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CAPITULO

Introduccion

La pregunta mds importante que intenta responder cualquier rama de la ciencia
es aquella que se refiere al origen de las cosas y de los fenémenos que observamos a
nuestro alrededor. La Astrofisica cobra en este tema un papel principal dentro de las
ciencias, intentando analizar el origen del Universo como un todo a través de la rama de
la Cosmologia. Otro tema clave de la investigacién astrofisica es el estudio de cémo se
formaron las unidades estructurales basicas del Universo, las galaxias, y como éstas han
evolucionado a través del tiempo hasta llegar a formar los objetos que vemos a nuestro
alrededor: galaxias espirales, elipticas, etc...

El estudio de las estructuras de materia en distintas épocas dentro del tiempo de
Hubble ha acaparado una enorme cantidad de recursos técnicos y humanos en la histo-
ria de la Astrofisica, lo que ha supuesto una inversiéon econémica muy importante. Este
interés, al que se une un esfuerzo observacional ingente, ha sido més intenso si cabe en
la altima década, en la que se han construido telescopios de didmetros en el intervalo
entre 8 y 10 metros e instrumentos adecuados para la observacién de objetos de brillo
muy débil, permitiendo la caracterizacién de galaxias cada vez mds distantes. No es de
extrafiar, por tanto, que nuestro conocimiento acerca de la poblacién de galaxias en el
rango de desplazamientos al rojo entre z = 0y z ~ 5 haya crecido enormemente en un

espacio de tiempo relativamente corto (véase, por ejemplo, los articulos de revisiéon de
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Ellis 1997 y Ferguson et al. 2000).

El anélisis de muestras de galaxias a diferentes distancias cosmoldgicas ha revelado
que el nimero de objetos peculiares, es decir, cuya morfologia no se ajusta a los tipos co-
munes observados en el Universo Local, crece rdpidamente con el desplazamiento al rojo
(Cowie et al. 1995, Glazebrook et al. 1995, Abraham et al. 1996a,b, Ellis 2001, Abraham &
van den Bergh 2001). Efectivamente, la mayor parte de las galaxias cercanas pueden ser
clasificadas dentro del sistema de diapasén (tuning fork) de Hubble (1926), completado
posteriormente por otros autores (Holmberg 1958, de Vaucouleurs 1959, van den Bergh
1960b), en el que, a grandes rasgos, todas las galaxias se pueden clasificar como elipticas,
lenticulares o espirales. Las galaxias en las que se basa el diagrama de clasificacién de
Hubble son, en general, sistemas muy luminosos, masivos y con una formacién estelar
actual poco importante en comparaciéon con el contenido estelar total (Io que nos permite
calificarlas como sistemas relajados o quiescentes). Sin embargo, cuando nos centramos
en el estudio de objetos del Universo Local de baja luminosidad y poco masivos la cla-
sificacién tradicional deja de ser til (van den Bergh 1960a, Sandage & Tammann 1987,
Sandage & Bedke 1994).

Si analizamos muestras de galaxias mds distantes la complejidad de la morfologia
crece considerablemente, rompiéndose el esquema de clasificacién de Hubble a despla-
zamientos al rojo relativamente bajos, entre z ~ 0.3 y z ~ 0.5, es decir, que el diagrama
de Hubble sélo es valido para el dltimo tercio de la edad del Universo (véase Abraham
& van den Bergh 2002, y referencias alli citadas). A distancias cosmolégicas del orden
de z = 1 — 5 se detectan objetos de caracteristicas peculiares y distintas a lo observado
en sistemas cercanos, propiedades en muchos casos relacionadas con una formacién es-
telar prominente. Entre estas galaxias podemos citar algunos ejemplos de las clases mas

importantes:

— las Lyman break galaxies (LBG), presentadas por primera vez por Steidel et al. (1996,
1999), que son objetos lejanos (z > 2) detectados a partir de sus caracteristicas pro-
minentes (brillantes) en el ultravioleta (UV), concretamente por el corte de Lyman
en torno a 1000 A, zona en la que también se encuentra la linea de emisién nebular

Lya.

