de ordenadasun único puntopor galaxia,el correspondienteal valor medio del

conjuntode solucionesmásprobable.

Este análisis dió como resultadouna fuerzade brote típica de 2x 10—2, con

aproximadamenteel 90 por ciento de las galaxiascon fuerzasdebroteentre iO~ y

lcr’. Únicamentepara sietegalaxiasde la muestrase derivaronfuerzasde brote

mayoresque it’ con una probabilidadmayordel 50 por ciento (UCMOOO3+2200,

UCMO145±2529,UCM1257+2808,UCM1259±3011,UCM13O8±2958,UCM14S2+

2645 y UCM144O+2511).

Aunque laspropiedadesde las galaxiascon formaciónestelarintensadel Uni-

verso Local se reproducenadecuadamenteasumiendouna formación estelar ins-

tantánea(Alonso-Herreroet al. 1996),algunosde estosobjetospodríanhaberevo-

lucionadobajo una tasade formaciónestelarmásconstante(ver Glazebrooket al.

1999, Coziol 1996). En estetipo de objetosla aproximaciónde brote instantaneo

podríaconducira la obtenciónde altosvaloresparala fuerzade brote.

Los histogramasde fuerzadebrote de la Figura4.lOaindican que las galaxias

tipoH u presentanmayoresfuerzasde brotequelas tipo SB. Estadiferenciaen fuerza

de brote estárelacionadaprobablementecon la diferenciaen EW(Ha) señaladaen

la Secc.4.2.5. En la Tabla 4.10 se muestranlos valoresmedioscorrespondientesa

cadatipo espectroscópico.

En la Figura4.lOb semuestrala distribucióndeedadde los brotes.Debido a

que la probabilidadde detecciónen exploracionesprisma-objetivoaumentacon la

EW(Ha) (García-Dabóet al. 1999a) y puestoque éstadismiiiliye rápidamentecon

la edad,esde esperarque el númerode objetosdisminuyacon la edaddel brote de

formaciónestelar.Estecomportamientoseobservaclaramente•a edadesmayoresde

4 Ma, tanto paraobjetostipo SB comoH u. Segúnesterazonamiento,el número
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Figura 4.10: Histogramas de frecuencia de las propiedades derivadas; a) Fuerza de brote,

b) edad, c) masa estelar, d) metalicidad y e) tasa de formación estelar específica. En los
paneles superiores se muestran los histogramas para la muestra completa (histogramas

huecos)y para el tipo SR (histogramasgrisesrellenos)y en los inferiores los histogramas
para los objetos de tipo H u (histogramasnegrosrellenos).
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Figura 4.11: Histograma de frecuencia de la relación masa-luminosidad obtenida. En el

panel superior se muestra el histograma para la muestra completa (histogramahueco) y
para el tipo SB (histogramagris relleno) y en el inferior el histograma para los objetos

de tipo H u (histogramanegro relleno).
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Tabla 4.10: Propiedades medias y desviación típica de la media para la muestra com-
pleta y los diferentes tipos espectroscópicos. El término enanasengloba a los tipos

espectroscópicos DH irH y BCD.

CONEQB—- V)~010t~~~0=0.44xE(B —V)gaou

n a logb o- logZ a logM a

(Ma) (Z®) (M®)

Total 67 5.5 0.4 —1.72 0.07 —0.5 0.1 10.69 0.06

SBN 41 5.8 0.5 —1.69 0.10 —0.5 0.1 10.90 0.06

DANS 8 5.7 1.6 —1.91 0.23 —0.8 0.3 10.57 0.06

H nH 13 4.1 0.6 —1.72 0.15 —0.3 0.2 10.42 0.10

Enanas 5 6.6 1.7 —1.62 0.20 —0.7 0.4 9.93 0.15

SR 49 5.8 0.5 —1.73 0.09 —0.6 0.1 10.85 0.05

H u 18 4.7 0.7 —1.69 0.10 —0.4 0.2 10.29 0.10

CONEQB—~ = E(B — V)gas

n 7 a logb a logZ a logM a

(Ma) (Z®) (M®)
Total 67 11.5 0.6 —0.77 0.07 —1.2 0.1 10.64 0.05

SB 49 12.5 0.6 —0.69 0.08 —1.4 0.1 10.77 0.05

H u 18 8.3 1.0 —1.01 0.11 —0.7 0.2 10.26 0.11
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de objetosa edadesmenoresdeberíaaumentaro al menosmantenerseconstante.

Sin embargo,el númerode objetoscon edadesmenoresque 4 Ma esmuy pequeño.

Una razónparaestaposibledisminuciónes que las anchurasequivalentesesperadas

paradichasedadesson mucho mayoresque las observadasdebido,por ejemplo, a

la pérdidade una importantefracción de fotonesionizantes(véasela Secc.3.3.2).

En la Figura 4.1Gb (líneapunteada)se muestranlos resultadosparael casode una

fracción del 25 por cientode fotonesLyman que escapano sonabsorbidospor polvo

antesde ionizarel hidrógenoneutrocircundante.Aunqueel númerode galaxiascon

edadesmenoresde 4 Ma aumentabajo estasuposición,sigue siendomucho menor

de lo esperado.

Otra posibleexplicaciónesque,aún asumiendoformaciónestelarinstántanea,
la formaciónestelaren estosobjetossepudierahaberprolongadoduranteentre2 y

5 Ma, lo queexplicaríaqueno sederivaranedadesmenoresqueestasparalos brotes.

Finalmente,Bernasconiy Maeder(1996)sugirieronquedurantelos 2 ó 3 Mainiciales

de evoluciónde un brotede formaciónestelar,las estrellasmásmasivas(>40M®)

podríanpermaneceraún en sumergidasen la nubemolecular. Por tanto, durante

estetiempo, dichasestrellasno contribuiríanal continuo Lyman del brote, con lo

que la luminosidadHa seriamenorde la esperada.

4a9 Masa estelar

A fin de determinarla masaestelartotal de estasgalaxiasseasumióque la relación

masa-luminosidadderivadaa partir de los coloresmedidosa tres escalasdel disco

son representativasde las propiedadesintegradasde las galaxias. Así, usandola

relaciónmasa-luminosidad(véasela Figura 4.11) y la magnitudabsolutamedida

en banda1< derivamosla masaestelartotal para todos los objetosde la muestra

(columna6 de la Tabla 4.9).

Inicialmente, las masaestelardeducidadependede cuatro factores: la mag-

nitud absolutaen bandaK de la galaxia, la fuerzade brote, y la relaciónmasa-
luminosidaddel brote y de la galaxiasubyacente.Puestoqúe las fuerzasde brote

obtenidassonmuy bajas(b ~..s102), la relaciónmasa-luminosidadtotal estadomi-

nadapor la componentesubyacenteevolucionada. De hecho, el cocienteentre la

luminosidaden bandaK de la poblaciónvieja y joven esde r~~.-2O parat=4Ma y 4

parat=8 Ma y 7 parat=15 Ma (paraZ=Z®). En la Figura4.11 seobservaquelos
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valores para la relación masa-luminosidad sedistribuyenen un rangomuy estrecho. ml
Así, aunque las distribucionescorrespondientesparatipos SB y H II sonestadística-

menteindependientescon una probabilidaddel 95.3 por ciento, la diferenciaentre ml
los valoresmedios de las mismases mínima. Estos valoresmedios son, respecti-

vanienteparalos tipos SB y Hii, 0.93 y O.91M®/LK®, y 0.93M®/LKO parala ml
muestratotal.

Porconsiguiente,la masaestelartotal deestosobjetosdependerábásicamente ml
de su magnitudabsolutaen bandaK, por lo quepodemosconcluir que la lumino-

sidaden bandaE esun muy buen estimadorde la masaestelartanto parapobla-

mlcionessimplesevolucionadasde galaxiasde primerostipos comoparagalaxiascon
formaciónestelardel UniversoLocal. Estos resultadosno puedenserextrapolados
a objetosa alto desplazamientoal rojo ni a objetosdenuestroUniversoLocal con ml
formaciónestelarextrema,del tipo de las galaxiasBCD 1 Zw 18 y II Zw 40, ya que
en estosobjetoslas fuerzasde brote esperadassongeneralmentemayoresdel 10 por ml
ciento.

La distribuciónde masasestelaressemuestraen la Figura 4.lOc. Este histo- ml
gramade frecuenciasindica que el prototipo de galaxiacon intensaformaciónestelar

del Universo Local tendríauna masaestelarde 5x10’0M®. Este valor es ligera- ml
mente inferior al valor esperadoparauna galaxiaU’ local. AsumiendoM<=—25.l

(para Hg=S0kms’<’Mpc’; Mobasher,Sharplesy Ellis 1993) y una relaciónmasa-

luminosidadde 1 MO/LKO enbandaE (Héraudeauy Simien 1997),la masaestelar ml
total inferidaparaunagalaxiaU’ seríaaproximadamente2>4011M®. Por lo tanto,

las galaxiascon intensaformaciónestelardel Universo Local son un factor4 menos J
masivas(en masaestelar)que una galaxiaLú.

En la Figura 4.10c se pone de manifiestola clara diferencia existenteentre ml
las distribucionesde masaestelarde las galaxias tipo SB y H Ii. Los centrosde

estasdistribucionesestánsituados,respectivamente,en 7x10’0 y 2 xlO’0M®. El ml
testKolmogorov-Smirnovaplicadosobrelas distribucionesde edad,fuerzade brote

y masaestelarpara las galaxias tipo SB y H u indica que estaspoblacionespro-

vienendc distribucionesaleatoriasindependientescon probabilidadesdel 98.8, 77.1 ml
y 99.9 por ciento, respectivamente.Esta diferenciaes aún más evidentecuando

se comparanlos tipos espectroscópicosDH IIH y BCD (denominadasenanasen la ml
Tabla 4.10) con las galaxiastipo SEN.

Finalmente, en la Tabla 4.10 se presentanlas propiedades medias obtenidas ml

ml
ml
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considerandoE(B—V)continuo=E(B~V)g~.En estecaso,aunqu~sederivanedadesy

fuerzasdebrotemuy diferentes,las masasestelaressonmuy similaresa las obtenidas

asumiendoun factorde 0.44 entreambasextinciones(Calzetti et al. 1997a). Estoes
debidoa quelasmasasestelarescalculadasdependenprincipalmentede la magnitud

absolutaen bandaK, que se encuentramuy poco afectadapor extinción.

Es importanteteneren cuentaque esteanálisisseha basadoenciertassupo-

sicionesque en algunoscasospuedenintroducir erroressistemáticosen los valores

de edad,fuerzade brotey masaestelardeterminados.Estassuposicionesincluyen

(1) una relaciónentrela extinción del gas y del continuo, (2) la suposiciónde que
los coloresy relaciónmasa-luminosidadde la poblaciónsubyacenteson igualesen

todos los casosy de valor los medidosen galaxiasespiralescercanasy, (3) que la

formaciónestelarrecienteha tenido lugar de forma instantánea.Quizasde estas

tres suposicionesla que másimportanciatiene a la hora de determinarde la masa

estelares la segunda,pueses la relaciónmasa-luminosidadde la poblaciónsubya-

centela que,junto con la magnitudabsolutaen bandaK, determinaefectivamente

la masaestelartotal. Así, por ejemplo, si, como se espera,los colores de la po-

blación subyacentede las galaxiasDH IiH y BCD fueran más azulesy la relación
masa-luminosidadmenor que las medidasen galaxiasespiralescercanas,las masas

estelaresde estosobjetosdeberíansersignificativamentemenoresque lasobtenidas.

En el casode la fuerzade brote la incertidumbreen la correcciónporextinción es

quizásla que tiene mayor importancia,aunque,como semostró en la Secc.4.7, la

correcciónaplicadada lugar a un muy buen acuerdoentrelas observacionesy las
prediccionesde los modelos.Finalmente,en el casode la edad,se une a estefactor

la suposiciónde formaciónestelarinstantánea.

4.10 Tasa de formación estelar total y específica

Puestoque la historia de la formación estelarmásrecienteen estasgalaxiasviene

descritapor brevese intensoseventosde formaciónestelaren vez de medianteuna

formación estelarcontinua, la tasade formaciónestelares una magnitudcarente

de significadoen estosobjetos: la formaciónestelarmás recienteprobablementeha

finalizadoen la mayor partede estosobjetosy la SFR presentedebeserpráctica-

mentenula. Sin embargo,estasgalaxiastienen luminosidadesHa importantesy

es comúnmenteaceptadoque la luminosidadHa es una buenamedidade la SFR

actual. En la tesisde A. Alonso-Herrero(1995) se definió la tasade formaciónes-
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telar eTectivade una galaxiacomo la masatotal en estrellasformadasen el suceso ml
formación estelar más recientedividido por el tiempo en que dicha galaxia sería
detectablepor su emisiónHa. Esta SFR efectivacoincidiría con la SFR real en el ml
caso de objetoscon tasade formaciónestelarcontinua.

En nuestrocaso empleamosuna JMF tipo Scalo (1986) frente a una JMF de ml
tipo Salpeter(1955)en el trabajodesarrolladoporAlonso-Herreroet al. (1996). Por

tanto,el númerode fotonesionizantesy porconsiguientela luminosidadHa esperada ml
parauna determinadaSFR efectivaseránsignificativamentediferentes.Así, parael

caso de metalicidadsolar y edadesinferioresa 16 Ma, la diferenciamediaentreel

mlnúmerode fotones ionizantespredichospor ambosmodeloses de 0.94dex, siendo
mayorel predichoen el casode los modeloscon JMF tipo Salpeter(1955). ml

No es estraño, por tanto, que la relación entre la L1~0 y la SFR seadistinta

a la obtenidapor Alonso-Herreroet al. (1996). Además, en este último trabajo

se asumióuna distribución de galaxiascon metalicidadsolar y fuerza de brote y ml
edadesaleatorias,mientrasque en nuestrocasoempleamosla distribuciónen edad,
fuerzade brotey metalicidadobtenidaen la Secc. 4>7. La determinaciónde esta ml
relaciónes de vital importanciaparael estudiode la historia de la SFR,puestoque

la luminosidad Ha ha sido ampliamenteutilizadaen el pasadocomoindicadorde la ml
tasa de formaciónde estrellas(véaseGallego1999).

Por tanto, a partir de la distribución de edades,fuerzasde brote y metahci- ml
dadesobtenidasse obtuvo la correspondientedistribución en SFR. Estas SFR se

calcularoncomo el cocicúteentreel númerode estrellasformadasen el brote, i.e.

bxM, y la edadmáxima para la cual la galaxiasería detectadadentro de la ex- ml
ploraciónUCM. Con estefin se calculóel tiempo que deberíatranscurrirdesdela

formacióndel brotehastaque la anchuraequivalenteen Ha integradafuerade 2DA. ml
Estevalor esprecisamenteel límite de detecciónde la exploraciónUCM en EW(Ha)
(Gallegoet al. 1996). Los resultadosobtenidosparael cocienteL~0/SFRsemues- mltran en la Figura 4.12 para diferentesmetalicidadesy parala muestrade galaxias
total. Los valoresmedios,desviacionesestándary medianassedan en la Tabla4.11.

Debido a que el valor medio de estecocientees muy similar paradiferentes ml
metalicidades,se adoptóel valor medio de la distribución completaa la hora de

determinar la SFR efectivade las galaxiasde la muestra. La diferenciaentreeste ml
valor y el usadopor Alonso-Herreroet al. (1996) es de ‘—si dcx, níuy próximaa la

diferenciamediaentreel númerode fotonesionizantespredichopor los modelosde ml

ml
ml
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Tabla 4.11: Valores medios del cociente L110/SFR para diferentes metalicidades.

Metalicidad log(Ln~,/SFR)
Z Media Mediana Desv. estándar

1/50Z® 40.19 40.09 0.58

1/5 Z® 40.38 40.35 0.36
2/5Z® 40.31 40.27 0.29

Z® 40.24 40.29 0.31
2 Z® 40.19 40.21 0.34

Toda Z 40.23 40.23 0.44

BC93 (con JMF tipo Salpeter)y los de BC9G (con JMF tipo Sealo).

Por tanto, la tasa de formación estelar efectivase pudo obtener a partir de la

luminosidad Ha de las galaxias de la muestra aplicando la’ relación

SFR (M®c’) = L110 (erg s
1) (4.11)

1.7x 1040

Esta expresiónasumeimplícitamenteque todos los fotones emitidos en el brote

son absorbidospor el gascircundante. Si, por el contrario, como sesugiereen la

Secc.4.8, puedeexistir al menosuna fracción de un 25 por ciento de estosfotones

que escapano son previamenteabsorbidospor polvo, las SFR calculadasdeberían

ser 0.1 dex mayores.

A continuacióncalculamosla tasa de formaciónestelar específica(SFR por

unidad de masa) tal y como la definieron Guzmánet al. (1997), a partir de la

tasade formaciónestelarefectivay las masasestelares(véasela Secc. 4.9) corres-

pondientesal conjunto de solucionesde mayorprobabilidadde las indicadasen la

Tabla 4.9. En la Tabla 4.10 se dan los valoresmediosde la SFR y SFR específi-

ca para las galaxias tipo SB, H u y para la muestracompleta(véasetambién la

Figura 4.lOd). El diagramaSFR específicavs. masaestelarse muestraen la Fi-
gura 4.13 (véaseGuzmánet al. 1997). En el panela de eáta figura se muestran

las masasestelaresy tasasde formación estelar específicaspara tres muestrasde

referencia. Se incluyeronlos resultadosparala muestrade Wennicutt (1983a),to-

mando las luminosidadesHa y en bandaB dadaspor este autor y las relaciones

masa-luminosidadde Fabery Gallagher (1979). Se incluyó ademásla muestrade

galaxiasde Telles (1995), convirtiendopreviamentesu masavinal a masaestelar
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Figura 4.12: Histogramasde frecuenciadel Iog(Lp¡0/SFR) paradiferentesmetalici-

dadesy parala distribucióncompleta.Las marcasverticalesindican la posiciónde

la medianade cadauna de las distribuciones.

log (L50/SFR)

39.5 40 40.5 41 41.5

Z=2/5 Z®

39.5 40 40.5 41 41.5

log (¼~/SFR)

39.5 40 40.5 41 41.5

—A Z=2Z0

¡ O ¡ ¡ ¡

Total

39.5 40 40.5 41 41.5
log (½~/SFR) log (¼~/SFR)
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utilizando una correcciónde 0.7dex (Gallegoet al. 200Gb, en preparación;véase

tambiénla Secc.4.11). Así mismo, se utilizaron las masasy SFR específicaspa-

ra una muestrade starburstcercanosde Calzetti (1997b). En estecasolas masas

estelaresse estimaroncomo la masadinámicatotal (obtenidade la anchurade la

línea de 21 cm) menosel contenidoen hidrógenoneutro. Los valoresde la SFRde

estamuestrase obtuvierona partir de las luminosidadesBry proporcionadaspor

Calzetti (1997b) asumiendoLim=102.8xLnry (Osterbrock1989, paraTa,—104K y
na,=102cm~). Finalmente,se incluyó la galaxiaenanairregularGR8(Reaves1956).

En este caso, la luminosidad Ha se obtuvo a partir de la luminosidadH¡3 dadapor

Gallagher,Huntery Bushouse(1989),asumiendoLH
0/Ln¡s=2.86,y la masaestelar,

3.2x106M®, del trabajode Carignan,Beaulieuy Freeman(1990). Los limites en

la función de luminosidaddeterminadapor Gallego(1995a),104o4~1042sergs’, se

muestranen las Figuras 4.13ay 4.13b como dos líneascontinuastransversales.

La Figura 4.13 poneque manifiestoque las galaxiasde la exploraciónUCM

claramenterepresentanun puentede unión entre las galaxiasespiralesnormales

(relajadas) y lasgalaxiasH II de Telles (1995),esdecir, existeuna secuenciaen tasa

de formaciónestelarespecífica:Sp—*tipo-SB—*tipo-Hii—*galaxiasH II. Así, algunas

de las galaxiasdel trabajode Telles (1995) muestranpropiedadesmuy similaresa

aquellasde las galaxiasUCM tipo H u menos masivas,es decir, DHIIH y BCD.

Las galaxias SBN, por su parte, parecenser galaxias espiralesnormalescon una

tasa de formación estelar algo mayor que las galaxiasrelajadasde la muestrade
Kennicutt (1983a). El aumentomedido en la tasa de formación estelar de estos

objetosrespectoa las galaxiasespiralesnormalesestáen torno a un factortres y es

debidoa la presenciade un brotede formaciónestelarnuclear.

El rango en SFR específicacubierto por las galaxiasde nuestramuestraes

(i0-10) x 1t~~ años
1,desdela galaxiasespiralesrelajadashastalasmásextremas

galaxiasH u. Esterangono esmuy diferenteal obtenido por Guzmánet al. (1997)

para una muestrade galaxias compactasde intermedioy alto desplazamientoal

rojo del HDF. La región de alta SFR específicano se encuentrabien cubiertapor

las galaxiasde nuestramuestradebido a la escasezde galaxiasde baja luminosi-
dad, principalmentegalaxiasde tipos DHiiH y BCD, respectoa la muestraUCM

completa.
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Figura 4.13: Masa estelar (expresada en M®) frente a SFR específica(en 10” a—’).
a) Las masas dinámicas obtenidas por TeMes (1995) han sido corregidas asumiendo un

factor de 0.7dex entre las masas vinales y las masas estelares correspondientes (aspas)).

Los puntos correspondientes a la muestra de starburstcercanos de Calzetti (1997b) se
han representado mediante cuadradoscurvos. Los datos correspondientes a las galaxias

espirales cercanas (triángulos) han sido tomados de Kennicutt (1983a). Las líneas

continuas dibujadas indican los límites de la función de luminosidad en Ha obtenida por
Gallego et al. (1995b).
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Figura 4.13: (cont.) Masa estelar (expresada en M®) frente a SFR específica(en

it” a’). b) Se representan en este panel los resultados correspondientes a las galaxias
UCMde tipos SBN, DANS, H u, DHIIH y RCD. Las líneas continuas dibujadas indican

los límites de la función de luminosidad en Ha obtenida por Gallego et al. (1995b).
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Figura 4.14: Comparación entre masa estelar y masa vinal. La diagonal represen-
ta la posición Mviriai=Mesteiarn Se ha dibujado también el mejor ajuste a la recta

log Mníaía esteiar=log Mníasa viriaí±cte. El código de símbolos es el mismo que el utili-
zado en la Figura 4.13b.
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4a11 Masa estelar vs. masadinámica

Tal y como se mostróen la Secc.4.9 la luminosidaden banda1< es un buenesti-

madorde la masaestelares estetipo de galaxias. Sin embargo,paraobjetosa alto

desplazamientoal rojo, que puedenpresentaruna muy intensaformación estelar

(b=0.1;Guzmánet al. 2000),el efectode la luminosidadde las poblacionesjóvenes

puedellevar a la sobre-estimaciónde las masasestelaresobtenidasa partir de la

luminosidaden bandaK. Así, en gran númerode estudiosa altodesplazamientoal

rojo se hanusadootrosestimadoresdemasa,principalmentela medidade la anchura

de las líneasde emisióndel gasmásintensas([O ii]A3727,H¡3,[O íii]M007,Ha). Sin

embargo,estamasavinal únicamentetrazala componentede masacontenidaden-

tro de la región con líneasde emisión. Estesuponeun inconvenienteespecialmente
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importanteen objetoscon formaciónestelarnuclear (tipo SBN).