— los extremely red objects (EROs), galaxias presentadas por Yan et al. (2000) que se
caracterizan por tener colores 6pticos e infrarrojo cercano [near infrared (NIR)] muy
rojos (tipicamente R — K > 5.3), lo que se asocia a altas extinciones o poblaciones

estelares muy viejas.
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— las ultraluminous infrared galaxies (ULIRG), presentadas por Schmidt & Green (1983),
que cuentan con luminosidades muy altas en el infrarrojo lejano [far infrared (FIR)],
del orden de Lyig > 102 Lg, lo que implica un alto contenido de polvo y de radia-
cién que lo calienta (y provoca su emision en el FIR). En el Universo Local existen
ejemplos de este tipo de galaxias, pero su importancia crece con el desplazamiento
al rojo.

— las fuentes detectadas en longitudes de onda submilimétricas por The Submillimetre
Common-User Bolometer Array (SCUBA) en el James Clerk Maxwell Telescope (JCMT)

del Observatorio de Hawaii, que también se caracterizarian por altas extinciones.

Estos objetos conforman un porcentaje relativamente alto de las galaxias observa-
das a desplazamientos al rojo intermedios y altos, aunque pueden existir grandes efectos
de seleccién (tanto mayores cuanto mayor es el z), por lo que no se conoce con exactitud
la importancia de estos tipos tan peculiares con respecto a la poblacién global de galaxias
a cada desplazamiento al rojo.

Sin embargo, si conocemos que una gran parte de las galaxias detectadas a des-
plazamientos al rojo intermedios y altos se distinguen por una formacién estelar intensa,
aunque con caracteristicas heterogéneas en aspectos como el contenido de polvo y la
consecuente extincion. Efectivamente, parece establecido el hecho de que la formacién
estelar en el Universo tuvo un maximo en torno a z = 1 — 2, decreciendo en un orden de
magnitud hasta z = 0 (Songaila et al. 1994, Gallego et al. 1995, Lilly et al. 1996, Madau
et al. 1996, Ellis et al. 1996, Hogg et al. 1998, Jones & Bland-Hawthorn 2001, Pettini et al.
2001, Pascual et al. 2001, Tresse et al. 2002, véase también los articulos de revisiéon de Ma-
dau 1997 y Blain 2001). Mas alld de z ~ 1 hay todavia una gran controversia acerca del
comportamiento de la densidad de tasa de formacion estelar (SFR), existiendo trabajos
que apuntarian a una tendencia a la baja (Madau et al. 1996) y otros que indicarian una
densidad de SFR constante hasta z ~ 5 (Pettini et al. 1998, Steidel et al. 1999, Yan et al.
1999, Moorwood et al. 2000). Uno de los grandes problemas en este estudio de la den-
sidad de SFR del Universo es el uso de distintos trazadores de la formacién estelar y el
efecto de la extincién sobre ellos.

Otro tema de investigacion abierto es el que se refiere a la formacién y evolucién de
las estructuras galdcticas a lo largo de la vida del Universo, acerca de lo cual existen dos
teorias ampliamente extendidas y no necesariamente excluyentes: una de ellas establece
que las galaxias se formarian principalmente en un colapso tinico y masivo, mientras
que la otra apuntaria a la formacién de estructuras pequenas de estrellas que se unirian
posteriormente para dar lugar a complejos mds grandes y de propiedades mds cercanas a
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las de las galaxias tal y como las observamos en nuestra vecindad. Uno de los observables
claves para diferenciar ambos escenarios de formacién y evolucién de galaxias seria la
masa estelar de las estructuras galdcticas y su andlisis en funcién del desplazamiento al
rojo (véase, por ejemplo, Aragén-Salamanca et al. 1998, Baugh et al. 1998, Fukugita et al.
1998, Kauffmann et al. 1999).

Si nos centramos en el Universo Local, la formacion estelar activa es un fendmeno
poco frecuente en las galaxias “normales”, existiendo un gran ntiimero de sistemas muy
masivos, como galaxias elipticas o espirales de gran disefio, que han formado una gran
cantidad de estrellas en el pasado y que pueden haber agotado todo el gas que tenian,
viviendo actualmente en un estado relajado o quiescente. Sin embargo, también existen
ejemplos puntuales de galaxias locales con brotes intensos, incluso muy violentos como,
por ejemplo, los casos de las galaxias starburst (Calzetti 1997) o las galaxias HII (véase, por
ejemplo, Telles 1995). Estos objetos (y otros de naturaleza andloga, aunque no tienen que
ser tan extremos) pueden mostrar caracteristicas muy parecidas a las galaxias observadas

a alto desplazamiento al rojo.

El estudio de galaxias cercanas puede tener implicaciones cosmolégicas en un do-

ble sentido:

— podemos intentar identificar los objetos lejanos como los precursores de galaxias
cercanas, es decir, estudiar como las galaxias a alto desplazamiento al rojo han dado
lugar a las galaxias que vemos a nuestro alrededor (véase, por ejemplo, Ferguson
et al. 2000). En este campo de investigacion serfa de interés estudiar los objetos
cercanos muy evolucionados y masivos (y quiescentes) que tienen una historia de la
formacion estelar mas amplia y deben contar con precursores en épocas tempranas
del Universo.

- también podemos identificar galaxias cercanas de propiedades parecidas a los obje-
tos lejanos, y extrapolar no sélo los resultados sino también las técnicas de estudio
utilizadas en la caracterizacion de esas galaxias cercanas hacia el andlisis de las po-
blaciones de galaxias a z > 0 (Meurer et al. 1997, Guzmdn et al. 1997, Conselice
et al. 2000b, Pisano et al. 2001, Pérez-Gonzalez et al. 2001).

Frente al caso de las galaxias a z > 0, la observacién de objetos cercanos cuenta con
la ventaja de que podemos obtener datos de mayor calidad, en lo que se refiere a aspectos
como la profundidad o la resolucién espacial, para un mayor nimero de galaxias y con
unos requerimientos de tiempo de observaciéon y de tamafio de telescopio razonables.
El estudio detallado de estas galaxias cercanas puede conllevar un gran avance en el
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conocimiento acerca de los procesos que regulan la formacién estelar y, por extension,
acerca de la formacién y evolucién de las galaxias a lo largo de la vida del Universo
(Gallego 1998, Conselice et al. 2000a).

Tal y como hemos recalcado en varias ocasiones, las galaxias cercanas deben con-
tar con una formacién estelar intensa para ser comparables con la mayoria de los objetos
detectados a grandes distancias cosmoldgicas. Hay que tener siempre en cuenta, sin em-
bargo, que todas las muestras de galaxias a cualquier desplazamiento al rojo presentan
importantes efectos de seleccién, por lo que también seria interesante obtener muestras

de galaxias detectadas con métodos homogéneos a todos los z.

1.1. Objetivos del trabajo

Este trabajo de tesis aborda el estudio detallado de una muestra de galaxias con
formacion estelar activa en el Universo Local, la conocida como muestra de galaxias con
lineas de emisién de la Universidad Complutense de Madrid (UCM). El andlisis presenta-
do en esta memoria se centra en la caracterizacion de las poblaciones estelares presentes
en las galaxias de la muestra UCM (o, desde otro punto de vista, en su historia de la
formacion estelar), abarcando la determinacién de las propiedades de las estrellas recien-
temente creadas en el brote de formacién estelar propio de los objetos de nuestra muestra,
asi como el andlisis de las caracteristicas del contenido estelar total de las galaxias UCM,
y la relacion entre el evento de formacion estelar reciente y las propiedades globales de
cada objeto.

Dado que las galaxias de la Exploracién UCM son objetos cercanos y relativamente
brillantes, ha sido posible la obtencién de una gran cantidad de datos observacionales
fotométricos y espectroscépicos en una amplio rango de longitudes de onda. Esto per-
mite que a la caracterizacién de la muestra desde un punto de vista estadistico se una
la posibilidad de estudiar las propiedades especificas de cada galaxia individual, incluso
con resolucién espacial, determinando la localizacién, intensidad y concentracién de la

formacién estelar (tanto la reciente como la méas evolucionada).