Es de gran importancia,por tanto, derivaruna relaciónentre la masavinal

medidaa partir de las lineasde emisión y la masaestelartotal de lasgalaxias. Así,

Guzmánet al. (1997) estimaronquela relaciónentrela masavinal y la masatotal

parauna muestrade 12 galaxiasextraídasdel trabajodeHuntery Gallagher(1986)

era
____ = 1.3 + 0.1. (4.12)
Mviriai

En nuestrocaso, se llevó a cabo la comparaciónentre la masaestelarmedidaen

la Secc.4.9 con la masavinal estimadapor Gallegoet al. (2000b). Hastala fecha

de realizaciónde estetrabajose disponíade datossobrela masavinal para26 de
las galaxiasde nuestramuestra,medidaa partir de la anchuradel perfil de la línea

Ha integrada. Los espectrosa partir de los cualesseobtuvieronestasmedidasse

tomaroncon el espectrógrafoIDS usandola red de 1200 líneaspor mm (R12GOY)

y la cámarade 500mm entreEnerode 1998 y Agostode 1999. Una vez medidala

dispersióndevelocidadesdel gas,o-g~, a partir dela anchurade la líneaHacorregida

deensanchamientoinstrumental,seaplicó la siguienteexpresión(véaseGuzmánet

al. 1996),

Mviriai(M®) = 1.184 x 106 re(kpc) a2(km/s)2 (4.13)

dondere es el radio efectivode la galaxiamedidaen la bandar de Gunn (Vitores

et al. 1996a,1996b).Por su parte,las masasestelaresempleadasparaestacompa-

raciónson las mostradasen en la Tabla 4.9 parael conjunto desolucionesde mayor

probabilidad.

En la Figura4.14 se muestrael resultadode estacomparación.En estafigura

seapreciaqueexisteun desplazamientosistemáticoentrelos valoresdeambasmasas.

Así, se observaque la masavinal subestimala masaestelar total de las galaxias

aproximadamenteenun factor cinco. La expresiónparael mejor ajustede la masa

estelarfrentea la masavinal es la siguiente

log Mesteiar = (0.81 + G.12) x log Mviri~> + (2.7 + 1.2) (4.14)

Si realizamosel anteriorajusteparael caso de pendiente1 el resultadoes

logMesteta.= logMvi.i,,i + (0.73+ 0.24). (4.15)

La diferenciaobtenidaes muchomayorquela deducidaporCuzmánet al. (1997)al

compararlasmasasvinalesy totalesde 12 galaxiascercanasdela muestradeHunter
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y Gallagher(1986). Estadiferenciapuederadicaren la distinta naturalezade estos ml
objetosy los de nuestramuestra. En particular, la emisión del gasen las galaxias

UCM es de esperarque estésituadaen las regionescentralesde las galaxiasen la ml
mayorpartede los casoscon lo quela masavinal hadesermenosrepresentativade

la masatotal que en objetoscon formaciónestelaren el disco. ml
Es importanteteneren cuentatambiénque la masavinal empleadase obtuvo

a partir de la anchurade las líneasde emisión del gasionizado. Estamasaes, en ml
principio, peor estimadorde la masatotal que la masavinal deducidaa partir la

anchurade la línea de21cmya seaal 2G ó al 50 por cientode su intensidadmáxima ml
(véase,por ejemplo,Thuany Martin 1981).

ml
4.12 Masa estelar VS. masa de Hidrógeno neutro

ml
Finalmente,secomparóel contenidoen masaestelarderivadoen la Secc. 4.9 con

la masaen hidrógenoneutro tomadade la literatura para21 de las galaxiasde la ml
muestra.En la Tabla4.12 seproporcionael contenidoen hidrógenoneutrode estos

objetos. Estasmasasde hidrógenoneutroseestimarona partir de los flujos en la

mllínea de 21 cm disponiblesa travésdel catálogoNED (del inglésNasaExtragalactic
Database). En estatabla se muestratambiénel contenidoen hidrógenomolecular,

en contenidototalen gas(M11í±M~a,±M~,)y la masatotal de lasgalaxias.La masa J
total se estimócomo la sumade la masade gas y la masaestelar. La masaen

hidrógenomolecularseobtuvo asumiendounarelaciónMH,/MHI dependientecon el ml
tipo morfológicode la galaxia. Así, paragalaxiasde tipos Sa, Sb, Sc, se adoptaron

cocientesrespectivosde 1.0, 1.0 y 0.5 (Youngy Knezek1989). Porsu parte,la masa

mlen helio se estimócomo MHC~0.34XMIII. Finalmente,se muestratambiénen esta
tablael valor de la fracción de gasparacadagalaxia,que se definió como el cociente

entrela masade gas (MHI+MHa,±MH,)y la masaestelartotal. ml
En la Figura 4.15a se muestrael resultadode la comparaciónentre la masa

en hidrógenoneutro y la masaestelar. En estafigura se representancon círcu- ml
los rellenos los puntos correspondientesa galaxiasde tipo espectroscópicoSBN y

DANS y con estrellaslas galaxiasde tipo H IíH. Paraningunade las galaxiasDH iiH ml
o BCD de nuestra muestrase encontrarondatosen la bibliografíareferentesa su

contenidoen hidrógenoneutro. Como se puedeapreciar,en estafigura no existe ml
3http //nedwww. ípac. ealtech. edn

ml
ml
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Tabla 4.12: Masa de hidrógeno neutro, estelar, de gas (MHI+ue+ní) de aquellas galaxias
con datos de la línea de 21cm disponibles en la literatura. Los flujos en 21cm se

obtuvieron del catálogo NED (del inglés Nasa Eztragalactic Database). También se
indican las fracciones de gas, fuerzas de brote, tipos morfológico y espectroscópico de
cada una de las galaxias.

UCM

0014+1748

0017±1942

0022+2049
0 145+2519

1256+2823
1257±2808
1259+2755
1304+2818

1306+2938
1307±2910

1308+2950
1308+2958
1428+2727

2238+2308
2250+2427

2258+ 1920
2302+2053E

2303±1856

2316+2457
2316+2459

2324+2448

(M®)

9.62
10.47
9.96

>10.66+0.14

<10.01
<9.47

<9.69

>9.31+0.15
>9.33+0. 14

>10.27

9.92±0.01
9.95

>9.98+0.09
>9.93+0.08

>10.09±0.13

9.27
10.77

9.52
>9.32+0.14

>10.04+0.07

>10.59+0.09

Mestelar

(M®)

11.00+0.02
10.51+0.04

10.98+0.02
11.30+0.04
10.88+0.04

10 .22+0. 11
10.71±0.18

10.68+0.04
10.67+0.04

11. 25+0. 13

11.40+0.04
10.47+0.13

10. 17+0 .08

11.22+0.03
11.49+0.02

10.65±0.02
11. 23+0.06
11.27+0. 02

11.63+0.04
10.37+0.50
10.77+0.43

Mgaos

(M®)

9.99

10.74
10.33
10.93
10.37
9.84

10.06

9.58

9.69

10.64
10.29

10.22
10.24

10.30

10.46
9.53

11.14
9.89
9.69

10.31
10.85

fgas,*

0. 10±0.01

1.69+0. 14
0.23+0.01

0.42+0.15

0.31+0.03

0.42±0.11
0.22+0.09

0.08+0.03

0.11+0.03
0.24+0.07

0.08±0.01

0.56+0. 16

1. 18+0.31
0.12±0.02

0.09+0.03

0.08+0.00

0.81±0.12
0.04+0.00

0.01+0.00.-

0.87+1.01

log b

-2 .02+0.19

-1.61+0.19

-2. 21+0. 15
-0.98+0. 11
-1. 70+0.10

-0.41+0.15

ir -1.23+0.14
-1.99+0. 14

o-,

-1.75+0. 10
-0.88+0.32
-1.56+0. 13

-0.74+0.15
-1.40+0.14
-1. 59+0. 11

-2. 06+0.13
-2.69+0.10
-1.35+0. 12
-1.86+0. 16
-2 .07+0.23
-1. 26+0.79

1.21+1.23 7-1.72+1.11

(1) Clasificación morfológica tomada de Vitores et al. (1996a).

Tpo
(2)

SEN
HiiH

HiiH
SBN
SEN
SEN
SEN
SBN
SEN
SEN
SBN
SEN
HiiH
SEN
SEN

DANS
SEN
SEN

SBN
SEN

(1)
Sb

Sc
Sb
Sc
Sb
Sa
Sa
Sc
Sb

Sb
Sb
Sc
Sc
Sa
Sa

Sc
Sb
Sa
Sa
Sc
Sc SEN

(2) Clasificación espectroscópica tomada de Gallego et al. (1996»
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ningunacorrelaciónsignificativa. Por otro lado, en la Figura4.15b seha represen- ml
tado la fracción de gas,fgas,*, frente al logaritmode la fuerzade brote. La fuerzade
brote representadacorrespondeal valor mediodel conjunto de solucionesde mayor ml
probabilidaddado en la Tabla 4.9. El código de símbolosutilizado es equivalente

al empleado en la Figura 4.15b. En estaúltima figura se han eliminado los objetos ml
(UCM2316+2459y UCM2324+2448),debido a que sus masas estelaresposeíanin-

certidumbresmuy elevadas.Se representan,así mismo, las líneascorrespondientasa ml
diferenteseficienciasen la conversiónde gasen estrellasentreel 1 y el 50 por ciento
(6=0.01-0.50).Teniendoen cuentalas siguientesdefiniciones

f — presente (4.16) ml
Mgas

?Vlesteiar total

Mestejar
brote (4.17) ml

Mesteiar total

= Mesteiar brote (4.18) ml
Mgas pasada

Mgas pasada Mgas presente+ Mesteiar brote (4.19)

la relaciónentre la fracción degas,f; la fuerzadebrote,b; y la eficiencia,e, se puede ml
escribir

f = b (1~ í). (4.20) ml
La Figura 4.15bsugierequela eficienciade conversiónentregasy estrellasvariaentre

el 5 y algo más de 20 por ciento en las galaxiastipo SBN y DANS. Sin embargo, ml
las galaxias tipo H u presentaneficienciasalgo menores(1<c<5 por ciento). Esta

figura pone, así mismo, de manifiestoque el factor determinantede la fuerza de

mlun brote de formaciónestelares la cantidadde gasdisponible en la galaxia. Las
incertidumbresmásimportantesen la determinaciónde estasfraccionesde gasy de

las eficiencias son idénticas a las involucradas en la determinación de la masaestelar ml
y de la fuerzade brote,tal y como sedescribieronen la Secc.4.9.

ml
4.13 Conclusiones ml
Usandoobservacionesen el infrarrojo cercano(bandasJ y 1<’) junto con observa-

cionespreviasde imageny espectroscopiaópticaspara67 galaxiasde la exploración ml
UCM sehan obtenidolas principalespropiedadesasociadasa la recienteformación

estelarpresenteen estosobjetos. El buen ajusteentre las prediccionesde nuestros ml
modelosy los observablesponede manifiestoque el procedimientode comparación

ml
ni
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Figura 4.15: a) Comparación entre masa estelar y la masa en hidrógeno neutro deter-

minada a partir de observaciones en la línea de 21cm tomadas del catálogo NED. b)

Comparación entre la fracción del gas, i.e. Mrn+He+uí/Meste1~, y la fuerza del brote del
episodio de formación estelar más reciente. El valor de esta fderza de brote corresponde
al valor medio del conjunto de soluciones de mayor probabilidad.
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desarrolladoesmuy fiable a la horade analizarlas propiedadesintegradasde gala- ml
xias con formaciónestelar.Porestarazóndichoprocedimientoesdeespecialinterés

parael estudiode galaxiasa alto desplazamientoal rojo, en las que el pequeñota- ml
mañoimpide, por lo general,llevar a caboun análisismásdetallado(véaseGuzmán

et al. 2000). ml
La muestraseleccionadapara este trabajo representaaproximadamenteel

35 por ciento de las galaxiasUCM incluidasen las listas 1 y II. Estamuestracu- ml
bre, así mismo, el rango completo en magnitudabsoluta,luminosidady anchura

equivalentede Ha de la exploraciónUCM, por lo que podemosafirmar que esre-

mlpresentativade la poblaciónde galaxiascon intensaformaciónestelardel Universo
Local. Mediante la comparaciónde los coloresinfrarrojosr — J y J — K y EW(Ha)

medidascon modelosde síntesisevolutiva se derivó la fuerzade brotey edadde la ml
formaciónestelarreciente.Tambiénse obtuvó la relaciónmasa-luminosidad,que a

partir de la luminosidaden bandaK medida,permitió estimarel contenidoestelar ml
de las galaxiasde la muestra.

Las principalesconclusionesque sederivande estetrabajo son las siguientes, ml
• Las galaxiascon formaciónestelarintensade la exploraciónUCM muestran mlfuerzasde brote típicas del 2 por ciento y masasestelaresde en torno a

5x10’0M®. La formaciónestelarmásrecienteha tenido lugar en estosobje-

tos en formade brotesdiscretosmásque de unaformacontinua. Si la tasade ml
formaciónde estasgalaxiasen el presentees representativade la SFRpasada,

seríanecesarioun gran número de estoseventospara reproducirel contení- ml
do estelarde las mismas. Sin embargo,nuestrasobservacionesaportanpoca

información acercade la historia de la formaciónestelarpreviaal brote más ml
reciente.

• Hemosidentificadodos clasesdiferenciadasde galaxiascon formaciónestelar ml
intensa,las tipo SB y H Ii. Dentro de la claseH u, las galaxiasde tipos espec-

troscópicosDHnH y BCD, que denominamosenanas,constituyenel ejemplo

mlmásextremo. La fuerza de brote mediadeducidapara las galaxiastipo SB
es aproximadamenteun 25 por ciento menor que la obtenidaparalas gala-

xias enanas.Además,la masaestelartotal es aproximadamenteun orden de ml
magnitudmenoren estasúltimas que en las galaxiastipo SB. Por tanto, las

galaxiastipo SB son objetosrelativamentemasivosen lo que los eventosde ml
formaciónestelarsonde pocaimportanciadentro del contenidoestelartotal,

ml
J
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mientrasque las tipo H u sonobjetosmenosmasivosen los que la formación

estelaractualcontribuyeen mayormedidaa las propiedadesobservadas.

• Debido a las bajasfuerzasde brote observadasen generalen estosobjetos,la

luminosidaden bandaK estádominadapor la componenteestelarevolucio-

nada,y la relaciónmasa-luminosidaden banda1< es prácticamentela misma,

dentrode un estrechomargen(r-s20 porciento),paratodaslas galaxiasestu-

diadas.Por lo tanto, la luminosidaden bandaK es un buen estimador de la
masaestelaren las galaxiascon formaciónestelardel Universo Local.

• La SFR media de las galaxiasde la muestraes log(SFR)~1.5,estandola

SFR expresadaen M® a>>1. Estevalor esmuy similar para las galaxiastipo

SB y H u. Sin embargo,puestoque las últimas sonsignificativamentemenos

masivas,las SFR específicaque se obtienees en torno a un factor 2.3 mayor

en las galaxiastipo Hii que en las SB.

• Este trabajo ha puesto de manifiesto, así mismo, que las galaxias UCM re-

presentanun puenteen tasade formaciónestelarespecíficaentrelas galaxias

espiralesrelajadasy las galaxiasHII extremas(Telles 1995). El rangoen SFR
11 — —1

específicacubiertopor lasgalaxiasdel Universo Local, (10-103)x10 ano
esmuy similar al observadoengalaxiasa desplazamientosal rojo intermedios

(Guzmánet al. 1997).

• La comparaciónentrela masaestelardeducidaa partir de la luminosidaden

bandaK y la masavinal, obtenidade la anchurade las principaleslíneasde

emisióndel gas,sugiereque existeun desplazamientomedio de 0.7dex entre

ambashaciamasasestelaresmayores.

• Finalmente, la comparaciónentre la masaestelar y la masade hidrógeno

neutrosugiereque lasgalaxiasde tipo SB (SBN y DANS) poseenunaeficacia

global en la conversiónde gas en estrellasbien definida y que varía entreel

5 y el 20 por ciento. Por su parte, las galaxiasde tipo espectroscópicoH II

muestraneficienciasalgomenoresdeentreel 1 y el 5 porciento aunqueposeen

fraccionesdegasmáselevadas.
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Capítulo 5
La galaxia compacta azul Mrk 86:
Poblacionesestelares

5.1 Población estelar subyacente

5.1.1 Perfilesde brillo y color

Los perfilesdebrillo superficialobtenidosen laSecc.2.3.1 muestranun clarodominio

de la componenteexponencialadistanciasmayoresde ‘—¡1.6 kpc. Los parámetrosde
estacomponentemedidosa partir de la imagenen bandaR de Johnsonfueron

a = 1.14+ O.G2kpc

PEO = 21.50+ 0.064”’ arcsec
—2

(5.1)

(5.2)

Estosvaloressonsignificativamentediferentesde los medidospor Papaderoset al.

(1996a), a=0.72+G.Olkpcy PE,o=19.42+G.O3marcsec2.La diferenciaes debida

muy probablementea la pocaprofundidadde la imagenobtenidapor Papaderoset

al. (1996a) que alcanzaúnicamentedistanciasgalactocéntricasde 2.6kpc.

Porsu parte,en la Figura2.11,se mostraronlos perfilesde color B—V, B—R,

y — R, R — J, R — H, J — y V — K’ de la galaxia. Estos perfilesson bastante
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planosen la regionesmásexteriores(=1.6-1.7kpc),mientrasque a distanciasentre ml
1 y 1.5kpc sehacenprogresivamentemásazules.La contaminaciónde las regiones

de formación estelar más reciente es muy probablemente la causadel gradientede ml
color observadoen dicharegión.

5.1.2 Edad, metalicidad y relación masa-luminosidad ml
A continuación,procedimosa compararlos perfiles de color obtenidoscon las pre- ml
diccionesde los modelosdesíntesisevolutivade Bruzualy Charlot (1996). Con este

fin se definió el siguienteestimadorde máximaverosimilitud ml
£(t, & Z) = 1 exp ¡ (c~

—

H 2w=C,, 2AC~2 ) (5.3) ml
dondeC4conn=1-5)sonloscoloresB—V,V—R,R——J,J—HyR—K

medidosy c~ son las prediccionescorrespondientesde los modelos. Los colores ml
medidosfueron corregidosde extinción Galácticausandounaextinción en la banda

B de 0.15m (Bursteiny Heiles 1982). Supusimosformaciónestelarinstantáneay una ml
metalicidadmenorquesolar. La validez de última suposiciónseapoyaen los bajos

valoresde metalicidaddeducidospara el gas ionizadoen las regionesde formación ml
estelar(véasela Secc. 5.2.5). Los resultadosde estacomparaciónse muestranen la
Tabla 5.1.

En dichatablasemuestranlos resultadosobtenidosparaunaextinción interna ml
de 0.0”’ y de 0.20”’ en la bandaB que correspondeaproximadamentea dosvecesla

extinción que tendríaun disco tipo Galácticocon unainclinación de 500 respectoal ml
planodel cielo (véaseGil de Paz1999a;véasetambiénel Capítulo6). Por lo tanto,

es de esperarque los valoresrealesde edady relaciónmasa-luminosidadde esta ml
componentese sitúenentrelos obtenidosparalos casosextremosde AB,interna=0.Gm

y 0.20”’. ml
Por su parte,estosresultadosparecentambiénindicar que no existenimpor-

tantesgradientesde edady/o metalicidaddentrode la poblaciónsubyacentede la ml
galaxia. Sin embargo,un pequeñogradientepositivo en metalicidado extinción

podría compensarla existenciade un gradientenegativo en edad,o viceversa,re-

produciéndoseen amboscasoslos coloresobservados. ml
A fin de construirlos modelosde síntesisevolutivacorrespondientesa las re-

giones de formaciónestelarse adoptóuna relaciónmasa-luminosidadparala com- ml
ml
ml
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Tabla 5.1:
subyacente.

Edad, metalicidad y relación masa luminosidad para la población estelar
El mejor modelo para todas estas soluciones posee una metalicidad de

2/5Z0.

An,interna=O

(

(kpc)

(

(Ca)

M/LK

(M®/L~®)

(

(Ca)

M/LK

(M®/L~,®)

1.14 5.0 0.62 2.2 0.41

1.25 5.2 0.63 2.4 0.44
1.37 6.0 0.68 3.8 0.56

1.49 8.7 0.83 5.2 0.63
1.64 8.0 0.80 3.8 0.56

1.76 9.5 0.87 5.5 0.64
1.90 9.5 0.87 5.8 0.66
2.03 9.5 0.87 5.5 0.64

ponentesubyacentede 0.87M®/L~o en

V — R=0.52, R — J=1.27, J — H=O.99 y

la bandaK y unos

R — K=2.35 (véase

coloresE — V=0.69,

el Capitulo 3)

5.2 Regionesde formación estelar

5.2.1 Tamañosy luminosidades

En la Secc. 2.3.2 se clasificaron las regiones de la vecindad de Mrk 86 en cinco tipo

diferentes,5, E, N, E’ y B, dependiendode su pertenenciao no a la galaxia(5, con

confirmaciónespectroscópica;E, con emisión; N, extensasy difusas;F, estrellasde

campo; B, galaxiasde fondo).

Los coloresóptico-infrarrojosdelos objetostipo F indicanque las regiones#4,

#61 y #67 son, respectivamente,estrellasde tipo espectroscópicoMO-M3, K2-K5 y
G7-KO. Por otro lado, dentrodel tipo B, existendosobjetoscon coloresmuy rojos,

#2 y #3, que muestranun color V — K de 5 y 4rn respectivamente.

A continuaciónnoscentraremosen el estudiode las regionespertenecientesa

la galaxia y que seclasificaron dentro de los tipos 5, E y N. En primer lugar se
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Figura 5.1: a) Distribución en magnitud absoluta en banda R de Johnson para las

regiones clasificadas como de tipos 5, E y N. h) Distribución de luminosidad Ha para
los tipos 5, E. c) Distribución de tamalios para las regiones S, E y N. d) Comparación
entre luminosidad Ha y luminosidad en la banda R junto con líneas para diferente

EW(Ha). e) Comparación entre magnitud aparente en banda R y radio.
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estudiola distribuciónen magnitudabsolutaen bandaR de estosobjetos. Estas

luminosidadesno incluyen la emisión de la población subyacente,puesestafue

substraída mediante el programa COBRA. En la Figura 5.la se observa que esta

distribución tiene dos máximos situadosen MR ——9.5”’ y —12”’, no pudiéndose
ajustar a ninguna función de luminosidad estándar de tipo ley de potencias(véase,

e.g. Elson y Falí 1985 para la función de luminosidad de los cúmulosestelaresde

LMC).

En la Figura 5.lb semuestrala distribuciónde la luminosidadHa substraída

tambiénde de la componentede emisióndifusa y corregidade extinción interna.

En aquelloscasosdondeno se pudo medir el decrementoBalmer de la región se
asumióun excesode color medio de E(B — V)gas=O.34m. La distribuciónobtenida

es prácticamenteplanaen el intervalo de íO~~-i0~~ergs~, teniendola mayorparte

de las regionesluminosidadesentre5 x 1036 y 5 x io~~ ergs1. Esteintervalode lumi-

nosidadcorrespondea una tasade formaciónestelarentre3xlG4 y O.3M®añc’

(Gil de Pazet al. 2000a).Aunquela escasezde regionesde luminosidadmenorque

1036 ergs1 sueleatribuirseen algunoscasosa la resoluciónde la imagen,en nuestro

caso, donde la resoluciónespaciales de r’.~5G pc, no parecerazónsuficiente(véase

Kennicutt et al. 1989b).