Una parte importante del presente trabajo de tesis estd orientada al desarrollo de
técnicas de modelado de poblaciones estelares en galaxias con formacién estelar activa
y a la caracterizacion del efecto en los resultados de los distintos ingredientes que estos
modelos suelen utilizar, como, por ejemplo, el tratamiento de la extincién (uno de los
pardmetros de mayor influencia en los ambientes de formacién estelar), la funcién inicial
de masas [initial mass function (IMF)] o las librerias de evolucién estelar.
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La aplicacién de estas técnicas de modelado a muestras de galaxias como la de la
UCM proporciona pardmetros tan importantes como la masa estelar que, como hemos
mencionado, es esencial para entender la formacién y evolucién de estructuras en el Uni-

verso.

Otro objetivo de esta tesis es utilizar toda la informacién acerca de la poblacién
estelar integrada de las galaxias UCM para comparar estos objetos con galaxias locales
y distantes, discerniendo los efectos de seleccién que puede tener nuestra muestra y la
relacién entre las galaxias con formacion estelar activa y la poblacién global de galaxias

a lo largo del tiempo de Hubble.

La presente memoria de tesis comenzard, en el capitulo 2, con una descripcién ge-
neral de la muestra de galaxias con lineas de emisién de la UCM, repasando toda la

informacién existente sobre ella anterior a este trabajo de tesis.

En el capitulo 3 se presentardn las observaciones y las propiedades de la emisién
integrada de las galaxias UCM en el filtro B de Johnson, aborddndose en el capitulo 4 la
caracterizaciéon de la distribucién espacial de la luminosidad en el mencionado filtro, lo

que servird para llevar a cabo un estudio morfolégico de la muestra.

En el capitulo 5 se estudiarédn la intensidad y la localizacién de los brotes de for-
macion estelar en las galaxias UCM a través de las observaciones fotométricas en la linea
de emisién nebular Ha. Este tipo de estudio en Ha fue iniciado con el trabajo pionero
de Kennicutt (1983) para galaxias espirales cercanas normales, y es atin mds interesante
en la muestra UCM dado que la seleccién de las galaxias se realiz6 en esta linea de emi-
sién. Asimismo, se analizaran los datos sobre la formacion estelar reciente provenientes
de distintos estimadores en un amplio rango espectral (desde el UV hasta el radio).

El estudio de la poblacién estelar més joven, iniciado en el capitulo 5, continuara en
los capitulos 6 y 7, donde se describird una técnica de modelado de poblaciones estelares
que serd aplicada a los datos de las galaxias UCM.

Seguidamente, en el capitulo 8, se describiran los resultados acerca de las funciones
de luminosidad y masa de la muestra UCM, y la relacién de ésta con la poblacién global
de galaxias del Universo Local.

En el capitulo 9 se presentaran los proyectos futuros que serian adecuados para
continuar el trabajo descrito en esta memoria. Por tltimo, las conclusiones de la tesis se
detallaran en el capitulo 10.



CAPITULO

La Exploracién de la Universidad
Complutense de Madrid

2.1. Descripcién de la exploracién

El trabajo de tesis presentado en este memoria se ha basado en la determinacién de
las propiedades de las galaxias con formacion estelar activa de la muestra de objetos con
lineas de emisién nebular [emission-line galaxy (ELG)] seleccionada por la Exploracién de
la Universidad Complutense de Madrid.

Como se explic en la introducciéon de esta memoria, el estudio de la formacién
y evolucién de galaxias se puede abordar a través de la caracterizacién detallada de las
propiedades de galaxias cercanas que se parezcan a los objetos observados a desplaza-
mientos al rojo altos. La propiedad clave que caracteriza a estas tltimas es la formaciéon
estelar activa, que, obviamente, es la esencia de los procesos de formacién y evolucién
de galaxias mencionados. En las galaxias cercanas es mds facil obtener datos de calidad,
tanto fotométricos como espectroscépicos, en un amplio rango del espectro. Ademas,
para el tratamiento de estos datos se pueden desarrollar herramientas de anélisis que
finalmente se pueden aplicar también a las galaxias distantes, obteniendo de esta mane-
ra informacién acerca de la evolucion en las propiedades de las galaxias en funcién del
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desplazamiento al rojo.

A finales de la década de 1980 la Universidad Complutense de Madrid (UCM) co-
menzo el proyecto de buscar una muestra representativa de la poblacién de galaxias con
formacion estelar activa en el Universo Local. Para esta btisqueda se eligi6 la linea de
emisién nebular de la serie de Balmer del hidrégeno Ha como trazador de la forma-
cién estelar. La exploracion también tenia como objetivo encontrar galaxias cercanas con
una poblacién estelar muy joven y con un contenido gaseoso de baja metalicidad, obje-
tos ideales para estudiar los procesos de formacion estelar y enriquecimiento quimico en

escalas de tiempo cosmoldgicas.

Los brotes de formacién estelar se producen en el seno de nubes de gas (molecular
y atémico) y polvo. En cada uno de estos brotes se suelen formar un nimero mds o menos
grande de estrellas cuyo espectro de masas sigue una distribucién que se conoce como la
funcién inicial de masas, que ha sido estudiada por numerosos autores a partir, por ejem-
plo, del estudio estadistico de las estrellas de la vecindad solar o del disco de la Galaxia
(véase, por ejemplo, Salpeter 1955, Miller & Scalo 1979, Scalo 1986, Kroupa et al. 1993,
Selman et al. 1999, Sakhibov & Smirnov 2000). La IMF establece que existe una deter-
minada probabilidad de que se formen estrellas masivas (la probabilidad de formacién
crece hacia las estrellas poco masivas), las cuales presentan temperaturas atmosféricas
muy altas y emiten considerablemente en longitudes de onda cortas, en el UV. Los fo-
tones mds energéticos que 13.6 eV, lo que equivale a una longitud de onda menor que
912 A (estos fotones se conocen como fotones Lyman), son capaces de ionizar el hidrége-
no de la nube de gas atémico que rodea al brote, dando lugar a lo que se conoce como la
region HII, formada por gas ionizado compuesto principalmente por hidrégeno, aunque
también existen otras especies (como helio, oxigeno, nitrégeno, azufre, etc...) en distintos
grados de ionizacién. En la region HII se establece un equilibrio entre la ionizacién y la
recombinacion de los d&tomos de cada especie, de tal manera que los fotones Lyman son
procesados por el gas y se reemite radiacién a longitudes de ondas mas largas corres-
pondientes a las energias de las transiciones entre niveles atémicos, formdndose lineas
de emisién nebular, asi como un espectro continuo. En el caso del hidrégeno, las series
de transiciones a los niveles atébmicos n = 1,2, 3,4, ... reciben los nombres de series de
Lyman, Balmer, Paschen, Brackett, ..., respectivamente. La transiciéon del nivel n = 3 al
nivel n = 2 produce la emisién de un fotén de la serie de Balmer; esta transicién se conoce

como He y la longitud de onda del fotén es 656.28 nm.

Segun lo explicado en el parrafo anterior, la deteccién de la linea de emisiéon Ho
demuestra la existencia de estrellas calientes y masivas que, por tanto, deben ser jévenes

(ya que las estrellas masivas tienen una vida mds corta que las menos masivas) y deben
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pertenecer a un brote de formacién estelar reciente. La intensidad de la linea de Balmer
Ha se puede relacionar con la cantidad de fotones ionizantes emitidos por el brote de
formacion estelar y, por medio de un modelo de atmésferas estelares, esto puede pro-
porcionar el nimero de estrellas masivas del brote (predominantemente de los primeros
tipos espectrales: O, By A). Si asumimos una parametrizaciéon de la IMF (y ademas si su-
ponemos que es universal) se puede pasar de este ntimero de estrellas masivas al nimero

total de estrellas en el brote y a la masa involucrada en la formacién estelar.

2

1

F (unidades relativas)

 (R)

Figura 2.1: Ejemplo de un espectro en el 6ptico de una galaxia con formacién estelar activa (Kinney et al.

1996) donde se han marcado las lineas de emisién nebular principales y los filtros més relevantes: U, B, Rc
de Cousins y r de Gunn.