En la Figura 5.lc se muestrala distribución de los radios de las regionesen

bandaR corregidosde la contribuciónde la PSF (véase la Ecuación 2.7). Estadis-

tribución muestraun máximo en aproximadamente1 segundode arco (1 e-folding),

lo que correspondea un FWHM de 7Opc.

Finalmente,en la FiguraSíd hemos representado la luminosidad medida en

bandaR y en Ha substraídasambasde emisión subyacentejunto con las prediccio-

nesparadiferentesanchurasequivalentesde la líneaHa. El tamañode los símbolos

utilizadosen estafigura es proporcionalal color B — V de las regiones,siendomayo-

res los símbolosen el casode regionesmásazules. Las anchurasequivalentesque se

deducenoscilanentre100 y sooÁ (unavez substraídasde coi=tribuciónde la pobla-

ción subyacente).Finalmente,secompararon(véasela Figura 5.le) las magnitudes

aparentesde las regionesconsustamaños,ambosmedidossobrela imagenen banda

R con el programaCOBRA. Si todasestasregionesfueranópticamentedelgadasen
el intervaloespectralcorrespondientea la bandaR y tuvierandensidadesestelares

similaresel flujo en dichabandadeberíaser proporcionalal cubo del radio. En la

Figura 5.le se muestrael mejor ajustea una ley de la forma FR ce R3.
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5.2.2 Comparacióncon los modelos ml
El método seguidopara compararlos coloresy flujos Ha medidosen las regiones ml
de formaciónestelaractual con las prediccionesde los modelosha sido descritoen

detalleen el Capítulo 3 y el Apéndice A. Este método combinasimulacionesde ml
Monte Carlo y un estimadorde máximaverosimilitud con análisisde clustering y

de la ComponentePrincipal. ml
El estimadordemáximaverosimilitudempleadofue muy similar al descritoen

la Secc.5.1.2 parael estudiode la poblaciónsubyacente,pero utilizandolos colores ml
V——Jy J—K en vez de R—Jy R—K. Asímismo, puestoque estasregionesposeen

una intensaemisión Ha, se incluyó un nuevo término en esteestimador,definido mlcomomR+2.SxlogFH
0 que es equivalente al término en anchura equivalente de Ha

utilizado en la Secc. 4.6.2 y en Gil de Paz et al. (2000a). Las magnitudesm~

utilizadassonaquellasque se muestranen la columna4 de la Tabla 2.4 e incluyen ml
tanto la emisión procedentedel brote de formación estelarcomo de la población

subyacente. ml
Con el objeto de determinarel valor de estenuevo término,seestimó la frac-

ción del flujo Ha, i.e. la fracción de fotones Lyman, debida al continuo estelar ml
emitido dentro de las aperturas.Estafracción se puededeterminarde dosmaneras

distintas. En primer lugar, se puedenmedir los flujos Ha directamentesobrelas mlaperturas.Sin embargo,puestoquela emisión Ha es comúnmentemásextensaque
la correspondienteal continuo,esteprocedimientosubestimaríasistemáticamenteel

flujo Ha (véase,e.g. las regiones#8, #13, #18, #5O, #70 y #80). Por lo tanto, ml
seutilizó un procedimientoalternativo. En primer lugar, semidieron los flujos Ha

totales de cada región mediante el programa COBRA. Entonces, se calculó la fracción ml
de la emisión Ha, es decir, la fracción de fotonesLyman, emitidospor el continuo

estelardentrode lasaperturas.Parahacerestose supusoque la fracción de fotones

mlionizantes dentro de la apertura respecto al total es igual a la fracción de fotones del

continuo en banda R respecto a la luminosidad total en dichabanda.Así, teniendo

en cuenta la apertura correspondiente a cada región (e-, e
2 o e3-folding) y asumiendo ml

pci-files de brillo gausianos,se obtuvieronlos valoresdedichafracciónparacadauna

de las regiones. En la Tabla 5.2 (columna 6) se muestran los valoresobtenidospara ml
dicha fracción, que denominaremos con la letra f.

Por tanto, multiplicando los valores de este cociente por los flujos totales en ml
Ha (véase la Tabla 2.4) se obtuvieron los flujos Ha debidos al contino estelaremitido

ml
ni
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dentrode las mismasaperturasdondesemidieron los coloresóptico-infrarrojos.

Estosflujos Hasecorrigieronde extinciónusandolos excesosdecolor E(B —

V)gasdados por los decrementos Balmer H¡3-Ha y H’y-H/3 medidos.Lasmagnitudes

y colores,por su parte,fueron corregidosde extinciónsuponiendoque la extinción

que afectaal continuoestelary a la emisióndel gasestánrelacionadossegún(véase

Calzetti et al. 1996)

E(B — V)~05)~~5)~0 = 0.44 >< E(B — V)gas. (5.4)

En aquellasregionesdondeno se pudieronmedir los decrementosBalmer se asu-

mió unaextinción mediaparael gasde E(B — V)gas=0.34m.Estevalor corresponde
a la mediade los excesosde color que sederivande los flujos dadosen la Tabla2.5.

De este modo disponemospara cadauna de las regionesestudiadasde la

medida de sus colores E — V, V — R, V — J, J — H, J — K y de la cantidad

mR+2.bxlog(FITh). Cadauno de estasregionestendráasociadaun punto en el es-
paciode seisdimensiones(B—V,V—R,V—J,J—H,J—K,mR+2.5xlog[Fna]).Usando

un métodode Monte Carloreproducimosentonceslasdistribucionesde probabilidad

asociadasa las incertidumbresen estosobservables.El númerode partículastest

utilizadasparareconstruirestasdistribucionesfue de iG~.

En un siguientepaso,secompararoncadauno de los i@~ puntos de la distri-

bucióncon nuestrosmodelosusandoel estimadorde máximaverosimilituddescrito

anteriormente. Puesto que los modelosutilizados estánparametrizadosen función

de la edad, t; fuerza de brote, b; y metalicidad, Z, este método proporcionó de

manera efectiva la distribución de probabilidad (t,b,Z) para cada región.

Una vez obtenidasdichasdistribucionesde probabilidad(t,b,Z) se procedió a

su estudio empleando un método de análisis de agrupamiento (o clustering; véase
Murtagh y Heck 1987). Este método permite aislar dentro de la distribución (t,b,Z)

de cada galaxiaaquellassolucionesmássignificativas.En nuestrocasoextrajimoslos

tres cúmulos de solucionesmásrepresentativos.Finalmente,sellevó a caboel ánáli-

sis de la componente principal dentrode cadauno de estoscúmulosde soluciones.
En la Tabla 5.2 se muestran los valoresmediosen edad,fuerzadebrote,metalicidad

y masa estelarparael cúmulo de solucionesde mayorprobabilidadcorrespondiente

a cada una de las regiones de formación estelar analizadas.
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Tabla 5.2: Valor medio y desviación típica del conjunto de soluciones de mayor probabi-

lidad para el caso de modelos de metalicidad menor que la solar y un 15 por ciento de

fotones Lyman escapando de la nebulosa.

Edad
(Ma)

6 .32+0. 29

6 .95+0. 62
8 .91+0.79
7 .34+0. 95
6.31±0.18
7 .47+0. 61

10.19±0.31

íi.81+0.42

4.53+0.43

11.76+0.41
7.60±0.29

7.79+0.46
8.96±0.70

4.91+0.58
11.44±0.38

18.66±0.97

11. 24+0.32
7.15+0.35

10.43+0.37

7.97+1.79
7 .79+0 .43
9.13±0.78

12. 67+0. 67
10.46±0.37

19.32±0.97

10. 72±0.52
10. 32+0.49

13. 46±0.65

11.60+0. 52

log b

— 1.88±0.18

—2.48+0. 19

—1.99±0.14

—2 .43+0.28
—1.70±0.08
—2 .07+0. 18
—1.82+0.06
—1.60±0.04

—1.71+0.08
—1.72+0.04

—1.96±0.05
—1.55+0. 18
— 1.42+0.04

—2. 16±0.11
—1.74+0.04

—1.42+0.05
—1.73+0.04
—1.93+0.05

—1.66±0.04
— 1.85+0.34
—1.68+0.05

—1. 26+0. 12
— 1. 31+0. 04

—1. 69±0.06
—0. 80+0. 06
—1. 79+0. 06
— 1.30±0.07
—1.34+0.13

—1.12+0.03

Z logM

(M®)

—0.4

—0.4
—1.7
—0.4
—0.4
——0.4

—0.7

—0.7
—0.7

—0.7
—0.4
—0.4

—0.4
—0.7

—0.7
—0.7
—0.7
—0.4
—0.7

—1.7
—0.4

—0.7
—0.4
—0.7
—0.7
—1.7
—0.7
—1.7

4. 10±0.19

3. 93±0.19

4.41±0.14
3.93+0.28
5. 14+0 .08
4. 29+0. 18
5 .03±0.06
5 .57+0 .04

5. 18+0 .08
5 .40+0 .04

4.78+0.05
4.48+0. 18

6.54+0.05
5 .25+0. 11
5. 13+0. 04

5.57+0. 05
5. 19+0.04
4. 82±0.05
5. 25+0.04
3.98±0.34
5. 69±0.05

5. 93+0. 13
5 .77±0.04

5 .08+0.06
6 .25+0.07
5 .08±0.06
5 .44+0.07
4.88±0.13

—1.7 5.94±0.03

ml
ml
ml
J

ml
1

(%)
ml
ml
ml

6

7
8

12
13
14
15
16

18
19
21

23
26
27
28
29

30
32

33
34
37

40
42

43
45
47
48
49

52

78.9
80.7

55.2
44.5

96.6
81.4
59.4

80.9
74.0
90.0
72.3

73.8
52.5
44.2

88.7
85.1
59.5
97.8
70.7
54.0
75.7

73.3
78.0
68.5
97.9
47.0
53.0
44.3

75.2

ml
ml
ml
ml

ml
ml
ml
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Tabla 5.2: (cont.) Valor medio y desviación típica del conjunto de soluciones de mayor
probabilidad para el caso de modelos de metalicidad menor que la solar y un 15 por

ciento de fotones Lyman escapando de la nebulosa.

Edad
(Ma)

11.46±0.47
10 .96±0.65
10 .72+0.54

12. 19+0.49
8 .36+1.24
8.98±0.47

6.06+0.27
12. 35+2.05

6. 53+0.34
12. 11+0 .67
11. 92+0 .54
13. 16+0 .67
9.36+0.87

12.80±1.23

6.93±0.94
8 .67+4.35
6 .09+0.31

logb

—2.05+0.08
—1. 81+0. 14

—1.50±0.07
— 1.79+0.06
—2.51±0.31
— 1.84+0.08
—1.80+0.13
—2.28+0.35

—2.07±0.14
—2.04+0.11
—1.03+0.04
—1.61±0.11
—1.83+0.18
—2.00+0.22
—2.05+0.33
—2.44+0.69

— 1.61+0. 25

Z IogM

(M®)

—0.7
—0.4
—1.7

—0.7
—0.4
—0.4
—0.4
—1.7
—0.4

—0.7
—1.7
—1.7
—0.4
—1.7
—0.4
—1.7

—0.4

4.63±0.08
4.35+0. 14
5. 19±0.07
4. 94+0. 06

3. 60±0.31
4.79+0. 09

4.62+0.14
4.04+0.35
4.63+0. 14
4.26+0.11

5.89+0.04
4.84±0.11
4.31+0. 18
4.30+0.22
3. 37+0. 33
3. 32±0.69
4.36+0. 27

5.2.3 Distribuciones espectralesde energía

En la Figura 5.2 semuestranlasdistribucionesespectralesde energía(SEDs;del in-

glés SpectralEnergyDistributions)medidasy el ajustecorrespondientea la solución

de mayorprobabilidad.Estasdistribucionesespectralesde energíahan sido norma-

lizadasal flujo medidoen la bandaB de Johnson.En estafigurase puedeapreciar

el excelenteacuerdoque proporcionael métododecomparacióndesarrollado,lo que,
así mismo, garantizala validez de las aproximacionesrealizadas.

53
56
58
59
60
62

64
65
66
68

70
74

75
76
77
78
80

f
(%)
66.8
66.3
63.5
82.7
53.6
51.2

62.7
71.0
61.4
74.6

83.9
76.6
37.6
43.6
56.2
45.6
41.7
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ml
Figura 5.2: Distribuciones espectrales de energía de las diferentes regiones de formación
estelar incluidas en la Tabla 5.2.
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Figura 5.2: (cont.) Distribuciones espectrales de energía de las diferentes regiones de

formación estelar incluidas en la Tabla 5.2.
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ml
Figura 5.2: (cont.) Distribuciones espectrales de energía de las diferentes regiones de

formación estelar incluidas en la Tabla 5.2.
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Figura 5.2: (cont.) Distribuciones espectrales de energía
formación estelar incluidas en la Tabla 5.2.
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Figura 5.2: (cont.) Distribuciones espectrales de energía de las diferentes regiones de
formación estelar incluidas en la Tabla 5.2.
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5.2.4 Edad, fuerza de brote y masaestelar

Dentro de este trabajo se obtuvieron las distribuciones de edad, fuerza de brote, masa

estelar y metalicidad empleandodiferentesconjuntosde modelosde comparación,

(1) modelosde metalicidadentre 1/50Z®<Z<2 Z®, (2) modelosde metalicidad
menor que la solar, (3) modeloscon un 15 por ciento y (4) con unafracción nulade

fotonesLyman escapandode la nebulosa.

Tal y como se apreciaen la Figura 5.3 no existengrandesdiferenciasentre
las propiedadesque se deducenasumiendouna fracción nula y un 15 por ciento

de fotones Lyman que escapande la nebulosa. Por otro lado, si se comparanlos

resultadosobtenidosusandomodelos de metalicidadmenor que la solar con los

obtenidosparael intervalocompletode metalicidades,se puedeapreciarque existe

un mayornúmerode regionescon edadesmayoresde 10 Ma y fuerzade brotemenor

del 1 por ciento en el primer casoque en el segundo.Puestoque la metalicidaddel

gasionizado (véasela Secc. 5.2.5) es claramentesubsolar,noscentraremosen los

resultadosobtenidosparael casodel conjuntode modelosconmetalicidadmenorque

solar. Todos los histogramasde frecuenciamostradosen la Figura5.3 seobtuvieron

a partir de los valoresmediosde la soluciónde mayorprobabilidadde cadaregión.

Lasmasasestelaresdeestafigurafueron calculadasa partir de la magnitudabsoluta

en banda K medidadentrode las aperturasdefinidasen la Secc.2.3.2, la fuerza de

brote y la relación masa-luminosidad obtenida para el cúmulo de solucionesde mayor

probabilidad. Dividiendo entonces estas masas entreel factor f correspondiente a

cada región se obtuvo la masa estelartotal del brotede formaciónestelar (véanse

la Secc. 5.2.2 y la Tabla 5.2).

En la Tabla 5.2 se muestran también los resultados obtenidosusandolos mo-

delos de metalicidadsub-solarpara un 15 por ciento de fotones que escapande
la región. Puestoque únicamentese disponíade modeloscon tres valoresde me-

talicidad menor que solar (1/50Z®,1/5Z®,2/5 Z®; Bruzual y Charlot 1996), el

análisis de clustering llevado a cabo proporcionó generalmenteuna solución para

cadauna de estasmetalicidades. Finalmente,el análisis de la componenteprin-

cipal puso de manifiestoque la dirección dentro del espacio(t,b,Z) que en mayor

medidareproducela varianzade los datosdentrode cadacúmulo de solucioneses

(uf,ub,uz)=(+0.707,+0.707,0.000).Estehechosugierela existenciade una impor-
tantedegeneraciónentreedady fuerzade brote,aunqueel intervalo dentrodel cual

se producedichadegeneraciónestárelativamentebien definido por nuestroconjunto



ml
ml

164 Capítulo5. La galaxiaBCD Mrk 86: Poblacionesestelares ml
de observables. ml

Finalmente,en la Figuras5.4, 5.5 y 5.6 se representanlasedades,fuerzasde mlbrotey masasestelaresde las estasregionesutilizandosímbolosdediferentetamaño

sobrela imagenHa de la galaxia. Así, en la Figura 5.4 el tamañode los símbolos
está relacionadocon la edad de los brotes, de maneraque símbolosde mayores ml
correspondena regionesmásjóvenes. Por su parte, en la Figura 5.5 el tamañode

los símboloses proporcionala la fuerza de brote y en la Figura 5.6 los símbolos ml
de mayor tamaño correspondena regionesde mayor masaestelar. Tanto en la

Figura5.3 comola Figura5.4 se apreciaque la edadde estasregionesestálimitada ml
al intervalo5-13 Ma, no existiendogradientessignificativosen edada lo largode las

diferentesestructuraspresentesen la imagenHa de la galaxia.

Puestoque a lo largo de esteanálisisse haasumidoque los coloresy flujos Ha ml
de estasregionesse puedenreproducirmediantela combinaciónde una población

subyacentea laquesesuperponeun brote,en aquellocasosen los quepudieraexistir ml
contaminaciónde poblacionesestelaresintermedias,la edad,fuerzade brotey masa

estelardeducidaspodríanpresentarimportantesincertidumbres.En estasituación ml
se encontraríanlas regiones#45, #49 y #59, cuyoscoloresestáncontaminadospor
la emisión de la componentestarburst. ml

5.2.5 Diagnóstico del gas ionizado ml
En la Tabla 2.5 se mostraronlos flujos de las principaleslíneasde emisión medidos ml
en seccionesde 4’!30x2765centradosen el máximo de emisión de la regióncubierta

por la rendija correspondiente. ml
A partir de la medidadel cocientede las líneas [Sir]A6716/[S n$N6731 se ob-

tuvó la densidadelectrónicadel gas ionizado en estasregionesteniendo en cuenta ml
prediccionesde Osterbrock(1989; véasetambiénZamorano1985). En aquellasre-

gionesdonde estecocienteno pudo sermedido se supusouna densidadelectrónica

típica de 102 cm3. Representaremos los cocientes de intensidad de líneas como ml
el cocienteen los nombresde ambaslíneas,es decir, [Síi]A6716/[Sií]A6731 indi-

cará J([S íí]A6716)/I([S u]A6731). ml
Porotro lado, enaquellasregionesdondefue posibledeterminarel valor del co-

ciente ([O ri’]A4959+[O ri’]A5007)/[O iír]A4363 se estimó la temperaturaelectrónica

siguiendoun procedimientosimilar al utilizado por Gallego(1995a)y anteriormente

ml
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Figura 5.3: Histogramas de frecuencia de edad (panel superior), fuerza de brote (panel

central) y masa estelar (panel inferior) de la regiones de reciente formación estelar. A
la hora de reconstruir estas distribuciones de probabilidad se emplearon únicamente las

soluciones de mayor probabilidad dadas en la Tabla 5.2.
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Figura 5.4: Distribución espacial de la edad de las regiones de formación estelar emple-

ando un código de símbolos de diferente tamaño sobre la imagen Ha de la galaxia. Los
círculos de mayor tamaño indican regiones más jóvenes.
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Figura 5.5: Distribución espacial de la fuerza de brote de las regiones de formación

estelar empleando un código de símbolos de diferente tamaño sobre la imagen Ha de la
galaxia. Los círculos de mayor tamaño indican regiones con mayor fuerza de brote.
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Figura 5.6: Distribución espacial de la masa estelar de las regiones de formación estelar
empleando un código de símbolos de diferente tamaño sobre la imagen Ha de la galaxia.

Los círculos de mayor tamaño indican regiones más masivas.
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por Pagel et al. (1992) y Zamorano (1985). En primerlugar se considerandostem-
peraturas,t y t2 (expresadasen unidadesde itf’ K), que estánrelacionadascon dos

regionesdiferenciadasde la nebulosa. La temperaturat corresponderáa la región

de 0111 y la t2 a la región de Orí, N u y Su. Definiendo

= ~e ~2, (5.5)

se obtiene

t = 1.432 {log R — 0.85 + 0.03 log t + log(1 + 0.0433xt
006)}’ (5.6)

donde

R — [Oíu]A4959+ [Our]A5007 (57)
[0”’]A4363

= 0.5 (r1 + 0.8). (5.8)

Por otra parte, las abundanciasquímicasde los diferentesiones se obtienen

aplicandolas siguientesexpresiones(ecuaciones7.9-7.13)

_____ ________________________ 25112 + log Ol-l- — log [OIII]X4959±[0111fX5007 + 6.174+ ~- t — 0.55 log t
_ 11/5

12 + log ~l- = log foíí1A3727 + 5.890 + ~ — 0.40 log t
2 + log(1 + 1.35x)Hl- H¡3

12 + log ~l- = log [OII~X3727 _ 0.307+ 0.726 + 0.02 log t2 + log 1+1.35xNl- [NII]X6548+[NII]A6584 ½ 1+0.116x

12 + log 0l-’ = log [OIII]X4959+[OIII]X5007 — 0.215— 0.355 — 0.13 log t7WTT NeIIIXSS6S

12 + log ~ — log [síí1A67í6+[síí1A6731+ 5.423 + 0.929 — 0 2
Hl- — 11/5 . 8 log t2 +log(1 + 1.39z).

Las abundanciastotales de oxigeno se obtienesumandolas abundanciasde 0+

y 0+±asumiendoque la abundanciade oxígenoneutroo en altosestadosde ioni-

zación es prácticamentedespreciable.La abundanciade N se obtienesuponiendo

quela razónN/0 es similar a la medidaparalos átomosunavez ionizados,N+/0+.

Finalmente,la abundanciade Helio se puedederivar teniendoen cuentalos cocien-

tes teóricosentre las diferenteslíneasde recombinacióndel Hidrógeno y del Helio

paraunasmismascondicionesdel gas. Así, lasabundanciasde helio una y dos veces

ionizados,y+ y y++, se puedendeducira partir de la intensidadde ciertaslíneasde
recombinación de He y He u y de la línea Hff aplicandolas siguientesrelaciones

y~—2.040t
0’3 He1Á4471 (5.14)

11$

y~—0.738t023He1A5876 (5.15)
H¡3
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= 2.580 ~0.25 HeiÁ6678 (5.16) ml
H¡3

= 0.084t0’4HeuÁ4686 (5.17) ml
H/3

Sin embargo,debidoa la naturalezametaestabledel nivel de He1 2~S es necesario ml
corregir las abundancias iónicas anteriores. De este modo, la fracción total en masa

de Helio viene dada por

ml1 — 20 (O/H) (5.18)Yss4y

Un resumen de las densidades electrónicas, temperaturas y abundancias químicas

mlobtenidasse proporcionaen la Tabla 5.3.

Finalmente,se compararonlos cocientesde líneasmedidoscon las predicciones

mlde modelos de fotoionización. Los modelos utilizados fueron aquellos desarrollados

por Martin (1997) a partir de las prediccionesdelprogramaCLOUDY. La abundancia

de nitrógeno respecto a oxigeno utilizada fue log (N/O)=—l.5. La abundanciade ml
carbono fue fijada teniendo en cuenta los resultados empíricos de Garnett et al.

(1995). La abundancia de oxígeno frente a hidrógeno fue 0.2 (O/H)®. ml
En la Figura 5.6 se representandiferentescocientesde líneas de emisión

[OíI]A3727/[Oiu]A5007, [OIu]A5007/Hfl, [Nu]A6583/Hct y [Su]AA6717,6731/Ha, ml
corregidosde extinción, junto con las prediccionesde los modelos. Se handibuja-

do aquellosmodeloscon temperaturaefectivaen el intervalo de 40000Ka 50000K

y parámetrosde ionización entre logU=—1.91 y logU=—4.60. Las lineasconti -ml
nuasunen puntoscon la mismatemperatura(isotermas)y diferentesparámetrosde

ionizaciónentre logU=—1.91y —4.60 a intervalosde 4.7 en U, empleándoselíneas ml
progresivamente más gruesas para mayores temperaturas. Por su parte, la lineas

discontinuas unen puntos de igual parámetrode ionizacióny diferentetemperatura. ml
En todos estos diagramas el parámetro de ionización crece de derecha a izquierda.

En el caso de la Figura 5.6a se muestra también el cambio en los cocientes de inten-

sidadde lineasa lo largodel ejemayorde la burbujaMrl=86-E (véasela Secc.6.2.2) ml
de Norte a Sur.

Tal y como se sugiereen el trabajo de Martin (1997), la gran discrepancia ml
observadaentre los cocientesde líneasmedidosy predichospor los modelosde fo-

toionización indica la presenciade un mecanismo(o mecanismos)adicionalesde ml
excitaciónde las lineas. Estadiferenciano puededebersea una menormetalicidad

de las regionesde formaciónestelar,pueslos modelosde menor metalicidadpro- ml
porcionandiferenciasaún mayoresrespectoa los cocientesmedidos(véaseMartin

ml
ml
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Figura 5.6: Cocientes de intensidad de las líneas de emisión para aquellas regiones con ml
la extinción del gas medida. Se han representado las predicciones del modelo de fotojo-

mlnizacién CLOUDY para temperaturas efectivas de 50000, 45000 y 40000 K y diferentes
parámetros de ionización entre log U=—1.90 y —4.60. Las líneas continuasde esta
figura conectan zonas con igual temperatura efectiva y distinto parámetro de ionización,
siendo progresivamente más gruesaspara temperaturas efectivas mayores. Por su parte,
las líneas discontinuasunen regiones de distinta temperatura pero idéntico parámetro ml
de onizacion.

a

ml
~n a ml

ml
ml

1997). De la Figura 5.6 sededuceque la contribuciónde dichomecanismoadicional ml
es mayor en el casode las regionesde formaciónestelar#45, #54 y #70. En este

último caso,la anomalíaen lamedidade los cocientesesmuy probablementedebida

a la excitaciónpor choquespresenteen las paredesde la burbujaMrk 86-E. Por su ml
parte,en el casode la región #54 la discrepanciapuedese debidaa la contaminación

de su emisiónpor el lóbulo nortede estamismaburbuja. ml

5.2.6 Comentarios sobre algunasregiones ml
*9, *10, *12, *22, *55, *5% *79, *84 y *85: Estasregionessecaracterizan ml

por una intensaemisión Ha, siendoprácticamenteindetectablesen las bandasde

continuo. ml
En algunoscasos(#9, #10, #12, #22, #55 y #57) estasregionespodríanser

pequeñasnubesde gasde altadensidadque estánsiendofotoionizadaspor cúmulos ml
estelaresdistantes.En ese casodichasregionesdeberíanestarsituadasen regiones

ml
ml

—1 —0.5 0
log [Sil] / Ha

—1 0
log [OllJ/ [0111]
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de emisión Ha difusa.

Por otro lado, en las primerasetapasde la evoluciónde un brotede formación

estelarlas anchurasequivalentesen Ha puedenllegara serdel ordende íoooÁ. Así,
aquellasregionesde formaciónestelarcon bajafuerzade broteque seencontraran

en dicho estadioevolutivo serianúnicamentedetectablespor su emisión en Ha u

[OuijASOO7. Este podríaser el casode las regiones#79, #84 y #85.

*26 y *27: Estasdos regionesformanuna asociaciónmasivay de estructuramuy
compleja (Gil de Paz et al. 1999a;véasetambiénel Capítulo 6). El modelo que

proporcionaun mejor ajustea los coloresy flujo Ha medidosen la región#26 co-

rrespondea una edadde ‘-‘-10 Ma y una elevadafuerzade brote. Por otra parte, la

región#27 aparentaserun brotemásjoven (‘-‘-‘5 Ma) y conunafuerzade brotesigni-

ficativamentemenor. El perfil develocidadtanpeculiarobservadoen estasregiones

(Gil dePazet al. 1999a)sugieretambiénla posibilidaddequeestaasociaciónforme

partede un sistemaestelarindependienteque pudo habersefusionadoen el pasado

con Mrk 86. A la vista de la Figura 5.7 no essencillo establecersi la emisión Ha

observadaprovienede la fotoionizacióndel cúmulo estelar#26, #27 o de ambos.

Paraestetrabajo hemosasumidoque los flujos Ha de estasregionescorresponden

a las emisionesobservadasal nordeste(región #26) y sudoeste(región #27; véase
la Figura 2.12).

Figura 5.7: Regiones de formación estelar #26 y #27 en las bandas E, R, Ks y
Ha. El Norte en esta imagen se sitúa arriba y el Este a la izquierda. La escala de la
imágenes es 0Q333 pixeL’. La sección mostrada representa aproximadamente una región

de 0.Skpcxo.6kpc.
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*42, *70 y *18: Estasregionesson,respectivamente,los precursoresde las bur- ml

bujasMrk 86-A, Mrk 86-B y Mrk 86-C (véasela Secc.6.2), respectivamente.Tal y

como indican los resultadosmostradosen la Tabla 5.2 estasregionesposeenpropie- ml
dadesbastanteextremas,así, la región #70 poseela mayorfuerzade brote (excep-

tuandoel starburstcentral)mientrasque la región~l8 es la másjoven de todaslas ml
regionesestudiadas.

ml
5.3 Componente starburst ml
Finalmente,se estudióla región clasificadapor Papaderoset al. (1996a) como la ml
componentestarburst(véasela Figura2.12). En la imágenesde continuoBVRJHKs
estacomponenteaparececomo una regiónbrillante y extensasituadade coordena-

dasAR(J2OtiO)=8h13m14s.69y DEC(J2000)=±450591211./9.El color E — R medido ml
por Papaderoset al. (1996a) paraestaregión fue de 0W”, muy similar al color
integradomedido en galaxiasde tipo morfológico Scd e Im (Fukugitaet al. 1995). ml
Esto indica la existenciade una poblaciónestelarintermediao de una población

joven sobxeimpuestasobreuna poblaciónestelarmásevolucionada.Se midieron las

mlmagnitudesy coloresmedidosdeestaregiónempleandola aperturarepresentadaen
la Figura 2.12, que correspondea 1 e-folding del máximo de emisiónde estaregión
segúnsedeterminópor medio del programaCOBRA. Las magnitudesy coloresque

semuestranen la Tabla 2.6 no estáncorregidosde extinción y la magnitudabsoluta

en bandaR, M~, secalculósubstrayendola contribucióna la emisiónprocedentede ml
la poblaciónsubyacente.En la Secc.2.3.3 se describenla aperturasempleadaspara

determinarlos índicesespectroscópicosque se indican en la Tabla 2.6.

mlA la horade determinarlas propiedadesde estacomponenteestelarsecompa-
raron los coloresmedidoscon las prediccionesde los modelosdesarrolladosparael

estudiode las propiedadesde las regionesde formaciónestelar(véasela Secc.5.2.2). ml
En estecaso,puestoque la regiónque pretendemosestudiarno presentapráctica-

menteemision Ha, el término de anchuraequivalentede Ha no fue incluido en la ml
expresióndel estimadordemáximaverosimilitud.

Sin embargo,acausade estaprácticamentenulaemisióndel gasionizado,no se ml
pudo determinarsu extincióninterna,por lo queel procesodemaximizaciónllevado

a caboincluyó el cálculodel excesodecolor del continuoestelar.Se muestrearonex- ml
cesosde color en el intervalo

0Q~1Qm, siendola extinciónGalácticaparaesteobjeto

ml
ml
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Histogramas de frecuencia de edad (panel a), fuerza de brote (panel b),

exceso de color en el continuo (panel c) y masa estelar (panel d) para la componente
starburst. En el eje de ordenadas se representa el número de partículas de la simulación

de Monte Carlo.
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del orden de 0.05”’. Así, paracadauno de los io~ puntosgeneradosen el espacio ml
de observablessedeterminóel excesode color, edad,fuerzade brotey metalicidad

que mejor reproducíanlos valores medidos. Debido al amplio intervalo espectral ml
cubiertopor nuestrasobservacionesfotométricasestemétodose mostrómuy fiable

a la hora de estimartodasy cadauna de dichaspropiedades. ml
Tras realizarestacomparaciónseobtuvierontres cúmulosde solucionesen el

espaciode edad,fuerzade brote,metalicidad,y en estecasoademás,excesode color, ml
i.e. (t,b,Z,E(B—V)). Dos de estastressolucionesmostraronprobabilidadesmenores

del 1 por ciento. Las distribución de propiedadespara el cúmulo de soluciones

mlrestantese muestraen la Figura 5.8 donde se apreciaque la edad (panela) del
starburstes aproximadamente30 IVIa y la fuerzade brote(panelb) del 20 porciento.

Se observa,así mismo, que el excesode color estámuy claramentedelimitadoentre ml
0.06 y

008m (panelc). La edaddeducidaconcuerdaperfectamentecon la evidente
ausenciade emisión Ha en esta región. En efecto, la anchuraequivalentede Ha ml
predichapor los modelosdesíntesisevolutivaparaunaregióncon estaspropiedades

seríainferior a 2 A paracualquiermetalicidadestelar. ml
A fin deconfirmar los valoresdeterminadosa partir del análisisde los colores

óptico-infrarrojos,se compararon,así mismo, los valoresobtenidosparalos índices

mlD4000, Mg2, anchuraequivalentede H¿, Fe5270y Fe5406con los predichospor los
modelos.La medidade estosíndicesse llevó a cabomedianteel programaINDEXFITS

distribuido dentro del paquetede reducciónRED\WE (Cardiel et al. 1998), tal y ml
comose explicó en la Secc.2.3.3 (véansetambiénlas Figuras2.14 y 2.15).

Desafortunadamente,en el casode los índicesespectroscópicos,únicamentese ml
pudo disponer de las prediccionespara modelosde poblacionesestelaressimples.

Fue necesario,por tanto, obtenerlas expresionesparalos indicesde una población ml
compuestaa partir de los índicesindividualesde sus poblacionessimples,surelación

masa-luminosidady la fuerza de broterelativa. De estemodo, parael caso de un

mlíndice molecularcomo el de Mg2 (véaseGorgaset al. 1993),el índice compuestose
puedeobtenercomo

~+ 1b Mill0 10—O4(Mg2~—Mg20) ml
Mg2 Mg23 — 2.Slog b MLRU

1 + 1—b ML& (5.19)
l~ MLRU ml

donde Mg2,,, y Mg23 son, respectivamente,los índicesespectroscópicosde las po-

blación estelar subyacentey del starburst, MLRU y MLR3 sus relacionesmasa- ml
luminosidaden el continuo y b la fuerzade brote.

ml
ml
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En el caso de un índice atómico (anchuraequivalentede HÓ, Fe5270,Fe5406),

el indice compuestose puedeescribir

EW(H6) =
(1 — b)MLR5EW(H3)~+ b MLRUEW(Hc5)S

(1 — b)MLRS+ b MLRU

donde EW(HÓ)II y EW(H3), son, respectivamente,las anchurasequivalentesde la

poblaciónsubyacentey de la componentestarburst.

Tabla 5.4: Predicciones para los índices espectroscópicos de una población estelar com-
puesta y comparación con los observados en el caso de la componente starburst.

Metalicidad

Subyacente

del starburst: Z=2/5 Z0

b=0.2 b=0.1
Mg2 0.186 0.042 0.054 0.066 0.06

EW(H5)(Á) 2.91 6.18 5.89 5.59 6.0
2.01 1.14 1.19 1.24 1.38

Fe5270(Á) 2.508 0.625 0.95 1.23 1.20
Fe5406(A) 1.369 0.371 0.54 0.69 0.74

Metalicidad del starburst: Z=1/5 Z®

Subyacente starburst Compuesta Observada

b=0.2 b=0.1
Mg2 0.186 0.035 0.048 0.062 0.06

EW(H3)(Á) 2.91 6.43 6.11 5.78 6.0
2.01 1.16 1.21 1.26 1.38

Fe5270(A) 2.508 0.723 1.03 1.29 1.20
Fe5406(A) 1.369 0.374 0.54 0.69 0.74

starburst Compuesta Observada

Finalmente,el indice D4000 (Bruzual1983; Gorgaset al. 1999),definido como

f
4O5O(l+z) A2fxdA

= (5.21)
f395O(l.]o:) A2fAdA’

f405O(l+z) A2f~~dA
4250(1-i-z) —

f4O5O(l+Z) A2fx,sdA
4250(1±z)

1 — b MLRS

b MLRU’

(5.20)

y tras asumirque

(5.22)
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donde fx,~ y fA. son los flujos por unidad de longitud de onda de la población ml
subyacentey el starburst (fx=fx~,+fxs), se obtienela siguienteexpresiónparael
índice D4000 de una poblacióncompuesta, ml

= (1 — b)MLRS+ b MLR~ . (5.23) ml
(1— b)MLRs(~4j ,,) +b MLRU(D4

1
000,0

ml
La relacionesmasa-luminosidaden el continuoutilizadasen el caso del indice Mg

2,

EW(H5) y D4000 fueron lascorrespondientesala bandaB de Johnson.Suvalor, res -ml
pectivamenteparala poblaciónsubyacentey la poblaciónjoven (MLRU y MLRS),

fue de 3.436 y 0.084Mo/LB ~ (BC96 paraZ=2/SZ®), usandoM~®=5.51 (Wort-

mlhey 1994). Por su parte, el caso de los índicesde hierro se utilizó la luminosidad
predicha en banda V, MLR,,v=2.80Mo/L~o y MLR5,v=0.0147Mo/L~,o para

Z=2/SZ® y considerandoMvo=
4.84 (Worthey 1994). ml

Usandoestasexpresionesy los valoresde los índices y las correspondientes

relacionesmasa-luminosidadpredichaspor los modelosparalas poblacionessimples ml
seobtienenlos resultadosmostradosen la Tabla 5.4. Los valoresobtenidossonmuy

similares a los medidospara estacomponente.Sin embargo,puestoque la región ml
cubiertapor la rendija (#4b) y por la aperturadondese midieron los coloresson

diferentes,la fuerza de broteque se obtienea partir de los índicesmedidoses li-

mlgeramenteinferior (b=10 por ciento) a la deducidaparalos colores. Es necesario
teneren cuenta,además,que posiblediferenciasen la normalizacióndeestosíndices

en los modelosde BC96 respectoa los medidosparaestetrabajopuedenintrodu- ml
cir pequeños errores sistemáticos, que nos permiten únicamente sacar conclusiones

cualitativas de los mismos. ml
Es claro, sin embargo, tanto a partir de análisis de los colores óptico-infrarrojos

como los índices espectroscópicos, que este análisis confirma la hipótesisde que la ml
componente starburst representa un brote de formación estelar de unos 30 Ma de

edad superpuesto a una población estelar evolucionadacon una fuerza de brote

del 20 por ciento. Usando la relaciónmasa-luminosidadpredichaparala población ml
estelar compuesta, la fuerza de brotededucidade los colores,y la magnitudabsoluta

medidadentrode la aperturacorrespondientese deduceque la masaestelartotal ml
de dicho broteseriade 1.5x107M®. Estevalor se obtuvoutilizando un factorf de

0.619 (61.9 porciento) deducidodel mismomodoqueparalas regionesde formación ml
estelarreciente(véasela Sece. 5.2.2).

ml

ml
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5.4 Conclusiones

A lo largo de este capitulo se han analizadolas propiedadesde tres poblaciones

estelaresdiferenciadas:

• La poblaciónsubyacente,que muestraun perfil de brillo exponencial,perfi-

les de color planos, una edad de entre 5 y 9x109añosy una relaciónmasa-

luminosidadaproximadade 0.87Mo/L~® en la bandaK.

• Las regionesde formaciónestelar,con edadesentre5 y 13 millones de años,
fuerzasde brote del orden del 1 por ciento y bajasmetalicidadesparael gas

ionizado (1/10-1/20Z®).

• La componentestarburst, situadaen las regionescentralesde la galaxiay que

poseeuna edadde 30 Ma, una fuerzade brote del 20 por ciento y una masa

estelartotal de 1.5>407M®.
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Capítulo 6
La galaxia compactaazul Mrk 86:
Cinemática

6.1 Campo de velocidad global

6.1.1 Espectroscopia de rendija

A lo largo de estasecciónse analizarála cinemáticadel gas ionizadoen Mrk 86

a partir de la medidade los desplazamientosDoppler de las principaleslíneasde

emisióndel gasobservadasen los espectrosde rendija (véasela Secc.2.1.3). Con el

fin de determinarlos desplazamientosy las correspondientesvelocidadesradialesse

empleó la tareaRVIDLINES de JRAF sobrecadauno los espectrosde rendijaobte-

nidos. En el caso de los espectrosen el rangoazul (b) se midieron las posicionesde

las líneas[On]A3727, H¡3, [Oiii]A4959, [Oin]A5007, y paralos espectrosen el rango

rojo (r) las líneas[Oni]A5007, [N ii]A6548, Ha, [N ii]Á6584, [Sii]A6717 y LS ii]Á6731.

Tras realizaresteanálisis,empleandoseparadamentelíneasprohibidasy de recom-

binacióny comprobarseque en amboscasosse obteníanresultadosconsistentes,se

utilizaron conjuntamentelos dosgruposde líneasde emisión. El valor medio de la

velocidadradial del gasen cadapunto seobtuvo pesandolas velocidadesmedidas
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paracadauna de estaslíneascon su intensidadrelativa. El error en la velocidad U’
radial seestimócomo la desviacióncuadráticamediade las velocidadesobtenidas

en las diferenteslíneas. U’
A partir de estasvelocidadesy las posicionesde las rendijasmostradasen la

Figura2.1 se reconstruyóel mapaen velocidadradialbidimensionalmedianteeluso U’
de la tareaXYZTOIM de JRAF. Estatareapermiteobtener,a partir de una lista de

posicionesy velocidades,unaimageninterpoladadel mapadevelocidadradialde la U’
galaxia. En nuestrocasoutilizamosunainterpolaciónpor polinomiosde Chebyshev

de segundoorden que incluyó términoscruzados.El análisisposteriorde estemapa

U’mostré un campode velocidadradial característicode un sólido rígido con una
velocidadangularcentral de Q=34kms’ kpc’ con ángulode posiciónparael eje

de rotaciónde AP~780. U’
En la Figura 6.1 (panelesa-f) se muestranlos perfiles de velocidad radial

obtenidosa lo largo de las rendijas situadasmás próximas al ecuadorgaláctico U’
(AP~120),estasson, #9R, #7R, #2b, #2r, #4b, #4r. Estosseis paneleshan sido

ordenadosde modoqueel panela correspondea la rendijasituadamásal Oestey el U’
panel fa la situadamásal Este. La rendija #4b esla situadamás cercadel centro

galáctico, definido como el centro de las isofotasexternasen bandaR (véasela

U’Secc.2.3.1). El Norte en la direcciónespacialde cadarendijasesitúaen el extremo
izquierdo del correspondientepanel.

Los panelesa y h (rendijas#9R y #7R) muestrandoscomponentesde ve -U’
locidad claramentediferenciadas,un gradientemuy pronunciadosuperpuestoa un

gradientedel mismosigno peromássuave(véasetambiénla Secc.6.1.2). El gradien -U’
te más pronunciadopareceestarasociadoa las regiones#26 y #27, caracterizadas

por una intensaluminosidad en banda1< y alta actividad de formación estelar U’
[EW(HcQr~4OOA]. El incrementoen el gradientede velocidad observadoen estas
regionespuedeser causadopor un aumentoen la densidadlocal de masa,debido, U’por ejemplo,a la presenciade la nubemoleculardensadondeestaríateniendolugar
la formaciónestelarobservadaen las regiones#26 y #27. Sin embargo,estetipo de

perfil tambiénpodríaestarcausadoporunagalaxiade pequeñamasaquese hubiera U’
fusionadocon Mrk 86 y que mostraríaun campode velocidadindependiente.En
particular,esteescenariofue propuestopara 1 Zw 18 (Skillman y Kennicutt 1993) U’
y II Zw 40 (van Zee, Skillman y Salzer 1998). En estecaso, la fusión podría ser
responsablede la activaciónde la formaciónestelaren las regiones#26 y #27.

J
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Figura 6.1: Perfiles de velocidad radial heliocéntrica comparados con los perfiles en
luminosidad en banda K y anchura equivalente de Ha. a) Rendija #9R. b) Rendija

#7R. c) Rendija #2b. d) Rendija #2r. e) Rendija #4b. f) Rendija #4r. En el caso de
tos paneles e y f se marcaron con símbolos especiales las posiciones correspondientes a
la burbuja Mrk 86-B que se muestran en la Figura 6.17. Aquellos puntos representados

con un círculo abierto indican que la velocidad se dedujo a partir de la posición de una
única línea de emisión. El máximo en la anchura equivalente de Ha se ha tomado como
referencia de distancias en el caso de los paneles a, b, c y d. En el primer caso este
máximo se corresponde con la región #26 y en el resto con la región #27. Las distancias
en el caso de los paneles e y f están referidas a la estrella de campo próxima. Los paneles
inferiores de cada figura representan los residuos respecto al gradiente ajustado.
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Tabla 6.1: Gradientes de velocidad w0 (medidos a lo largo de la posición de las rendijas) U’
y w (proyectados a lo largo del ecuador galáctico). Las distancias a lo largo del eje de U’
rotación, d, se midieron respecto a la posición del centro de las isofotas externas en
banda R. El valor central fue obtenido a partir del mapa de velocidad radial interpolado. U’

d (kpc) w0 (km s
1 kpc””)

Comp. plana/pronunciada

w (km s-~ kpc’)

Comp. plana/pronunciada

Rendija

1.03 55+4/8+3 56+5/8+3 #9R
0.85 69±5/18±2 70+5/19+2 #7R

0.73 21+4 21±4 #2r
0.73 22+5 22±5 #2b
0.00 34+5

—0.12 33+4 33+4 #4r

Por otro lado, las componenteplanaobservadaen los espectros#9R y #7R,

junto con los perfilesobtenidosa lo largo de las rendijas#2b, #2r y #4r, estarían

relacionadoscon el campo de velocidad global de la galaxia. En la Tabla 6.1 se
dan los valores medidosde los gradientessobre las rendijas,w

0, y los gradientes

proyectadossobreel ecuadorgaláctico,w, a partir del ángulo deposición deducido

anteriormenteparael mismo,w0=w >< cos(AP~~12o).Aquellasregionesafectadaspor

movimientoslocalesdel gas (véasela Secc.6.2), no seincluyeronen el cálculo de los

gradientesdevelocidad. En la Tabla6.1 se apreciaquela componentemássuavedel

gradientede velocidadradial crecede 10kms
1kpc’ en las regionesmásexternas

a aproximadamente34kms”’1 kpc1 cercadel ecuadorgaláctico. En la Secc. 6.1.4

compararemosestecambio en el gradientede velocidadradial con el esperadoen el
casode que el gasionizadode estagalaxiaestuvieradistribuido en un disco plano.