La linea de emision Ha es muy adecuada para detectar galaxias con formacion es-
telar activa, ya que se encuentra en 656.28 nm, una longitud de onda que esta en el visible
(en la zona del rojo), donde los detectores de luz comtinmente usados en Astrofisica tie-
nen su maximo de sensibilidad. Ademas, en el rojo la extincién interna de las galaxias no
es tan fuerte como en el azul, donde existen otras lineas de emisién nebular como Hg,
o lineas de [OII] y [OIII], o en el UV, cuya emisién estd dominada por las estrellas mas
calientes, como hemos mencionado con anterioridad. El resultado de la formacion estelar
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es un espectro con lineas de emisién como el mostrado en la figura 2.1, donde se han mar-
cado las principales lineas de emisiéon nebular y se adjuntan las curvas de transmisiéon de
algunos filtros importantes en el 6ptico: U, B, R¢ de Cousins y r de Gunn.

La seleccién de una muestra de objetos estadisticamente representativos de la po-
blacién total de galaxias de algtn tipo implica la detecciéon de un ntiimero de galaxias
relativamente alto, lo que se traduce en la necesidad de explorar zonas amplias de cielo.
Los requerimientos de amplitud en el campo cubierto por la exploracién y la necesidad
de obtener espectros de muchos objetos donde buscar la linea de emisién Ha son cubier-
tos por una técnica de observacién denominada de prisma-objetivo en un telescopio que

cuente con un gran campo, como puede ser un telescopio Schmidt.

La Exploracién de galaxias con lineas de emision de la UCM fue realizada en el
telescopio Schmidt del Observatorio Hipano-Alemdn de Calar Alto, en Almeria, Espania.
(CAHA), un telescopio con un espejo primario de 1.20 m de didmetro, una placa correc-
tora de 0.80 m y 2.40 m de focal (Zamorano et al. 1994, 1996, Alonso et al. 1999). La
deteccién se llevé a cabo a través de placas fotograficas con una emulsién Kodak IIlaF,
cuya sensibilidad decae de manera brusca a 685 nm. Esta emulsion fue utilizada junto con
un filtro RG630, con lo que el intervalo de longitudes de onda accesibles fue finalmente
de 640 nm a 685nm, lo que permite detectar la linea Ha de galaxias localizadas entre un
desplazamiento al rojo z = 0 (en cuyo caso se observaria en 656.28 nm) y z = 0.045 (Ha
en 685.8 nm). También existen un total de 6 detecciones marginales mas alld de z = 0.045,
dado que los cortes de los filtros no son abruptos.

El tamafio de la placa fotogréfica era 24 x 24 cm?, lo que equivale a 5.5 x 5.5 gra-
dos cuadrados considerando que la escala de placa del telescopio Schmidt era 86 arc-
sec mm~!. El 4rea total de cielo observada fue de 471.4 grados cuadrados. La técnica de
prisma-objetivo utiliza un prisma como elemento dispersor para obtener espectros de ca-
da objeto del campo. El prisma utilizado por la UCM fue uno de 4°, lo que proporcionaba
una dispersién de 195nm mm~! en la direccién Norte-Sur (Birkle 1984).

Se llevaron a cabo varias campafias de observacion en las que se obtuvieron placas
de campos en ascensiones rectas comprendidas entre 22" — 01" (Lista I de la Exploraciéon
UCM, Zamorano et al. 1994) y 12 — 16" (Lista II de la Exploracién UCM, Zamorano et al.
1996), y declinacién en torno a 25° (salvo una placa en § ~ 0°). Las placas obtenidas con la
técnica de prisma-objetivo fueron inspeccionadas visualmente una a una, varias veces y
por varias personas, en busqueda de objetos candidatos a tener lineas de emisién, proceso
que sirvié para obtener una lista de 272 candidatos (Gallego 1995).
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Para los 272 candidatos se obtuvo posteriormente espectroscopia de resolucién in-
termedia (en torno a 2 A, Gallego et al. 1996) con el objetivo de dilucidar qué objetos
presentaban verdaderamente emision Ha. Este estudio redujo el ndmero final de obje-
tos que conforman las Listas I y II de la Exploracién UCM a 191 galaxias con lineas de

emision.