6.1.2 ObservacionesFabry-Pérot

Los resultadosdescritosen la secciónanteriorsonmuy similaresa los obtenidosa
partir de la imagenFabry-Pérotde la galaxia. Siguiendoel procedimientodescrito

en la Secc. 2.2.4 se obtuvieronlos mapasde velocidadradial, dispersiónde veloci-

dades,intensidadde líneay de continuo,con sus correspondienteserrores(véasela

Figura2.9). El mapade velocidadradial obtenidoindica de nuevoclaramenteque

estagalaxiaposeeen susregionescentralesun campode velocidadpropiodeun sóli-

U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
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do rígido conuna velocidadangularcentralaproximadade 34kms”’~ kpc. El ángulo

de posiciónobtenido parael ecuadorgaláctico (5~1Oo) es,sin embargo,ligeramente

menoral obtenidoa partir de las observacionesde espectroscopiade rendija.

A fin de obtener información cuantitativatanto de este mapade velocidad

radial como de los gradientesde velocidadmedidosen la Secc.6.1.1 se procedióa

modelizarla distribuciónde masade la galaxia.

6.1.3 Perfil de densidad de masa de la galaxia

Figura 6.2: Perfiles de densidad de masa para el caso de An,interna=O.Om (izquierda)y

AB,internaO.Om(derecha).Se han representadoel perfil de masa total (línea continua),
la contribución de la masa estelar asociada a la componente subyacente (líneapunteada),

al starburst (5 puntos-raya),el gas (línea diseontinua;incluyendo hidrógeno neutro y

helio neutro) y materia oscura (punto-raya). En el caso de la materia oscura se han
mostrado las predicciones para una escala espacial, RDM, de 0.5 kpc (línea delgada) y
3kpc (línea gruesa).
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En primer lugar se consideróque la masatotal de la galaxiaestáconstituida

por cuatrocomponentesbásicas,la masaestelar,el gasneutro,el gasmoleculary

la materiaoscura. A continuaciónestudiaremospor separadocadauna de estas

componentes.En las Figuras6.2 y 6.3 semuestran,respectivamente,los perfiles
de densidadde masay masaintegradacorrespondientea cadaunade estascompo-

nentes.

5 6 5 6



Capítulo 6. La galaxiaBCD Mrk 86: Cinemática

Figura 6.3: Masa integrada para el caso
ABinterna=O.

2Om (derecha)y escala espacial del
El significado de las líneas es el mismo que en la
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de AB,interna=O.om (izquierda) y
perfil de materia oscura RUM=1 kpc.
Figura 6.2.
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Componente estelar

Del análisisde los perfilesde brillo superficialen bandasB y R de un total de 14

galaxiasBCD, entreellas Mrk 86, Papaderoset al. (1996a) encontraronque estos
perfiles podíanser ajustadosmediantetres componentesdistintas, subyacente,pía-

teau y .starbunst.Usandoun procedimientonuméricode desproyecciónestosautores
obtuvieronlas densidadesde luminosidadcentraly las escalasespacialesparacada

una de estascomponentes.Dichascomponentes,tal y como sepuso de manifiesto

en el Capítulo 5, estánrelacionadascon tres poblacionesestelaresdistintas. En

este apartadoanalizaremosúnicamentela poblaciónsubyacentey la componente

starburstpuestoque la contribucióna la masatotal de la galaxiade la componen-

te platean —formadapor regionesde edadmenor que 10 Ma— se puedeconsiderar

despreciable.

Siguiendolos resultadosde Papaderoset al. (1996a) podemosasumir quelas

componentessubyacentey starburtst poseen,respectivamente,perfiles de masade
tipo exponencialy gausiano,de modo que

pE(r) = PE,O exp (—r/ct)

ps(r) = p
5,0exp

(6.1)

(6.2)

dondect=1.Okpc(Papaderoset al. 1996a) y ‘y=0.2kpc. El valor de la constante‘y
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correspondeal radio a 1 e-folding de la componentestarburstdadoen la Tabla 2.6.

Haciendouso de las luminosidadescentralesmedidaspor Papaderoset al.

(1996a)parala componenteexponencialy el starburst,

1E,o = O.28L0,Bpc”’3 (para d = 7.0kpc) (6.3)

1s,o = 2.27L®,~pc”’3 (para d = 7.0kpc) (6.4)

y teniendoencuentaque la distanciaadoptadapor Papaderoset al. (1996a)fue de

7.0Mpc, frente a los 8.9kpc adoptadosparaestetrabajo, obtenemos

= 0.22Lo,~pC3 (para d = 8.9kpc) (6.5)

ls,o = 1.79L®,
8pc”’

3 (para d = 8.Okpc) (6.6)

Puestoque no conocemosla extinción del continuo estelaren el casode la compo-

nentesubyacente,al igual que se hizo en la Secc.5.1, se estudiaronporseparadolos

casosde Ainterna,BO.Om y
020m• De estemodo, a partir de estosvalores,del valor

medio de Ainterna,B r±O.O7mestimadoparala componentestarbursty las correspon-

dientesrelacionesmasa-luminosidad(véasela Secc.5.1.2), sededujo

PE,O = 22.70atHcm”’
3 (para Ainterna,B = 0.2cm) (6.7)

PE,o = 30.58 at
11 cm”’

3 (para Aintorna,B = 0.00”’) (6.8)

ps,o = 6.45 atH cm”’3 (6.9)

Hidrógeno neutra

De acuerdoa los resultadosde la exploraciónWHISP’ seasumióquela distribución

del hidrógenoneutroenMrk 86 sigueun perfil exponencial.Deestemodo, utilizando

el procedimientode desproyeccióndesarrolladopor Papaderoset al. (1996a) para

el óptico

prn(r) = Prn,o exp (—r/Rrn) (6.10)

donde PHI,o c±0.7at
11cm”’

3 y R~
1 =t2.0kpc. Este procedimientode desproyección

presuponequeel medioes ópticamentedelgado,lo que secumplecon todaseguridad

en el caso de la emisión en la línea de 21cm. Finalmente,a fin de teneren cuenta

la contribucióndel Helio neutroasumimosMg~=Mn1+HeI=l.
34XMHI.

‘http://www.thales.astro.rng.nlSwhisp/Database/
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Hidrógeno molecular U’
Sageet al. (1992) obtuvieronun cocienteM(H2)/M(HJ) paraMrk 86 de 0.03. Por U’

tanto, podemosasumirque el efecto de la componentede gas molecularen el

potencialde la galaxiaes despreciable. U’
Materia oscura U’
Finalmente,seconsideróel efectode la materiaoscurasobreel campode velocidad

global. Siguiendolos trabajosobservacionalesmásrecientes(Salucciy Persic 1997; U’
Flores y Primack 1994; Moore 1994), asumimosque el perfil de materiaoscura

de la galaxiaposeíauna región central de densidadaproximadamenteconstante U’
denominadacore. El trabajoteórico de Navarro,Eke y Frenk (1996) sugiereque la

formaciónde estecore pudo ser debidaal efectode los vientos de supernovasobre U’
los perfilesde materiaoscurafría (CDM, del inglés Coid Dark Matter).

Tantoel perfil de densidadde esferaisotermamodificado(véase,e.g. Binney U’
y Tremain 1987) como el perfil empíricodefinido por Burkert (1995) incluyen di-

cho core y reproducenrazonablementebien las observaciones.En nuestrotrabajo

utilizamosel primer perfil U’
PDM(T) = Pmv~o (6.11) U’

Así mismo, Burkert (1995; véasetambién MacLow y Ferrara1999) demostróque

la densidadcentralPDM,O de esteperfil estárelacionadacon la escalaRDM segúnla U’
expresión

PDM,O = 2.7 x i0
7 M® kpc3, (6.12) U’

por lo que esteperfil poseeun únicoparámetrolibre. En la Figura6.2 se muestran U’
los perfiles de masapara dos valoresextremosde la escaladel perfil de materia

oscura,RDM=O.5 y 3kpc. U’

Los perfiles de densidadde masamostradosen la Figura 6.2 evidencianque tanto U’
paraRDM=O.S kpc comopara3 kpc elperfil demasaestádominadopor la población

estelarsubyacentehastadistanciasde aproximadamente4 kpc. Por su parte,en la U’
Figura 6.3 se apreciaque la masaintegradade la galaxia viene dominadapor la

U’
U’
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Figura 6.4: Ángulos de posición i

en el ecuador de la galaxia (#1
posición del ecuador galáctico.

e 4 y coordenadas x e y de dos regiones H u situadas

y #2). El plano relleno en color gris representa la

e2

abs

componenteestelarinclusopara distanciasde 6 kpc. Estaafirmación,sin embar-

go, estábasadaen la suposiciónde que la componenteestelarpresentala misma

distribuciónespacialhastadistanciastan alejadas.

Curva de velocidadradial

La obtencióndel perfil demasade la galaxianospermitióderivarla curvade veloci-

dadcircularde la galaxia,y asumiendodiferentesdistribucionesparael gasionizado,
la correspondientecurvade velocidadradial. Finalmente,estacurva de velocidad

radial se comparócon el perfil de velocidadmedido a lo largo de la rendija #4r,

situadamuy próxima (r.-.s3”) y a lo largo del ecuadorgaláctico.

Parapoderllevar a cabodichacomparaciónfue necesariosuponerqueel movi-

mientodel gasionizadoasociadoa lasregionesH vi de estagalaxiaestásoportadopor

rotacióny que el centrodinámico de la galaxiacoincidíacon el centrofotométrico,

definidocomo el centrode las isofotasexternasmedidasen la imagenR.

Puestoquela emisióndel gasionizadoseproduceen regionesH II individuales,

la componenteproyectadade la velocidadcircular dependeráde la posición de la
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Figura 6.5: Curva de velocidad radial para una densidad central de la componente
subyacente de PE,o=25 atH cm’3 y una escala para la componente de materia oscura
de RDNI=sl kpc. El significado de las lineas es el mismo que en la Figura 6.2. Se han
representado las predicciones para diferentes inclinaciones del disco de gas ionizado.

Las velocidades radiales representadas corresponden a aquellas medidas a lo largo de la
rendija #4r.
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región H u correspondiente,es decir, de la distribucióndel gasionizadoen la galaxia.

Se asumió,primeramente,que el gasionizado estadistribuido en un disco delgado

de inclinacióni. Esteángulomide la inclinacióndel ejede rotaciónrespectoal plano
del cielo (i.e., i=00 paraun discode canto). En la Figura 6.5 se muestrala curvade

velocidadradial paradiferentesinclinaciones,i=30, 45, 600.

En la Figura 6.4 se han definido los ángulos i, 4, y las coordenadasx e y que

describenla posiciónde unadeterminadaregión H u en la galaxia.Bajo la hipótesis

de disco delgado,si i ~ únicamenteaquellasregionescon 4 ~ podríanobservarse

a lo largo e la rendija#4r.

Sin embargo,si la galaxiatuviera una inclinación i=00, regionesH II con di-

ferente ángulo i
0 podríanhabersido observadasa travésde estarendija. En esta

situaciónpodríanobservarseregionescondiferentevelocidadradial en la mismapo-
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Figura 6.6: Curva de velocidad radial para una densidad central de la componente
subyacente de PE,o=25 at~ cm y una escala para la componente de materia oscura
de RDM=l kpc. El significado de las lineas es el mismo que en la Figura 6.2. Se
han representado las predicciones para diferentes ángulos i~. Las velocidades radiales
representadas corresponden a aquellas medidas a lo largo de la rendija #4r.
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siciónaparente(regiones~1 y #2 en la Figura6.4). Porejemplo, si consideramosel

perfil de densidadde masadescritoen la Secc.6.1.3 (paraRDM=l kpc), sepodrían

medir diferenciasen la velocidadradial de 15kms’1 entredos regionessituadasen

ár=0 y x=3kpc paray=2.5kpc. Por lo tanto, la existenciade inhomogeneidadesen

la distribucióndel gas ionizadode un discogruesopodríadar lugar a variacionesde

pequeñaescalaen el campode velocidadradial.

Las regionesemisoraspueden,en principio, tenercualquierángulo 4j <1800.

De hecho,unaregióncon unvalor determinadode4, evolucionaráen el futuro hacia

valores cadavez mayoresde 4. Suponiendo,formalmente,que todaslas regiones

H Ii se encuentransobreplanosde 4 constante,se obtienenlas curvasde velocidad

radial mostradasen la Figura6.6.

1 2

Tal y comoseindicó anteriormentela componentede masaestelardominael
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perfil de densidadde masatotal hastadistanciasde “‘-‘4 kpc. Sin embargo,la curva U’
de velocidadradial medidalo largo de la rendija#4r puedeajustarsesuponiendo

diferentesdistribucionesparael gas ionizado. En particular, podríanreproducirse U’
las velocidadesmedidassi i=00 e 300< Za <700, o si i~400 e 4=00.

Figura 6.7: Perfil de velocidad radial medido perpendicularmente al eje de rotación U’
a una distancia de 0.5 kpc (izquierda) y 1.5 kpc (derecha) para pms,o=25 atH cm y U’
RDM=l kpc. El significado de las líneas es el mismo que en la Figura 6.2. Se ha
representado únicamente el perfil de velocidad debido a la masa total y la contribución
de la población estelar subyacente. U’
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6.1.4 Distribución espacialdel gas ionizado U’
Por otro lado, la maneraen que el gradientede velocidad,o velocidadangularw, U’
disminuyeperpendicularmentecon la distanciaal ecuadorrecuerdaa los camposde

velocidadradial observadosen galaxiasespiralescon ángulode inclinacióninterme- U’
dio (véase,e.g. Giovanelli y Haynes1988). Utilizando el perfil de masadescritoen

la Secc. 6.1.3 y asumiendoque la emisión provienede un disco delgadocon ángu-

U’lo de inclinación i, se estimaronlos grádientesde velocidadradial esperadospara
diferentesdistancias,d, a lo largo del eje de rotación (véasela Tabla 6.1). En la

Figura6.7 se muestranlos perfilesde velocidadradialpredichosa distanciasde 0.5 y U’
1.5kpc del centrode la galaxiamedidasa lo largo del eje de rotación. Porsu parte,

en la Figura 6.8 secomparanlos gradientesmedidosen la diferentesrendijascon U’
las prediccionesparael cambioen la velocidadradial en los 2 kpc centralesa ambos

U’
U’

d=OSkpc
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ladosdel eje de rotación. De estafigura sededucequeaunquelas suposicionesrea-

lizadasreproducenen partela disminuciónen la velocidadangular,no soncapaces
de predecir de maneraprecisalos valoresmedidos. La explicaciónmás razonable

paraestehechoes que el gasestárealmentedistribuidoen un disco másgrueso. Por

otro lado, sin embargo,el usode un perfil de masacon una escalaespacialmenor

para la componenteestelar,e.g. RE,Ú=0.47kpc,es tambiéncapazde reproducirel

comportamientoobservado.

Simultáneamente,a partir de las prediccionesparael perfil de masadescrito

en la Secc.6.1.3, sereprodujoel campode velocidadradial de la galaxia. En las

Figuras 6.10-6.15se muestranlas prediccionesparadicho campoen el caso de un

discodelgadocon diferentesinclinaciones(i=30, 45 y 600) y diferenteescalaespacial
parala componenteestelarsubyacente(0.47y 0.94kpc). En estasfiguras semues-

tran ademáslos residuosobtenidostrassubstraeral mapaFabry-Pérotde velocidad

radial (véasela Figura 6.9) las prediccionesde los diferentesmodelosde masay

distribucionesespacialesdel gasionizado. Los residuosobtenidos,menoresen valor
absolutode30-4Okms’,ponende manifiestoque elgasionizadoestáefectivamente

distribuidoenun discoinclinadoaproximadamente400 (i=500) y quela componente

estelardominael perfil de densidadde masatotal dentro de la extensiónópticade

la galaxia.

Estemapade residuosen la velocidadradial muestraademásdos regiones

dondeclaramenteel modelono escapazde reproducirlavelocidadobservada.Estas

regionescorrespondena los nodos de formación estelar#26, #27 y a la burbuja

Mrk 86-C. En el primercasoestadiferenciaesdebidaa la presenciade un gradiente
de velocidadmuy pronunciado(véasela Secc.6.1.1), mientrasque en el segundo

la diferencia estácausadapor los movimientospeculiaresdel gasasociadosa la

expansiónde la burbuja Mrk 86-C (véasela Secc.6.2.3).

6.2 Burbujas de gas neutro en expansión

En los perfiles de velocidadradial obtenidosse observarondiferentesregionesen las

que el gaspresentabavelocidadespeculiaresrespectoal campode velocidadglobal
de la galaxia. La escalaespacialde estosmovimientospeculiareses del orden de

varios cientosde parsec.

Este tipo de estructurashan sido observadasen el pasadoen gran número
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Figura 6.8: Cambio en el gradiente de velocidad radial con la distancia a lo largo del
eje de rotación. Los datos para esta figura han sido tomados de la Tabla 6.1. Las
líneasgruesasrepresentan las predicciones para un perfil de densidad con RDM=l kpc

e inclinaciones i=300 (línea continua), 450 (línea discontinua) y 600 (puntoraya)
Por su parte, las líneasdelgadascorresponden a un perfil de masa con RDM=O.S kpc e
inclinación i=300 (línea continua) y 450 (línea discontinua).
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de galaxias enanas(véase,e.g. lomita et al. 1997, Petrosianet

dichos trabajosse han sugeridodiferentesmecanismoscapacesde

perturbacionesen el campode velocidadglobal, caídade regionesH

de la galaxia (Saitó et al. 1992), vientoscolectivosde explosiones

inhomogeneidadesen la distribuciónde gasionizado (véasela Secc.6.1).

al. 1997). En

explicar dichas

u haciael disco

de supernovao

Sin embargo,el perfil de velocidadde estasestructuras,con mínimos y maxi-

mos pronunciados(véanselas Figuras 6.lb,e,f y 6.19) y perfil de velocidadde la

formay cx 1 —‘ x2, delatala presenciade vientoscolectivosde supernova.En este

mismosentidoapuntael hechode que dichasestructurasselocalicenen regionesde

elevadafuerzade brote(véasela Secc.5.2.4).
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Figura 6.9: Mapa de velocidad radial Fabry-Pérot. Las coordenadas están referidas al
centro de las isofotas externas en banda Rde Johnson.
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Capítulo 6. La galaxia BCD Mrk 86: Cinemática

Figura 6.10: Mapa de velocidad radial predicho para a=1 kpc e inclinación i=300 (su-
perior) y mapa de residuos (inferior) obtenido tras substraer a este mapa el mapa de

velocidad radial mostrado en la Figura 6.9. Las coordenadas están referidas al centro de
las isofotas externas en banda 1? de Johnson.
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Figura 6.11: Mapa de velocidad radial predicho para a=1 kpc e inclinación i=450 (su-

perior) y mapa de residuos (inferior) obtenido tras substraer a este mapa el mapa de

velocidad radial mostrado en la Figura 6.9. Las coordenadas están referidas al centro de
las isofotas externas en banda R de Johnson.
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Figura 6.12: Mapa de velocidad radial predicho para RDM=l kpc e inclinación i=600
(superior) y mapa de residuos (inferior) obtenido tras substraer a este mapa el mapa

de velocidad radial mostrado en la Figura 6.9. Las coordenadas están referidas al centro
de las isofotas externas en banda R de Johnson.
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6.2. Burbujas de gasneutro en expansión 199

Figura 6.13: Mapa de velocidad radial predicho para RDM=O.5 kpc e inclinación i=300
(superior) y mapa de residuos (inferior) obtenido tras substraer a este mapa el mapa

de velocidad radial mostrado en la Figura 6.9. Las coordenadas están referidas al centro
de las isofotas externas en banda Rde Johnson.
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Figura 6.14: Mapa de velocidad radial predicho para RDM=a.5 kpc e inclinación i=450
(superior) y mapa de residuos (inferior) obtenido tras substraer a este mapa el mapa

de velocidad radial mostrado en la Figura 6.9. Las coordenadas están referidas al centro
de las isofotas externas en banda R de Johnson.
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2016.2. Burbujas de gasneutro en expansión

Figura 6.15: Mapa de velocidad radial predicho para RDM=O.S kpc e inclinación i=600
(superior) y mapa de residuos (inferior) obtenido tras substraer a este mapa el mapa
de velocidad radial mostrado en la Figura 6.9. Las coordenadas están referidas al centro

de las isofotas externas en banda R de Johnson.
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Figura 616: Región correspondiente a la burbuja Mrk 86-A en banda B (escala de

grises) y en Ha (contornos). Los límites mostradoscorresponden a los dados en el

trabajo de Martin (1998) para esta misma burbuja.
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6.2.1 Mrk 86-A

Usandoespectroscopiaechelleen la línea Ha con una resoluciónespectralaproxi-

madade 11 kms”’1 (FWHM), Martin (1998) dedujo la presenciade una burbuja,

denominadaMrk 86-A (Abig), que seextiende22”(940pc) haciael oestede la gala-
xia. Los parámetrosfísicosdeestaburbujaseindicanen la Tabla6.2 (véasetambién

la Figura 6.16). De acuerdocon los resultadosde Martin (1998), consideraremosla

región de formaciónestelar#42 comoprecursorade la burbujaMrk 86-A.

Los valoresobtenidosparala fuerzadebrote y la masaestelardeestaregión

semuestranen la Tabla 5.2. Estos valores, al igual que en el casode las regiones

#70 y #18, sonsignificativamentediferentesa aquellosdadospor Gil de Pazet al.
(1999a),debidoprincipalmente(1) al usode diferenteconjuntodemodelos(Bruzual
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y Charlot 1996vs. Leitherery Heckman1995), (2) la peor discretizaciónen fuerza

de brote de los modelosutilizadospor Gil de Paz et al. (1999a; 1 dex en b) frentea

los utilizadosenestetrabajo(0.04dexen b), (3) la diferentefunción inicial de masa

y (4) las diferentesaperturasutilizadas.En el casode la masaestelarse une a esto

el hechode que las masasestelaresdadasen Gil de Paz et al. (1999a) no están

corregidasde apertura.

Finalmente,a partir de la velocidadde expansióny el radio de estaburbujase

dedujosu edaddinámico(asumiendoel modelode expansiónadiabáticade Castor,

Weaver y McCray 1975)mediantela expresión

tdinamico = 0.6 X rburb,jja/Vexp (6.13)

siendo rburbuja y Vexp, respectivamente,el radio de la burbuja y su velocidadde

expansión.

6.2.2 Mrk 86-B

A lo largo del perfil develocidadradial de la rendija #4b se observóla presenciade

un mínimo y máximo locales(véasela Figura 6.1). La diferenciaentreamboses de

68kms’ en velocidad(i.e. vexp=34kms””) y 10” (430pc) endistanciaproyectada.

El mínimo de velocidadse observatambiénen el perfil de velocidadradial de la

rendija #4r. Asociadaa estaspeculiaridadescinemáticasse apreciaen la imagen

Ha una clara estructuraen forma de burbuja (véasela Figura 6.17), que poseeun

tamañofísico de aproximadamente750x510 pc2. Esta estructurarecuerdaa las

observadasen otras regionesde 1 Zw 18 (Martin 1996), M 82 (Heckman,Armus y

Miley 1990)y NGC 1705 (Marloweet al. 1995). Asumiendoqueel mínimoy máximo

de velocidadradial observadoscorrespondena los dos lóbulos de una burbuja en

expansión,la edad dinámicade estaburbuja, estimadacomo td¡namicÓ=0.6x(rs+

rN)/(ns+ VN), fue de 6.5Ma. La diferenciaen tamañoentreamboslóbulosesdebida

a la presenciade un fuerte gradientede densidad,de modo que las regionesmás

densassesituaríanhaciael sudoestede la burbuja.

Es comúnmenteaceptadoque la luminosidadHa observadaen burbujasen

expansiónes debidaa fotoionización de los brotes de formación estelarprecurso-

res de dichas burbujas (Marlowe et al. 1995; Lehnert y Heckman 1996; Martin

1997), siendo la luminosidad Ha de origen colisional irrelevante dentro del total

de emisión Ha. Las luminosidadesHa total medidaspara estasburbujas fueron
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Figura 6.17: Izquierda: Región correspondiente a la burbuja Mrk 86-B en banda B

(escala de grises) y en Ha (contornos). La máximo de emisión observado 1” al Este
y 9” al Norte del origen de coordenadas es una estrella de campo. En esta figura se

han marcado con símbolos especiales aquellas regiones cuya velocidad se muestra en
las Figuras 6.le y 6.lf Derecha: Burbuja Mrk 86-B en Ha (escalade grises) y en
[OIu]A5007/Ha (contornos). Las regiones de mayor ruido de este mapa de contornos

han sido eliminadas artificialmente.
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L~rth=4. 7xlO37ergs’’ y L~th=2.5x i035 erg ~ Asumiendoque ambasburbujas

se puedenreproducirporelipsoidesde revolución,sepudieronobtenerlas superficies

de los mismos,y de ahílas luminosidadescolisionalesaplicandola siguienterelación,

LH
0 Sburbnjan0 v~,Y h ~ (6.14)

donde n0 es la densidaden hidrógenoneutrodel medio sin perturbar,Vexp la velo-

cidad de expansiónde la burbuja, Y es el númerode fotonesHa producidospor

átomo de hidrógenochocadoy VH0 es la frecuenciade los fotonesHa. Aplicandoes-

ta relación,las luminosidadescolisionalespredichasfueron L?4~fte=2.4x1036 ergs”’
1 y

L~~gr=1 .6 x 1036 ergs’’~, es decir,del ordendel 10 y del 1 porciento, respectivamente,
de las luminosidadestotalesmedidas.Se asumióun Y de 0.1, lo que correspondeal

valorpredichoporlos modelosde Shull y McKee (1979)paraun choquede 50kms”’1.

Se adoptó una densidadambientehidrógenoneutro de n
0=0.3cm

3,que coincide
con el valor utilizado por Marloweet al. (1995) paraunamuestradegalaxiasenanas

y con el obtenidoasumiendoel perfil de hidrógenoneutrodescritoen la Secc.6.1.3

paraunadistanciagalactocéntricade 1.2kpc.

Debido a la incertidumbreen la obtencióndel perfil de hidrógenoneutro,el
valor de n

0 podríasersignificativamentemayor, “‘-‘1 cm
3, lo que aumentaríala frac-

ción de emisiónHacolisional. En cualquiercaso,estacontribuciónseríadesprecible

en el casodel lóbulo sur (r..3 por ciento) y no llegaríaa dominarla luminosidadHa

total en el lóbulo norte(<30 por ciento).

Situadoa 3” (130pc) haciael nordestedel lóbulo sur de la burbuja (coinci-

diendo en el origen de coordenadasde la Figura 6.17) se situa la región #70, que

asumiremosfue la precursorade estaburbuja. La comparaciónde los coloresmedi-

dos con laspredicciónesde los modelosparaestaregióndió comoresultadounaedad

de 12 Ma, unafuerzade brotede b=0.1 y unamasaestelar(corregidadeapertura)de

7.7>Ú0~M®. Puestoque la emisiónHa estádominadapor fotoionización,el cocien-

te entrela luminosidadde amboslóbulosdebeestarrelacionadacon el ángulosólido

subtendidopor cadalóbulo desdela región #70. Asumiendosimetríade revolución

para amboslóbulos, se obtieneque £2s,ir/QNortétS.5 (Slsne6.6sry QNorte=1.2sr),
valor muy similar al cocienteL~j/L~rte=5.3. En el panelderechode la Figura 6.17

semuestranlos ángulossubtendidosparacadalóbulo y la posiciónde la fuentede la

radiaciónionizante. El hechode que estoscocienteseansimilaresimplica también

que no existeuna gran diferenciaentreel númerode fotones ionizantesperdidoso

absorbidosporpolvo en amboslóbulos.
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Tabla 6.2: Parámetros físicos de las burbujas. La edad dinámica y luminosidades Ha
colisionales de estas regiones se obtuvieron aplicando las Ecuaciones 6.13 y 6.14, res-

pectivamente.

AR(B 1950)
DEC(B 1950)
rbnrbuja

tap

tdin
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Edadt
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Masat
dE/dt~~0t

Edadt
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(km s”’

1)
(Ma)

(erg s—1)
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§Datos tomados de Martin (1998) convertidos a H
0=50 km s”’

1 Mpc”’
Datos tomados de Gil de Paz et al. (1999a).
Véase la Tabla 5.2.
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Figura 6.18: Perfiles de velocidad (círculos rellenos)y cocientes de líneas a lo largo de
la burbuja Mrk 86-B para las rendijas #4b (izquierda) y #4r (derecha). Las distancias

relativas están referidas a las mismas regiones que los paneles e y f de la Figura 6.1.
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Con el fin de determinarla importanciade los choquescomo mecanismode

excitacióndel gasseestudiarondiferentescocientesde líneasa lo largode la burbuja,
[OiiÁ3727/[O iii]Á5007, [Orii]A5007/H¡3, [N Ii]6584/Hay [5ii]ÁÁ6717,6731/Ha.En

el casodel lóbulo sur se obtuvieroncocientesde log ([O nI]/H/3) y log ([O “]/[O iii])

iguales y de valor igual a 0.3. Estos valorespuedenser reproducidosmediantes

modelos de fotoionización(véasela Figura 5.6) de bajo pafámetrode ionización

(logU~—4; Martin 1997). Sin embargo,en el casode las regionesmásdistantesdel

lóbulo norte, los altos valoresdel cocientelog ([O u]/[O rii])~0.6, log ([N ii]/Ha)~-

0.5 y log ([5 r:1/Ha<0 (véasela Figura 6.18) medidossugierenla presenciade una

mecanismoadicionalde excitación(Lehnert y Heckman1996; Martin 1997; véasela

Secc.5.2.5’). Estoscocientespuedenser reproducidosteniendoen cuentala emisión

predichapor los modelosde Shull y McKee (1979) para un choquede velocidad

9okms””. Este resultadoes,así mismo,consistentecon la mayor luminosidadHa

debidaa colisionespredichaparael lóbulo norte de estaburbuja.
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6.2.3 Mrk 86-C U’
Finalmente,en los espectrosde alta resolución#7R y #8R se pudo apreciar la U’
presenciade una mínimo de velocidadradial (véasela Figura 6.19). Dicho mínimo

se localiza en una región de intensaemisión Ha que correspondecon el nodo de U’
formaciónestelar#18. Si suponemosque estemínimode velocidadestaasociadoa
la partede una burbujaen expansión(Mrk 86-C) que se estáacercandohaciano-

sotros,podremosdeducirsusparámetrosfísicos, rburbúja=llOpcy v0~~=17.3kms””, U’
ajustandolasvelocidadesradialesen torno al mínimomedianteunaley de expansión

isótropa, U’
x
2

= Vexp 1— rbUbbl’0 (6.15) U’
La velocidady,. seobtuvo substrayendodel perfil de velocidadradial la componente

correspondienteal gradientede velocidadglobal. El hechode que solo observemos U’
la región más próximade la burbuja ha de ser causadopor la existenciade una

altaextinción en las regionesinternasde la burbujao por la presenciade un fuerte

U’gradientede densidadhaciala zonadondedeberíaexpandirseel lóbulo másalejado
de la burbuja.

A partir de los parámetrosobtenidosy suponiendosimetríaesféricase es- U’
timó la contribución de la luminosidad Ha debida a colisiones, que resultó ser

2.7xlO35ergs””, es decir aproximadamenteun 0.02 por ciento de la luminosidad U’
Ha total (véasela Tabla 6.2). Por lo tanto, tambiénen estaregión la luminosidad

Ha es debidaprincipalmentea fotoionización. U’
Finalmente, se estudió la variación de los cocientesde líneas [N n]/Ha y

[5113/Haa lo largode las rendijas#7R y #8R (véasela Figura6.19). Estoscocien- U’
tes varíandesdeaproximadamente0.1 en regionespróximasal brote de formación

estelara valoresde en torno a 0.25 ([Nu]/Ha) y 0.30 ([5 íí]/Ha), respectivamente,

U’en las regionesexternasy demenorbrillo superficialen Ha. El aumentoobservado
en estoscocienteshacia las regionesmásexternasde la burbuja se explicapor la

disminucióndel parámetrode ionizacióndebidaa la dilucióndel campode radiación U’
con la distancia(Martin 1997; véasetambiénShields y Filippenko 1990).

Debido a la alta resoluciónespectralalcanzadacon los espectros#7R y #8R U’
pudimos medir la dispersiónde velocidadesen la burbuja Mrk 86-C. En primer

lugar se determinó la resoluciónespectrala partir de la anchurade las líneasde U’
cielo y de la lámparade calibración,Uínstrumental=l@.4+2.lkms”’1. Midiendoenton-

U’
U’
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Figura 6.19: Perfiles de velocidad y cocientes de líneas a lo largo de la burbuja Mrk 86-
C para las rendijas #7R (izquierda) y #8R (derecha). Panel superior: Dispersión de

velocidades corregida de anchura instrumental, ~inítrnmenía1’ Panel inferior: Los círculos
rellenos representan las velocidades substraídas del gradiente de velocidad radial a gran

escala. La línea continuamuestra el mejor ajuste a una curva de la forma y cx 1 — x2.
Se muestra también la variación de los cocientes de lineas de [NIi]/Ha (izquierda) y

[5ii]/Ha (derecha)a lo largo de la burbuja.
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ces la anchurade las lineasde emisión en el espectrode estaregión (4’.’6x1”) y

substrayendocuadráticamentela anchurainstrumental,se obtuvo la dispersiónde

velocidades.Los valoresobtenidosfueron o’#
7R=16+2kms”’

1y o’#SR=15+2km<’.

Se estudió, así mismo, la variación de la dispersiónde velocidadesa lo largo de

las rendijas #7R y #8R (véasela Figura 6.19). Por último, calculamoslos valo-

resmediosde la dispersiónde velocidadesde la burbujaa lo largo del eje espacial

de la rendija en intervalosde 0.33, 1 y 2”. Los valoresobtenidosfueron 17±3y
14.9±1.6kms’en intervalos de 0Q33, respectivamentepara los espectros#7R y

#8R, 18+5 y 15.4±0.Skms”’1paraintervalosde 1”, y 19+5 y 15.2±0.3kms”’«’para
intervalosde 2”. Las pequeñasdiferenciasobtenidaspermitenasegurarque la dis-
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región. Finalmente,seestimóla dispersiónde velocidadesturbulenta,definidacomo U’
la dispersióndevelocidadessubstraídade la componenteinstrumentaly térmica,es

decir U’
2 = 2 — 2 — 2 — 2 (6.16)aturbulenta ~observada ~termica ~

9’intrinseca instrumental

donde, asumiendoaintrínseca,Ha=7.lkmr” (Hippelein 1986) para T=104K, resulta U’
una dispersiónde velocidadesturbulentade 10.7kmr’ y 10.0kms”’1, respectiva-

menteparalos espectros#7Ry #8R. Considerandoquela velocidaddel sonidoenel U’
gasionizadoesaproximadamente12.8kmr1 (Dysony Williams 1980),la dispersión
de velocidadesa

50~~d0sería8kms”~ (Fuentes-Masip1997),por lo quepuedeconcluir U’
que la dispersiónde velocidadesen estaregiónessónicao ligeramentesupersónica.

6.3 Conclusiones U’
• El campode velocidadglobal de Mrk 86 poseeuna velocidadangularcentral U’

proyectadade 34 km s”’
1 kpc con una ángulode posición de aproximadamente

APs~5-12’ (eje de rotación con AP~78-85e>). El gradientede velocidaddis -U’
minuye progresivamentehacia las regionesmás exterioresde la galaxia, de

34kms”’1 kpc a -‘-‘10km s”’’ kpc. Los perfilesdedensidadobtenidosparacada U’
una de las componentesde masaindican que la poblaciónestelarsubyacente

dominala masatotal dentrode la extensiónópticade lagalaxia. El cambioen U’
el gradientede velocidaden diferentesposicionesa lo largodel ejede rotación,
así comoel mapade velocidadradial obtenidode observacionesFabry-Pérot

en el línea de Ha, sugierenque el gasionizado estádistribuido en un disco U’
gruesoinclinadoaproximadamente50~ respectoal planodel cielo.

• Sobreimpuestoen este campode velocidadglobal y asociadosa regionesde U’
intensaformaciónestelar(#26y #27) se midierongradientesen velocidadra-

dial próximosa 70kms”~ kpc. Estosvalorespuedenserdebidosa laexistencia U’
de regionesde alta densidadde masao puedetratarsede objetosen proceso

de fusión que presentacamposde velocidadindependientes. U’
• Las observacionesllevadasa caborevelaronlaexistenciadedosburbujasde gas

en expansión,Mrk 86-B y Mrk 86-C. La velocidadesde expansióny tamaños U’
deducidosparaestasburbujasfueron vCDCP=34km s—’ y rMrk 86—B=374pc para

y ve,.p=l7kms”’ y rMrk s6~c12OpcparaMrk 86-C. Estasestruc- U’formaronpor la interacciónde los vientosde estrellasmasivasy ex-

U’
‘U’
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plosionesde supernovaoriginadasen las regionesde formaciónestelar#70 y

#18 con el medio circundante.Estasregionespresentanbajasmetalicidadesy
edadesrespectivasde 12 y 4.5May masasestelaresde 7.7x105y 1.5x105M®

(véasela Secc.5.2.4).La emisiónHa de dichasburbujasesdebidaprincipal-

mentea fotoionización, representandoaproximadamenteel 90 por ciento de

la emi~ión observada.Los cocientesde líneasmedidossontambiénreproduci-

bles asumiendoque la emisión es debidaa fotoionización,salvo en las regiones

másexternasdel lóbulo norte de Mrk 86-B, dondepareceque la contribución

de ionizaciónpor choqueses comparable,aunquealgo menor, a la debidaa

fotoionización.

• Se estudiarontambiénlaspropiedadesdel brotede formaciónestelarprecursor

de la burbujaMrk 86-A descubiertapor Martin (1998). Los coloresóptico-

infrarrojosmedidoscorrespondena una región de 13 Ma de edad,metalicidad

sub-solary fuerzade brotedel 5 por ciento.

• La dispersiónde velocidadesturbulentade la región Mrk 86-C es sónicao

ligeramentesupersónica,con Uturbu1enta~lOkm 5—1~
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Historia de la formación estelaren
Mrk 86

A lo largode los capítulosprecedenteshemosestudiadolaspropiedadesde lagalaxia

compactaazul Mrk 86. Esteestudiohapuestode manifiestoque estagalaxiaposee,

al menos,tres poblacionesestelaresdiferenciadas:

• Población subyacente: Presenta un perfil de brillo superficial exponencial

y unos colorescaracterísticosde una poblaciónestelarde entre5 y 10 Ga de

edady metalicidadmenor que solar. El perfil de masadeducidoparaesta

componentedominael perfil de masatotal de la galaxiahastadistanciasdel

ordende 4kpc.

• Starburst central: La fuerza de brote deducida para este starburstes del

ordendel 20 por ciento parauna edadde 30 Ma y una masatotal en estrellas

de l.5x107M
0.

• Regionesde formación estelar reciente: Estasregionespresentanfuerzas

de brote (‘-‘-‘2 por ciento) y edades(5-13Ma) mucho menoresque las obtenidas
parala componentestarburst.

213
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Por otro lado, a lo largo de este trabajo seha puesto en evidenciaque esta U’
galaxiapresentaun importantedéficit en materiaoscuraen relacióncon la materia

estelar si se comparannuestrosresultadoscon los obtenidospara otras galaxias U’
enanas(véaseMoore 1994 y referenciasallí citadas).

En esteúltimo capítuloplantearemosun escenarioque pretendeexplicar la U’
mayor parte de las propiedadesobservadasen estagalaxia. Basándonosen este

escenariointentaremoscomprenderla evoluciónde la formaciónestelaren esteobjeto U’
tanto a corto como a medio plazo. Finalmente,analizaremosla relevanciade las

conclusionesextraídasen estetrabajodentrode la teoríade evoluciónde la galaxias

U’
enanas.

7.1 Formación estelar reciente en Mrk 86 U’
La mayoríade las regionesde formaciónestelarrecientede Mrk 86 estánlocalizadas U’
en unabarraorientadaen dirección Norte-Sursituada20” al estedel centrode la

galaxiay en unaestructuraen formade arcoque va desdeel Sureste(regiones#58 U’
y #64) hastael Norte (regiones#13 y #16) del starburstcentral.

Tal y como se determinóen la Sece. 5.2.4 el rangode edad de las regiones U’
de formaciónestelaresmuy estrecho,no observándoseademásgradientesde edad

significativos en estasestructuras. Esto sugierela existenciade un mecanismoa U’
gran escalaque habríasido el responsablede la activaciónde la formaciónestelar

haceaproximadamente10 Ma. U’
Proponemosque estemecanismode activacióna granescalaestárelacionado

con la evolución de una burbuja originada haceaproximadamente30 Ma por la U’
deposiciónde energíacinéticade la componentestarburst. En el casode algunasde
las regionesde formaciónestelarmásjóvenes,la activaciónpodríaestarrelacionada

U’con fenómenosde propagacióna pequeñaescala. Este es quizásel casode los
complejos formados por las regiones#26-#27, #26-#18, #58-#64 y #16-#13.

Estoscomplejossecomponendeunaregión de formaciónestelardeedadintermedia U’
(‘-‘.40 Ma) y un brote joven (=5Ma). Los mecanismosde activaciónen estecaso

seríansimilaresa los descritospor Stewartet al. (1999) parael casode la galaxia U’
HolmbergII.

A continuaciónnos centraremosen la descripcióndel mecanismopropuesto U’
parala activaciónde la formaciónestelara granescala.Deacuerdoa los modelosde

U’
U’
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Silich y Tenorio-Tagle(1998; véasetambiénDe Youngy Heckman1994), los vientos

colectivosde supernovase expandenprincipalmenteen la dirección perpendicular

al disco de la galaxia, es decir, a lo largo de la dirección en la que la densidad
del medio interestelardisminuye más rápidamente.La evolución de estaburbuja

da lugar a la formaciónde una burbujade gas interestelarque es arrastradopor

la misma. Aproximadamente25-30Ma despuésdel brote de formaciónestelaresta

burbuja rodealas regionesinternasy más densasdel disco. En ese momento, la

ondade choquees capazde atravesarel discodebidoa la menordensidaddel medio

uniéndosecon sucontrapartidaal otro ladodel disco de la galaxia. En la Figura7.1

semuestrala evoluciónen el tiempo de la burbujaparael modelo AlCO de Silich y

Tenorio-Tagle(1998). Durantela fusión de las dospartesde la burbujauna fracción

el gasinterestelararrastradoquedaatrapadoen unaestructuraen forma de toroide.

En la Figura 7.2a se muestrala variaciónen la masadel gasinterestelararrastrado

en función de la edadde la burbuja. El saltode 2 x i0~ M® observadoen estafigura

correspondea la masaque permaneceasociadaa dicho toroide. Estetoroide,debido

a la compresiónsufrida haciael planode la galaxia,no participaen el movimiento

global de expansiónde la burbujaque lo originó. Si la densidadsuperficialde masa

en estetoroidefueradel ordende 5-10M® pc2 dichacompresiónpodríadar lugara

la activaciónde la formaciónestelar(Skillmanet al. 1987; Kennicutt 1989a;Taylor

et al. 1994).

A fin de comprobarla validez de esta hipótesis,hemos comparadonuestros

datoscon el modeloAbC de Silich y Tenorio-Tagle(1998). Estemodeloconsidera

una galaxiacon una masatotal de 1010 M® y un 10 por ciento de contenidoen gas
neutrosobrela que evolucionaunaburbuja,y el que presentaunosparámetrosmás

parecidosa los deducidospara Mrk 86. La energíatotal inyectadaen estaburbuja

seríaEbroíe=1056erg. Finalmente,estemodelo considerauna densidadcentralpara

el medio interestelarde n
0z=20.2cm

3con una metalicidadde Z=0.3Z®. El tra-

bajo de Silich y Tenorio-Tagle(1998) prediceun radio y épocade formaciónpara

estetoroidede 1.5 kpc y 25-30Ma, respectivamente.Por su parte, la diferenciade

edaddeducidaentrela componente.starbusty las regionesde formaciónestelarmás
reciente,asícomo la distribuciónde las mismas,sugiereque el tiempo transcurrido

parala formacióndel hipotéticotoroidedebióseralrededorde 20 Ma, siendoel radio

del mismodel ordende 1 kpc.

Las diferenciasobservadasentrelas propiedadespredichaspor el modeloAlGO

de Silich y Tenorio-Tagle(1998)y lasdeducidasen el casoMrk 86 puedendebersea
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Figura 7.1: Evolución de la burbuja descrita por el modelo A100 de Silich y Tenorio-
Tagle (1998). Los contornos dibujados muestran la posición de la burbuja 14, 26 y 50
Ma después del brote de formación estelar (Figura 3a de Silich y Tenorio-Tagle 1998).
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los 20 primerosmillones de añosde evoluciónde un brote de formaciónestelarde
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pronunciadoen Mrk 86 que en el casodel modeloAbC de Silich y Tenorio-Tagle

(1998). Es importanteteneren cuentaque,si consideramosel efectoquela evolución
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distribucióninicial de gasen Mrk 86 pudo habersido similar a la asumidaparael

modeloAbC de Silich y Tenorio-Tagle(1998).
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2177.1. Formaciónestelarrecienteen Mrk 86

Figura 7.2: Evolución con el tiempo de la burbuja A100. El panel a muestra la cantidad
de medio interestelar arrastrada por la burbuja en función del tiempo, mientras que los
paneles c y d representan la materia depositada en el interior de la burbuja proveniente de
la materia arrastrada por la burbuja y de las explosiones de supernova, respectivamente.
Por último, los paneles e y f muestran, respectivamente, las luminosidades de la burbuja

bolométrica y en rayos X (adaptada de la Figura 4 de Silich y Tenorio-Tagle 1998).
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Porúltimo, tal y comosugiereel propioProf S. Silich (comunicaciónprivada), J
el aumentoen e] ritmo dedeposicióndeenergíacinéticapuedeacelerarla formación
del toroide de gas,dando lugar a tiempos de evolución y tamañosmenores. Este J
hecho, sin embargo,es fuertementedependientedel perfil de masaque se asuma

parala galaxia. J
La densidadsuperficial de gasdel toroide, adoptandouna anchurade 500pc

y una masade 2>d0~M®, seríaaproximadamente64M® pu2. Estevalor se sitúa J
entre los medidos en los discos de las galaxiasespiralesy en galaxias starburst

detectadasen el infrarrojo (véaseKennicutt 1998). Usandola masaestimadapor

JSilich y Tenorio-Tagle (1998) para estetoroidey calculando,a partir de los datos
suministradosen la Tabla 5.2, la masaestelarde las regionesde formaciónestelar

reciente(r.407 M®), esposibleestimarla eficiencianecesariaparaconvertirestegas J
en estrellas. El valor que seobtiene,en torno al 5 por ciento, essimilar al medido

por Kennicutt (1998)en los discosde galaxiasnormales. J
Finalmente,esimportanteseñalarqueel tiempotranscurridoentreel brotede

formaciónestelarasociadoa la componentestarbursty la formacióndel toroidede J
gasneutro,20 Ma, es muchomenorque el periodode rotaciónde la galaxia,que es

aproximadamente140 Ma. Por lo tanto, el tiempotranscurridoes insuficientemente

Jparaquecualquierrotacióndiferencialresidualpudierahaberdestruidoestetoroide.
El períodode rotación de la galaxia se obtuvo asumiendouna velocidadangular

proyectadade 34kms’ kpc1 y un ángulode inclinacióndelejede rotaciónrespecto J
al planodel cielo de 400 (véasela Secc.6.1 y Gil de Pazet al. 1999a).

El escenariodescritoen esteapartadoes similar al observadoen otrasgalaxias J
enanascon formaciónestelar,aunqueen nuestrocasoa unaescalamayor. Así, enel

casode la burbujaLMC4, pertenecientea la GranNubede Magallanes(LMC, del J
inglés Large Magellanie Cloná), seobservanclaramentedosarcosde cúmuloseste-

laresjovenessituadossobrelos bordesde la misma. En el centrode estaburbuja

Jse localizan un conjuntode estrellassupergigantesy variablesCefeidasde aproxi-
madamente30 Ma de edad(Efremovy Elmegreen1998). Un estudiosimilar para

el caso de la burbujaDEM192, tambiénpertenecientea la LMC, fue llevadoa cabo J
por Oey y Smedley(1998). Los resultadosdescritosa lo largo de estaseccióny las

seccionesprecedentesaparecentambiénen Gil de Paz et al. (1998, 1999b, 200Gb, J
2000c)

J
J
J
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7.2 Formación estelar en Mrk 86 hace 30 Ma

Bajo el escenariodescritoanteriormentelas propiedadesde Mrk 86 haceaproxima-

damente30 Ma seríanmuy similaresa lasquese observanen las galaxiascompactas
azulesnucleadas(nE BCDs). Estasgalaxiaspresentanun brotedeformaciónestelar

centralmuy masivosuperpuestoa una componenteevolucionadadebajo brillo su-

perficial careciendoprácticamentede componenteplateau (véase,e.g. Papaderoset

al. 1996ay referenciasallí citadas).A partir de las prediccionesde nuestrosmode-

los de síntesisevolutivase deduceque la luminosidadpredichaparala componente

starbursthace 30 Ma en banda.8 seríaal menosun factor 3 mayor, con lo que la

magnitudabsolutade dicha componente,substraidade la emisión de la población

subyacente,deberíaser M~<—15.

Es por tantofactible que existaunaconexiónevolutivaentrelas galaxiascom-

pactasazulesnE y las tipo iB comoMrk 86. Es necesario,sin embargo,extender

estetipo de análisis detalladoa un mayor número de galaxias compactasazules,

tal y como se proponeen el Capitulo 8 dentro del conjunto de proyectosfuturos

relacionadoscon estetrabajode tesis doctoral.

Por otro lado, el hechode asumirque la formaciónestelarmásrecienteobser-

vadaen Mrk 86 sedebea la evoluciónde unaburbujaoriginadaen la componente

starburstsólo consiguequetrasladaren el tiempola cuestiónacercadel mecanismo

de regulaciónde la formaciónestelaren galaxiascomo Mrk 86. Por eso, a lo largo

de esta sección,estudiaremoslos principalesmecanismosque podrían haber sido

responsablesde la activaciónde la formaciónestelaren la componentestarburstde

Mrk 86.

En primer lugar seanalizóla posibilidadde que la formaciónestelarasociada

a la componentestarburst tuviera su origen en la evolución de un brote de for-

mación estelarde edadinterniedia. Sin embargo,a lo largo de esteestudiono se

han encontradoevidenciasparauna poblaciónestelarde edadintermediacon estas

características,salvo quizásen el casode la región #26.

Dicha región muestraun campode velocidadpeculiar, con un gradientede

velocidadbastantepronunciadoy muchomayoral observadoen regioneslimítrofes.

Tal y comosecomentóen el Capitulo 6, existendosposiblesexplicacionesparaeste

hecho. Por un lado, que estegradienteseadebidoa la presenciade una zonade alta

densidaddentro de la galaxia,y por otro, quepertenezcaaun objeto independiente
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Figura 7.3: Mapa de intensidad en la línea de 21cm obtenido con el red de antenas VLA
(configuración D) cortesía de E. Wilcots. El Norte en esta figura se sitúa arriba y el Este
a la izquierda. La escala de grises varía entre 0.025 y 3 kJy m s1 haz—’ (véase la barra

situada sobre la figura), siendo el tamalio del haz a mitad de potencia de 46” (HPBW,
del inglés Half PowerBeam Width). La galaxia de canto situada al sureste de Mrk 86
es UGC 4278.
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de masamuy pequeñaque seencuentreen procesode fusión con Mrk 86. El pro-

cesode fusión en estecasopodríahabersido el responsablede la activaciónde la

formaciónestelaren la componentestarburstde Mrk 86 (véaseBarnesy Hernquist

1992). Sin embargo,la distribucióna granescaladel gasneutroen la galaxia(véase

la Figura 7.3; cortesíade E. Wilcots) pareceindicar que si dicho procesode fusión

tuvo realenientelugar debióocurrir hacemuchotiempo, probablementehacevarios

períodosorbitales.

Es conveniente,por tanto, estudiarotros posiblesmecanismoscapacesde ex-

plicar la activaciónde la formaciónestelarocurridahaceaproximadamente30 Ma

en estagalaxia. Taylor et al. (1994) sugirieronque en la mayor partede las gala-

xias compactasazulesla causaresponsablede la regulaciónde la formación estelar

pareceser la interaccióno aproximaciónentredosgalaxiasdistantes.A lo largo de

los últimos añosgran númerode trabajos(Barnesy Hernquist 1992; Taylor et al.
1994; Mihos y Hernquist1996) hanpuestóen evidenciaque estetipo de encuentros

distantessoncapacesde producirla caídade grandescantidadesdegasneutrodesde

las regionesmásexternasde las galaxiashacia su centro. Este flujo de masaseria

particularmenteefectivoen el casodeMrk 86, debidoasubajo contenidoen materia

oscura.

Dichainteraciónpodríaasímismoexplicarel bajocontenidoen materiaoscura

deducidoparaestagalaxia.Mediante el uso de modelosquímico-dinámicosbasados

en la aproximaciónSPH (del inglés SmoothedParticle Hydrodynamics)Berczik y

Kravchuk (1999) demostraronque una galaxiaenanasometidaal potencialde una

galaxiatipo Vía Lacteaes capazde perder,debidoa fuerzasde marea,gran parte

de su contenidoen materiaoscuraen un brevelapsode tiempo. El gas,sin embargo,

debidoa su naturalezadisipativa,permaneceríaasociadoa la galaxia(véaseBerczik

1999).

El primerobjeto que podríaestarperturbandomediantefuerzasmareael me-

dio interestelarde Mrk 86 esNGC 2537A(a(2000)s8h13m4O~9;5(2000)=+45o59~41~).

Sin embargo,tanto los datosde espectroscopiaóptica de Heyd & Wiyckoff (1992)

comoel mapade hidrógenoneutro que semuestraen la Figura 7.3 ponen de ma-

nifiesto que esteobjeto es claramenteuna galaxiade fondo, por lo que no podría

serresponsablede la activaciónde la formaciónestelaren la componentestarburst.

Por tanto, el objeto que con mayorprobabilidadpodría estarinteraccionandocon

Mdc 86 es la galaxiaUGC 4278 (a(2000)=8h13m5&8;5(2000)=+45e>44’36”). Este
objeto es una galaxiaespiralprácticamentede cantosituadaa una distanciapro-
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yectadade Mrk 86 de aproximadamente43 kpc (véasela Figura 7.4). La velocidad U’
heliocéntricade recesiónde estagalaxiaes553kms”’1 (Goady Roberts1981; véase

tambiénSchneidery Salpeter1992). Tantoen el mapade intensidadde la líneade U’
21cm como en la imagenen bandaR de Johnsonmostradosen las Figuras 7.3 y

7.4 ponen en evidenciaque,en casode estarseproduciendoefectivamentedichain- U’
teracción,la distanciaentrelasdosgalaxiasno debiósermuchomenoren el pasado,

puesno existensignosdeun encuentrocercano. U’
El siguientepasodeberíaser estimar la cantidadde masaen gas que esta

interacciónseria capaz de hacerllegar hastalas regionescentralesde la galaxia,

U’determinando,así mismo, la eficienciarequeridaparaque dicho gasdiera lugar a
la formaciónde hasta1.5xí0~M® de estrellasjóvenes. Sin embargo,la ausencia

de estudiosteóricossobreinteracciónde galaxiasenanasque modelicenademásla U’
formaciónde estrellasnos ha impedido obtenerresultadosmás cuantitativos. El
hechode que estetipo de interacciones,tal y comosugierenTaylor et al. (1994), U’
puedanser las responsablesde la formaciónestelaren la mayorpartede las galaxias

compactasazules,esalgo que ha de serdeterminadomedianteel estudiodetallado

U’
deun gran númerodesistemasy de la correspondientemodelizaciónde los mismos.

Sin embargo,a partir de la magnituden la banda1 y la anchurade la línea U’
de 21cm (102220~0’019kms””)de la galaxiaUGC4278y aplicandola calibraciónde

la relaciónTully-Fisher dadapor Giovanelli et al. (1997) se derivauna velocidad

peculiarparaestagalaxiade—253kms’’. Deestemodo, la velocidadradial referida U’
a la radiaciónde fondode microondasserá968kms”” (R. Giovanelli, comunicación

privada). Por tanto, la distanciaque se deducepodríaoscilar entre unos l3Mpc U’
(para h

100=0.75)y 20 Mpc (para h100=0.5). Este valor es muy diferente del que

Sharinaet al. (1999) deducenpara Mrk 86 (6.9Mpc) a partir de la medidade U’
las magnitudesde las tres estrellasazulesmás brillantes, con lo que no es posible

asegurarqueestasdosgalaxiasformenen efectoun sistemaligado o seencuentren

en interacción. U’

U’
7.3 Formación estelar en el pasado

U’
A lo largo de estetrabajo nos hemos centradobásicamenteen el estudio de la

historia de la formaciónestelaren Mrk 86 a corto y medio plazo. A continuación U’
analizaremosbrevementelas principalesconclusionesque se puedenextraerde este

U’

U’
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Figura 7.4: Imagen en banda R de Johnson obtenida con la cámara de gran campo
(WFC) del telescopio INI’. En esta figura se han marcado las posiciones de las galaxias

Mrk 86, NGC 2537A y UGC 4278. La escala de esta imagen es 0’!333 pixeL’.
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224 Capítulo 7. Historia de la formación estelaren Mrk 86 U’
trabajoacercade la historiade la formaciónestelarmása largoplazo. En particular U’
noscentraremosen las propiedadesdeducidasparala poblaciónestelarsubyacente

de la galaxiay sus implicacionesrespectoa la formacióny evoluciónde lasgalaxias U’
enanas.

Mori et al. (1997) propusieronque estetipo de galaxiasenanaspudieron U’
haberseformadoa consecuenciade la evolucióndeunaburbujadegasen expansión,

en modo similar a comohemossupuestoque se ha producidola propagaciónde la U’
formación estelarmás recienteen Mrk 86. Este mecanismode formaciónhabría

dado lugar a importantesgradientesde metalicidady consecuentementetambién

U’gradientesde color. No pareceque dicho mecanismode formaciónpudierahaber
tenido lugar en esteobjeto, o no al menosen la forma en la que proponenMori
et al. (1997), a la vista de los gradientesde color deducidospara Mrk 86. Esta U’
mismaconclusiónse puedeextraerdel trabajode Papaderoset al. (1996b), en el

cual se obtuvieronperfilesde color prácticamenteplanosen las regionesexternas U’
de una muestrade BCDs. Así mismo, en el casode las galaxiaselípticasenanaso

galaxiasesferoidaleslos trabajosde Gorgaset al. (1997)y Martínez-Delgado(1999)

U’han puestoque manifiestoque los gradientesde índicesespectroscópicoso colores
son muy pequeñoso inclusonegativos,pero en cualquiercaso inferioresa los que

deberíanobservarsesi el modelopropuestopor Mori et al. (1997) fueraválido. U’
A partir de la formade los perfilesde brillo superficialde la componenteestelar

subyacenteen estasgalaxiases posibleestablecerla aparienciade estosobjetosen U’
las largasetapasinterbrote.Tal y comosedijo en elCapítulo 1, determinardemodo

inequívocola aparienciade estosobjetosdurantedichasetapasy la posibilidadde U’
que las propiedadesde los mismosen dichafasefuerasimilar a la observadaenotras

variedadesde galaxiasenanasseriade vital importanciaa la horade determinarla U’evoluciónpasaday futurade estosobjetosy del conjunto de galaxiasenanas.En la

Figura1.3 semostraronlos parámetrosde los perfilesdebrillo superficialen bandaB

de diferentesgalaxiasenanas.Serepresentaronlos resultadosobtenidospor Binggeli U’
y Cameron(1991) y Drinkwater y Hardy (1991) para una muestraparagalaxias
elípticasenanas,los resultadosde Pattersony Thuan (1996) parauna muestrade U’
galaxiasirregulares,asícomo los resultadosdel trabajode Papaderoset al. (1996a,

1996b). A la vistade la Figura 1.3 (véasetambiénPapaderoset al. 1996b),la escala U’
espacialdeducidaparael perfil debrillo superficialexponencialde estacomponente

essignificativamentediferentede la obtenidaparael restodegalaxiasenanas.Esto
mismosucedeen el casodel brillo superficialcentralextrapolado,PEO,que esmenor U’

U’
U’
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(másbrillante) en el caso de las galaxiasBOD que en el restode las galaxias.

Papaderoset al. (199Gb) sugirieronque estadiferenciaen la distribuciónde

la población estelarsubyacenteestáprobablementeasociadacon la presenciade

eventosde formaciónestelarmuy masivosen las regionescentralesdeestasgalaxias.

Así, estosautorespropusieronque la formaciónestelarcentralpodríaproduciruna

expansiónadiabáticade la distribución de masaestelar. Dicha redistribución de

la población estelar subyacentedaría lugar al suavizadode los perfiles de brillo

superficial observados.Bajo este escenariouna galaxia BCD podríacambiarsus

propiedadesestructuraleslo suficientecomo para evolucionarhaciauna galaxiadI

o dE. Por su parte, la caída de gas hacia las regionescentralesde las galaxias

dI provocaríaunaevolucióncontrariaa la descritapreviamente,pronunciándoselos

perfilesdebrillo superficialde la galaxia. Eventualmenteademás,dependiendode la

masadegasacretada,estagalaxiapodríaalbergarun episodiode intensaformación

estelar,convirtiéndoseasí en una galaxiaBCD.
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Capítulo 8
Resumen,conclusionesy proyectos

futuros

A lo largo de estetrabajo se estudió la historia de la formación estelar a corto,

medio y largo plazode la galaxiacompactaazul Mrk 86 con la ayudade imágenes

en diferentesbandasóptico-infrarrojas(BVRJHK, Ha, [Oiii]Á5007) y espectros

ópticosde resoluciónintermediay alta. Estagalaxia,como prototipode las galaxias

compactasazules iE, presentaun gran número de regionesde formación estelar

distribuidassobretoda la superficieóptica de la galaxia, lo que nosha permitido

indagarsobrelos posiblesmecanismosde activacióny propagaciónde la formación

estelaren las galaxiasBCD.

A partir de la medidade los coloresy flujos de las líneasde emisión se deter-

minaronlas edades,fuerzasde brote, excesosde color y abundanciasmetálicasde

las diferentespoblacionesestelares.Paraello fue necesariodesarrollarun conjun-

to de modelosde síntesisevolutivaspara regionesde formación estelar,así como,

un procedimientode comparaciónentre modelosy observables.El procedimien-

to de comparacióndesarrolladogarantizaque las solucionesobtenidasrepresentan

adecuadamentelas propiedadesde las poblacionesestelaresestudiadas,permitien-

do ademásconocery cuantificarlas posiblesdegeneracionesexistentesentre estas

227
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propiedades. U’

Este procedimientofue empleadotambiénparaestudiarla historia de la for-

U’maciónestelarrecienteen un conjunto de 67 galaxiasde la exploraciónUCM. Las
imágenesópticas(r), infrarrojas(JK’) y espectrosópticosobtenidosnospermitie-

ron determinarla edad,fuerzade brote, abundanciametálicay masaestelartotal U’
de las mismas. La fiabilidad de estemétodo de comparacióna la hora de analizar

sistemasglobaleshacedel mismo una potenteherramientaparael estudiode las U’
poblacionesestelaresen galaxiasa alto desplazamientoal rojo.

El análisisde las poblacionesestelaresy cinemáticade la galaxiaBCD Mrk 86 U’
noshapermitidoprofundizarsignificativamenteen el conocimientode los mecanis-

mos de activación y propagaciónde la formación estelaren estetipo de galaxias,

U’determinando,así mismo, la importanciade las diferentescomponentesde masa
sobresudinámica.Sin embargo,a pesarde lasclavesaportadas,existenaúnimpor-

tantesdudasrespectoa algunasde las principalescuestionesrelacionadascon estos U’
temas. Con estefin se han puestoen marchadiferenteslíneasde investigaciónque

pretendemosdesarrollaren un futuro próximo (véasela Secc.8.2). U’
A continuaciónpresentamoslas conclusionesfinales de estetrabajo de tesis

doctoral. U’

8.1 Conclusionesfinales U’
Se ha estudiadola historiade la formaciónestetaracorto, medio y largoplazode la U’
galaxiacompactaazul Mrk 86, asícomo la dinámicade su gasionizado. Parallevar

a caboesteestudiosedesarrollaronun conjunto de modelosde síntesisevolutiva y U’
un novedosoprocedimientode comparaciónentremodelosy observables.

• Empleandodicho procedimientoseanalizaronenprimerlugartrespoblaciones U’
estelaresdiferenciadas:

i) La población subyacente,que muestraun perfil de brillo exponencial, U’
perfilesde color planosy una edadde entreSy 9 Ga. U’

u) Lasregionesde formaciónestelarreciente,conedadesentre5 y 13 millones

de años,fuerzasde brotedel 1 porcientoy bajasmetalicidades,de entre U’
1/10 y 1/20Z®.

U’

U’
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Y finalmente,

iii) la componentestarburst,situadaen el centro de la galaxia,con unaedad

de 30 Ma, una fuerza de brote del 20 por ciento y una masaestelarde

1.5x107M®.

• El estrechorango de edad así como la distribución espacialde las regiones
de formación estelar más recienteapuntanhacia la existenciade un único

mecanismoagranescalaresponsablede laactivaciónde estaformaciónestelar.

• Debido a la elevadafuerzade brotey masaestelarde la componentestarburst,

estaregióndebiódar lugardurantesuevoluciónala formaciónde unaburbuja
de gasenexpansiónqueestaríasiendocalentadapor los vientosde las estrellas

masivasy las explosionesde supernova.Según los modeloshidrodinámicosde

Silich y Tenorio-Tagle(1998), la evoluciónde esta burbuja debió dar lugar a

la formaciónde un toroide de gasneutro a una distanciade entre 1 y 2 kpc

unos25 Ma despuésde la formacióndel starburst. Estosparámétroscoinciden
aproximadamentecon la distanciay diferenciade edadmedidaentre dicha

componentey las regionesde formaciónestelarmásreciente.

• Los mecanismosmás factibles para la activación de la formación estelaren

estacomponentestarburstson la fusión con una galaxiade pequeñamasao la

interaccióncon la galaxiaUGC 4278.

• Por último, el estudiodel campode velocidadradial del gasionizadoen este

objeto ha puesto de manifiestoque la poblaciónestelar subyacentedomina

la masatotal y por tanto la dinámicadentro de la extensiónóptica de la

galaxia. La comparaciónde este campode velocidad radial con diferentes

perfiles de masay diferentesdistribucionespara el gas ionizado sugiereque

este gasestáprobablementeconfinadoen un disco inclinado entre300 ~,4Q0

respectoal plano del cielo. Estadistribución para el gas ionizado apoyael

hecho de que la formación estelar más recientehubiera tenido lugar en un

toroidede gasneutro situadoen torno a la componentestarburst.

A partir de la aplicacióndel procedimientode comparacióndescritocon ante-

rioridad se analizótambiénla historia de la formación estelarrecienteen un total

de 67 galaxiasde la exploraciónUCM. Estacomparaciónpusode manifiestola fia-

bilidad de dicho procedimientoa la hora de estudiarlas propiedadesintegradasde
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las galaxias,haciendodel mismo una potente herramientapara la caracterización U’
de las poblacionesestelaresen galaxiasa alto desplazamientoal rojo. U’

U’
8.2 Líneas de investigación futura U’

8.2.1 Población estelar subyacente en galaxias compactas U’
azules

U’
Una de las principalescuestionesaún por resolveracercade las naturalezade las

galaxiascompactasazulesse refiere a la naturalezay propiedadesde su población U’
subyacente,básicamentesuspropiedadesestructuralesy la posiblepresenciadegra-

dientesdeedado metalicidad.Estaspropiedadesproporcionaríanimportantesclaves U’
parael conocimientode los mecanismosde formaciónde las galaxiasBCD. Desde
Febrerode 1999sehanrealizadoobservacionesultraprofundasen el infrarrojo cerca-

U’no (bandasJK’) de una muestrade 10 galaxiascompactasazulesa lo largo de tres
períodosde observacióndiferentes. La muestraseleccionadaincluye 9 galaxiasde

campoprocedentesde diferentesexploraciones,UCM1612±1308,UCMO148+2124, U’
UCM1413+2446, UM334, UM496, CG222, CG779, CG541, SBSO136+328y una

galaxiade cúmulo VPC326. U’
Las observacionessehanllevadoacaboutilizandodiferentessistemasdeóptica

adaptativa(véasela Tabla 8.1), lo que permitirásegregarespacialmentela emisión U’
procedentede la poblaciónsubyacentey de las regionesde formaciónestelarmás

reciente. A partir de estasimágenespodremosdeterminarlos perfiles de brillo U’
superficial y de color de la componentesubyacentehastabrillos superficialesdel

orden de 23 mag/arcsec2en J y 22 mag/arcsec2en K.

Simultáneamentecon estasobservacionesse obtuvieronespectrosen el mfra- U’
rrojo cercanopara5 objetosdeestamuestracon el espectrógrafoCGS4del telescopio

UKJRT (2nochesen tiempode servicio). Estosespectrospermitirándelimitar la re- U’
gión con lineasde emisión,diagnosticarlas propiedadesdel gasionizado y estudiar
las propiedadesde la poblaciónsubyacentea partir de la medidadel índice de CO U’
(Kleinmanny Hall 1986).

U’
U’
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Tabla 8.1: Tabla de observaciones realizadas con óptica adaptativa (OA) en el infrarrojo

cerca no

Fecha Telescopio Cámara OA Noches

Febrero 1999 3.5m CAHA OMEGA Cass. ALFA 2
Enero 2000 3.5m CAHA OMEGA Cass. ALFA 2
Abril 2000 3.5m TNG ARNICA AdOpt 3

Noviembre 2000 3.5m CAHA OMEGA Cass. ALFA 2
Diciembre 2OOO~ 4.2m WHT INGRID NAOMI 2
tSolicitado

8.2.2 Imágenes multibanda y Fabry-Pérot de una muestra

de galaxias BCD

A fin de generalizarlos resultadosobtenidospara Mrk 86 para una muestrare-

presentativade galaxias BCD se pretendentomar imágenesen diferentesbandas

óptico-infrarrojasy de interferometríaFabry-Pérotde una muestrade 10 galaxias

compactasazules. Se emplearáparaesteanálisisun procedimientosimilar al utili-
zado en el casode Mrk 86.

Hastala fechase han obtenidoimágenesFabry-Péroten Ha e imágenesinfra-

rrojas en J y K de todaslas galaxias.Parala mitad de la muestrase hanobtenido

ademásimágenesópticasen lasbandasBRy espectrosechelledealta resolucióncon

el espectrógrafoHIRES del telescopioKeck-J (Gallegoet al. 200Gb). Las galaxias

que forman estamuestrasonUCM2304+1640,UCMOO49—0006,UCMO148+2124,
UCM1612+1308,UCM1646±2725,UCM2326+2435,UM306, UM374, Mrk 297 y

Arp 262.

En la Figura 8.1 semuestrael campode velocidadradial y de intensidadde

línea de una de estasgalaxias(Mrk 297; véasePapaderoset al. 1996a) obtenidoa

partir de las observacionesFabry-Péroten la línea Ha.

8.2.3 Estudio de cúmulos globulares jovenes en Mrk 86

Por último, a pesardel exhaustivoestudiollevadoa caboen la galaxiaBCD Mrk 86,

existenalgunascuestionesreferentesa esteobjetocuyaresoluciónpretendemosabor-
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Figura 8.1: Campo de velocidad radial del gas ionizado de Mrk 297 (izquierda) y la U’
imagen de intensidad en Ha (derecha)obtenidas a partir de observaciones Fabry-Pérot U’
con el instrumento TAU RUS II del telescopio WHT.

Campo de velocidad radial de Mrk 297 Imagen en Haifa de Mrk 297 U’

U’
U’

U’
U’
U’

dar en un futuro próximo. En particular,duranteel desarrollode estetrabajo de U’
tesis doctoral sepuso de manifiestola existenciade una poblaciónde regionesde

formaciónestelarcon intensaslíneasde emisión pero muy débil continuo (véaseel U’
Capitulo 5).

La posición de estasregiones,a una gran distanciagalactocéntrica,su baja U’
luminosidad,pequeñotamañoy altasanchurasequivalentes(=300k;deducidasa

partir de nuestraimagenHa) sugierenque podríantratarsede cúmulosglobulares U’
en formación(Whitmore 2000). Estos cúmulossehabríanempezadoa formar posi-

blementea causade una fusión galácticao interacciónreciente(véasela Secc.7.3; U’
véasetambiénPuziaet al. 1999). Las propiedadesde estasregionesrecuerdana

las de los cúmulosglobularesmásjovenesanalizadospor Ostlin et al. (1998)en la

galaxiaTololo 1924-416. U’
A fin decomprenderlos mecanismosde formacióny enriquecimientoquímico

en estosobjetospretendemosdeterminarlas abundanciasmetálicasdel gasionizado, U’
su estadoevolutivo y su masadinámica,mediantela obtenciónde espectrosópticos
de resoluciónintermedia(brazoazul)y alta (brazorojo) con el espectrógrafodoble U’
ISIS del telescopioWHT.

U’
U’
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8.2.4 Estudio de la muestra UCM en la banda B

Como se mostró en el Capítulo 4, la medidade los coloresóptico-infrarrojosy de

la anchuraequivalentede Ha no permitenromperdemaneracompletalas degene-
racionesedad-metalicidady edad-fuerzade brote. Por tanto, a fin de reducir las

incertidumbresen las propiedadesderivadas,es necesariointroducir nuevosobser-

vables. Así, desdeel año 1998sevienenrealizandoobservacionesenbanda.8de las

galaxiasde las listas 1 y JI (Zamoranoet al. 1994, 1996) de la exploraciónUCM
(véasePérez-Gonzálezet al. 2000). Esta observaciones,en combinacióncon los

datosen las bandasrJK, permitiránademásprofundizaren el conocimientode la

historia de la formación estelara medio y largo plazode estosobjetos. Así mis-

mo, dichasobservacionesproporcionaráninformaciónfácilmentecomparablecon la

obtenidaen exploracionesa alto desplazamientoal rojo.
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Apéndice /k
Métodosestadísticos

A.1 Método de Monte Carlo

En estasecciónsedescribenlos métodosestadísticosde análisismultivariableutili-

zadosparaderivarlas propiedadesde una poblaciónestelarcompuestaa partir de

la medidade un determinadonúmerode observablesy lasprediccionesde modelos

de síntesisevolutiva.

En primer lugar y medianteel usode un método de Monte Carlo se recons-

truyó la distribución de los N observables. Se asumieroncomovalores centrales

de las distribucioneslos observablesmedidosy como a las correspondientesdes-

viacionesestándarde los mismos. En la Figura A.1 se muestrala reconstrucción

de las distribucionescorrespondientesutilizandodiferentenúmerode puntos,desde
102 hasta10~. Una vez generadaslas distribucionescorrespondientesa estosob-

servablesen el espaciode N dimensiones,se compararonlasmismascon diferentes

modelosde síntesisevolutiva. Puestoque los parámetrosde estosmodelosson la

edad (t), la fuerzadel brote (Mbrote/MíOtal=b) y la metalicidad(Z), este método

permitió obtenerlas distribuciones(t,b,Z) para cadaregión de formaciónestelaro

galaxiaanalizada(véanselos Capítulos5 y 4).
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Ejemplos de reconstrucción de una función gausiana unidimensional a
de Monte Carlo para diferente número de puntos simulados (102, 1&,
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A.2 Análisis de Clustering

El valor medio (< t >, < logb >,< logZ >) de la distribuciónde solucionesde cada

galaxiapuedeconsiderarsecomo un primer estimadorde la mejor solucióndentro
del espacio(t,logb,logZ), y su desviaciónestándar(ut,aiog&,o’iogz) de la correspon-

diente dispersionde los datos. Sin embargo,debidoa las degeneracionesexistentes

entreedad y metalicidady edad y fuerza de brote, estosvaloresde la desviación

estándarno sonsiemprerepresentativosde la distribuciónde solucionesen elespacio

(t,log b,logZ). Afortunadamente,estasdegeneracionesno cubrenel rangocompleto
de edad,fuerzade broteo metalicidaddadopor los modelos.

Por lo tanto, se estudióel agrupamiento(o clustering)presenteen las distribu-

clones(t,logb,logZ) de cadagalaxiao región de formaciónestelarindividual. Para

ello se usó un método jerárquico de conexión simple (single linkage hierarchical

véaseMurtagh y Heck 1987). En primer lugar, (1) se determinaronlas distancias

entrecadaparejade soluciones,lo querepresentaun total de n x (u— 1)/2 distancias,
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Figura A.2: Construcción de un dendograma por el método jerárquico de conexión

simple. Adaptada de la Figura 3.3 de Murtagh (1987).
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con n=103. La distanciaentredoselementosj y k, d~,k,sedefinió como U’
N ‘U’

d~k=Z(xij—xik)2 (A.1)
i=L

La matriz de distanciasobtenidase denominadadendograma.A continuación,(2) U’
se encuentrala menor distanciadentro de dicha matriz, d~,k. Los puntos i y k

sonentoncessustituidospor un nuevopunto, i u k, y el restode las distanciasse
U’

actualizande tal modo que
= mirt ~ dk,J} (A.2) U’

paratodo los puntos j ~ i, k. U’
Entonces,(4) lasdistancias~ y dk,~, paratodo j, soneliminadasde la matriz,

puestoque ya no son necesarias.Se repite a continuaciónel procesovolviendo al

punto (1), así hastaque serecuperanel númerode cúmulosde solucionesdeseado. U’
En la FiguraA.2 se muestraun ejemplográficoy simplificado del análisisde clus-

tering llevado a cabo. Al final de esteapéndicese da el listado del programaen U’
lenguajefortran77desarrolladoparallevar a cabo esteanálisis.

U’
A.3 Análisis de la Componente Principal (PCA) U’
El resultadode esteanálisisde clustering (véanselas Secc. 4.8 y 5.2.4)sugiereque

la formación de estoscúmuloses debidaa la discretizaciónen metalicidadde los U’
modelosde síntesisevolutiva de Bruzual y Charlot (1996). Se analizó entonces

la distribución de las solucionesdentro de cadauno de los cúmulosde soluciones

individuales. La discretizaciónen fuerzade brote y edadson comparables,siendo U’
aproximadamente0.04dex en fuerzadebrotey 0.05 dexenedad. Portanto, en este

casolo másapropiadoes utilizar el métodode Análisisde la ComponentePrincipal

(PCA). El PCA básicamentedetermina,dentrode un espacioRN, el conjunto de

Nejesortogonalesquemejorreproducenladistribucióndenuestrosdatos(véasela U’
FiguraA.3 paratres ejemplossencillos). El primerode los nuevosejes(PCA1), es

decir, la componenteprincipal, deberáatravesarla nubeformadapor el total de los

‘-U’puntoslo máscercaposible a todos ellos, describiendoasí la mayor fracción de la
varianzade los datos.

U’
U’
U’
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Figura A.3: Algunos ejemplos simples del resultado del Análisis de la Componente Prin-
cipal. a) La componente PCA1 para dos puntos es la recta que une esos puntos. b)
La componente PCA1 une el punto medio de los dos puntos más cercanos con el tercer

punto, esto permite reducir la suma cuadrática de las desviaciones de los tres puntos
respecto a dicho eje. c) En el caso de dos conjuntos de soluciones muy separadas la

componente PCA1 se situará a lo largo del eje que une dicho conjunto de soluciones.
Todos estos ejemplos representan caso extremos dentro de un espacio de soluciones
genérico. Adaptada de la Figura 2.2 de Murtagh (1987).
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Por su parte,en la Figura A.4 semuestranlas componentesprincipalespara U’

los tres cúmulosde solucionesde una distribución (t,log b,logZ) hipotética. En la

práctica,el análisisde la componenteprincipal (Morrison 1976) sepuederealizar U’
a partir de la matriz de varianza-covarianzade la muestrao de la correspondiente

matrizde correlación,dondelos términos(1~ k)~’~ de las mismas,se definen,respec- U’
tivamente,como

cJk = Ñ 3(r~~ — r~) x (r~k — Tk) (A.3) U’
t=1

8j5k= (nj — rJ)(r~k — rA,) (A.4) U’
siendo U’

N
= Ñ Z(r~ — T

3)
2 (AS)

En nuestrocasohemosempleadola matriz de coeficientesde correlación. Una vez U’
obtenidadichamatriz, seresuelvela ecuaciónde autovalorespu=Au y seobtienen

los autovectoresy autovalores.El cocienteentreun autovalory la sumade todoslos U’
autovalores,>v/ Z~1~ .Xi, da la contribucióndel nuevoeje,definido por el correspon-

dienteautovector,a la varianzatotal de los datos. Por lo tanto, el autovectorcon el U’
mayorautovalorrepresentala componenteprincipale indicacualesla degeneración
dominantedentro de cadacúmulode soluciones. U’

U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’
U’



A.3. Análisis de la ComponentePrincipal (PCA) 241

Figura A.4: Distribución hipotética de soluciones (t,logb,logZ). PCA1, PCA2 y PCA3
representan en este caso las componentes principales (PCA1) de cada uno de los cúmulos

de soluciones.
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Figura A.5: Subrutina para el análisis de agrupamiento del espacio de soluciones. U’

Subrutina clan.f Página 1/2 U’
SUEROUTINE GLAN(M, N, A, LEV,NP, FI

C Programa para realizar CLUSTER ANALYSIS U’
C M=Dimension de la matriz (VARIABLES)
C N~Dimension de la matriz (PUNTOS>
C A=Matriz

o DEFINICION DE VARIABLES U’
INTECER N,I,J,K,L,M,LEV
REAL A(M,NI,D(N,N>,DMTN
INTEGER X(N—1),Y<N-1>,F(N,NI,NF(N) U’

o CREACION DE LA MATRIZ DE DISTANCIAS

DMIM=1.E20
NÍ=0 U’
DO I=1,N

DO 0=1,1
D (E, 01=0.0
IP <J.NE.II TREN

D <I,J)=D(I,J) + <A(M, II “A<M,J> 1 ~2. U’
DO K~¡1,M
ENDDO
0<1, JI =SQRT<D<E, JI)
IP <D(I,J>.LT.DMINI TREN

<1) MIN< ~ U’
DMIND <1, JI
Y <1) =MAX(I, JI

ENDIE
ELSE

O <~, ~> 0.0 U’
ENDIE
O (J, 11=0(1,3>

ENDDO U’ENDDO

DO I=1,N
NF (E> =1
E’ (I,NF <1) 1=1 U’
ENDDO

O ESCRITA MATRIZ DE DISTANCIAS

O COMIENZODE LA REDUCCIONDEL DENDOCRAMA U’
DO L=1,N”LEV

DO I=1,N+1—L

NF (II =NF (E) U’IP (I.LT.X(LII TREN
DO J1,I

0(1,01 D (1,31
0<3,1) =0(0,11 U’

ENDDO
ENDIE

IP <I.EQ.X<L)> TREN
DO K1,NF (Y <LII U’
ENDDO
NF<I)~’NF<II+NF<Y<LI 1 U’

U’
U’
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Figura A.5: (cont.) Subrutina para el análisis de agrupamiento del espacio de soluciones.

Subrutina clan.f Página 2/2

DO J1,T
D<I,J)=MIN(D(X<L>,J),D<Y(L),J)I
O<O, 11=0<1,01

ENDDO
ENDIE

IP <I.LT.Y<L>.AND.I.GT.X(L)> TREN
NF <II NF <II
DO J1,I

IP <J.EQ.X<LI) TREN

ELSE
D <Y, JI =D <1, JI

ENDIE

D (J,110<I, JI
ENDDO

EMD IP

IP <I.GT.Y(L)I TREN
DO K1,NF<I>
E (1—1, Kl FIl, Kl
ENDDO
NF <I—1I=NF <II

DO 0=1,1—1
IP <J.LT.X(L)> TREN

D <1—1, JI =0<1,0)
0<3,1—1) =0(1—1,0)

ENDIP
IP (J.EQ.X<L)) TREN

D < 1—1, JI =MIN(0 <I,X <LI ) ,D < I,Y <LII
0<0, 1—1) =0<1—1,3)

ENDIF
IP <J.LT.y<L).AN0.J.CT.X<L>I TREN

D<I’-1,J) =0<1,3)
0<0, 1—1) =0<1—1, JI

ENDIE
IP <J.GT.Y<LI) TREN

D<I”1,J”11D <1,01

ENVíE
ENDDO

ENDIP

ENODO

O PINAL DE LA REDUCCION DEL DENDOCRAMA

DMIN=1 .E20
DO 11,N-L

DO 01,1
IP <INEO) TREN

IP <D(I,J).LT.DMINI TREN
DMIN=D<1, JI
X <Li-lI MIN(I, JI
Y <L+1I =MAX(I, JI

ENDIE
ENDIP

ENDDO
ENDDO

ENODO

RETURN
ENO
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Apéndice B_________
Fotometría de campossaturadosde
objetos: Programa COBRA

Debido al grannúmerode regionesde formaciónestelar(71) presentesen la galaxia
Mrk 86 y a la intensaemisiónde la poblaciónsubyacentese desarrollóun programa

quenospermitieraeliminarla contribuciónde dichaemisión subyacentey la posible
contaminaciónprovenientede regionesde formaciónestelarcercanas.

Esteprogramafue escritoen lenguajefor’tran77 y sedenominóCOBRA. Di-

cho programadisponede una salidagráfica (xwindow, xserve o Postscript)que

permiteintroducir y modificar parámetrosy alterarel flujo del programade forma
interactiva. Este programahaceuso de las subrutinasPGPLOT,ElISIO y BUT-

TON (REDIWE; Cardiel et al. 1998). Su filosofía consisteen reproducirel perfil de

la regiónemisoray del fondo con diferentescomponentes.Una vez hechoesto se

realizanlasdiferentesmedidassobrela imagenoriginal substraídade la componente

de fondo.

A lo largo de estecapítulodescribiremosel procedimientoseguidodentro del
programaCOBRA parareproducir dichosperfiles así como la forma en la que se

determinaronlos tamañosy flujos de las regionesde formación estelary cúmulos

estelaresdeMrk 86. Esteprocedimientoesaplicable,en principio, acualquiercampo

saturadode objetos(overcrowdedJields) similar al observadoen Mrk 86.
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Figura B.1: Resultados para el ajuste de un perfil mediante el programa COBRA. En

línea continuagruesase muestrael perfil observado. Las línea punteadasrepresentan
las dos componentes gausianas. La suma de las dos componentes gausianas se ha
representado con una línea de trazo punto-raya. Finalmente, las líneas discontinuay

continuadelgadacorresponden,respectivamente, a la contribución del fondo y al ajuste
total. Las unidades en el eje de abscisas son pixeles sobre la imagen (escala O’!33 pixel”’1).

o
o
o

o
o
o

o
5 10 15 20

B.1 Procedimiento de ajuste de los perfiles

En primer lugar (1) se seleccionala secciónde la imagende la galaxiacorrespon-

dientea la vecindadde la regiónde interés. Una vez hechoesto, (2) se marcala

posición aproximadadel máximo de emisiónde la región. A continuaciónse ex-

traeautomáticamenteel perfil a lo largodel eje x de la imagenparadichaposición
(véasela FiguraBí). El siguientepaso (3) consisteen ajustardicho perfil a tres

componentes,dosgausianasy una recta. Las doscomponentesgausianaspermiten

reproducirel perfil debido a la región emisoray la recta la contribuciónde la po-

blación subyacenteo del fondo decontaminaciónprovenientede una regiónemisora
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cercana. A fin de obtenerel mejor perfil mediantela subrutinade minimización

ainoeba (Presset al. 1986) es necesariointroducir unos valores inicialespara los

parámatrosde estastres funciones. El númerototal de parámetrosson 8 (3 para
cadagausianay 2 parael fondo). Estos valoresinicialesse introduceninteractiva-

mente marcandode maneraaproximadalas posicionesdel centro y de los puntos

a mitad de altura del máximo de las gausianasy la posición del continuo en dos

posicionesextremassobreel perfil.

A continuación,a partir de estosvalores inicialesy empleandola subrutina

amoeba (4) se calculael mejorajustey serepresentaen la salidagráfica delprograma

(véasela Figura Bí). Si se consideraque dicho ajustees correcto (5) se siguen

ajustandonuevosperfilesdesplazándonosperpendicularmenteal eje y de la imagen

a ambosladosdel máximode lamisma. Los parámetrosdel mejorajusteseemplean

comoparámetrosinicialesparael siguienteperfil. Porestarazónse ajustael primer
lugar el perfil en la posicióndel máximode emisión de la región.

Una vez concluidostodos los ajustesa lo largo del eje sc de la imagen (6)

se comienzana ajustar los perfiles a lo largo del eje y comenzandoen el perfil

correspondientea la posicióndel máximo marcadoinicialmente. Realizándosedes-
plazamientosen la direcciónperpendicularal eje sc seajustana continuacióntodos

los perfiles.

Finalmente,a partir de los ajustesrealizados,(7) se representanen la salida

gráfica del programalas imágenescorrespondientesa cadaunade las componentes,
las dos gausianas,el fondo, así como los residuosobtenidostras substraerdichos

ajustesa la imagenoriginal. Estasimágenesseobtienentanto para el caso de los

ajustesa lo largo del eje sc y eje y, comoparalas imágenespromediadasde ambos

ejes.

En la Figura B.2 se muestranlos ejemplosde las imágenesobtenidasmediante

este procedimientopara la región #18 de la galaxia Mrk 86. La uniformidad de

las imágenesde residuosobtenidastras substraerde la imagende ajustela imagen

original garantizanla fiabilidad de estemétodo.

B.2 Determinación de los tamaños

La posicióndel centrode la imagense toma entoncescomo la posicióndel máximo

de emisionde lasumade lasdoscomponentesgausianas.Porsuparte,a partir de la
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Figura B.2: Imágenes obtenidas a partir del ajuste de los perfiles a lo largo de los ejes
sc, y junto con el promedio de ambos. Se muestran los resultados para el ajuste total,

la componente de fondo, la suma de las dos componentes gausianas y los residuos del
ajuste total frente a la imagen original.
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imagenoriginal y de la imagende fondo ajustadaseobtieneunaimagende la región

de interéslibre de la emisiónde la poblaciónsubyacentey de contaminacióndeotras

regiones.Calculandoentoncesel áreade la regiónemisora,A~, quese encuentrapor

encimade diferentesvaloresumbral, 4, seestimael radiode la región a 1 e-folding

como

donde ‘ma,. es el máximo de intensidadde la región sin la contribucióndel fondo.

En la Figura B.3 se muestrael cambioen el radio a 1 e-foldingempleandodiferentes

valoresumbralen una mismaimagensubstraídade la emisión subyacente.Al igual

que se apreciaen estafigura el valor del radio eraaproximadamenteel mismopara
diferentesvaloresde la intensidadumbral.

Por su parte, los valoresdel radio a 1 e2 y 1 e3-foldingsepuedencalcularcomo

4 y vecesel radio a 1 e-foldiug. Los contornosde los nodosse determinan
entoncesa partir de aquellospixeles con intensidadmayor que 1/e, 1/e2 y 1/e3

vecesel máximo de emisión.

B.3 Medida de flujos y colores

El flujo total de la región se obtienea partir del flujo total de la imagensubstraída

del fondo. A fin de asegurarque la mayor parte del flujo se encontrabadentro
de la secciónseleccionadasedeterminabala curvade crecimientode la región,no

encontrándosediferenciasmayoresdel 20 por ciento en ningún caso. Por su parte,

unavez determinadoslos contornosde las regionesa 1 e, e2 y e3-foldingsedetermina

el flujo dentro de cadauna de esasaperturasen la imagenoriginal.

Con la informaciónsobrelos pixeles incluidos en dichasaperturasseleenlas
imágenesde la región en las diferentesbandasy se determinanlos colores de las

mismas.A fin de realizarestamedidade los coloresse degradanpreviamentetodas

las imágenesa la peorresoluciónespacialobtenida.Dicharesoluciónespacialviene

por tanto determinadapor aquellade mayorPSF.
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Figura B.3: Variación del área de la región, A,., con intensidad mayor que un determinado
valor umbral 1,.. La línea continua representa el resultado para un radio de 0.9” a le-

folding. Las líneas discontinuascorresponden a radios de 0.8 y 1.0”.
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