Considerando que la muestra de ELGs de la Exploracion UCM es representativa de
la poblacién global de galaxias con formacion estelar del Universo Local, en Gallego et al.
(1995) se utilizaron los datos espectroscépicos para estimar la funcién de luminosidad 1
Ha y la densidad de tasa de formacién estelar del Universo Local. Estos resultados han
sido corroborados por otros grupos de investigacion a través de muestras de galaxias se-
leccionadas con diferentes técnicas como, por ejemplo, la emisién prominente en el UV
(Treyer et al. 1998) o en el azul (MacAlpine & Lewis 1978, Salzer 1989, Serjeant et al. 2002),
lo que demuestra la representatividad de la Exploracion UCM como muestra completa de
las galaxias con formacion estelar activa en el Universo Local. En este sentido, la muestra
UCM ha sido utilizada como comparacién local para estudios de galaxias a desplaza-
mientos al rojo intermedios y altos en un gran niimero de trabajos, entre los que cabe
citar Ellis et al. (1996), Madau et al. (1996), Hogg et al. (1998), Jones & Bland-Hawthorn
(2001), Pettini et al. (2001), Pascual et al. (2001), o Tresse et al. (2002).

Paralelamente al estudio espectroscépico de la muestra, se llevaron a cabo obser-
vaciones fotométricas en el filtro r de Gunn de las galaxias UCM (Vitores 1994, Vitores
et al. 1996a,b). Este filtro fue elegido debido a que contiene la linea de emisién He y, por
lo tanto, estd més cerca de la zona del espectro donde se realiz6 la seleccién de los objetos
(véase figura 2.1). Posteriormente se comenzaria a estudiar la muestra en el NIR, pu-
blicindose los resultados para un pequefio ntimero de galaxias en Alonso-Herrero et al.
(1996) y Gil de Paz et al. (2000a).

2.2. Datos mas relevantes

Una vez presentada la muestra de galaxias con lineas de emisién de la Explora-
ciéon UCM vy las principales observaciones anteriores a este trabajo de tesis, pasaremos a
discutir brevemente los resultados més relevantes alcanzados con las mencionadas ob-
servaciones, los cuales utilizaremos en los capitulos siguientes. Ademads, incluiremos una
descripcién de los datos existentes para las galaxias UCM procedentes de trabajos de
otros autores ajenos a la exploraciéon. Por completitud y para facilitar la lectura de esta

'La funcién de luminosidad se define como la densidad volumétrica de galaxias (en niimero) en funcién
de su luminosidad. Véase el capitulo 8 de esta memoria para una discusién detallada.
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memoria de tesis incluiremos los datos mads relevantes de cada galaxia UCM en un tabla
en este capitulo, aunque varios de ellos podrdn también encontrarse en otras tablas del
presente trabajo.

2.21. Datos obtenidos por la UCM

El estudio espectroscépico de la muestra UCM realizado en Gallego (1995), Gallego
et al. (1996) y Gallego et al. (1997) permiti6 calcular pardmetros como el desplazamiento
al rojo, la anchura equivalente y flujo de la linea Hor y de otras lineas de la serie de Balmer
como Hf, Hy o H§, asi como cocientes de intensidad de las lineas metélicas de emisién
mas importantes, como [NIIJAN6548, 6584, [OIITI]AN4959, 5007, [OII]A3727,...

El cociente de intensidades entre la linea de Ha y la de Hf, Ha/Hp, permite calcu-
lar la extincién por polvo de la emisién luminosa proveniente de las regiones HII de una
galaxia. Este cociente de intensidades se puede calcular teéricamente, dependiendo de
factores como la temperatura electrénica y la densidad de electrones de la nube de gas
ionizado. Para una temperatura y una densidad tipicas de regiones HII de nuestra Ga-
laxia, T, = 10000 Ky n, = 100 cm 3, Osterbrock (1989) obtiene un valor nominal de
Ha/HB = 2.86. Este seria el cociente esperado en la ausencia de extincién por polvo, pero
si ésta existe el cociente se hace mads alto, al afectar la atenuacién en mayor medida a la
linea Hf, que se encuentra en 486.1 nm, que a la He, en 656.3 nm. En este trabajo de tesis
hemos utilizado como medida de la extincion el conocido como exceso de color B — V,

que se define como:

E(B - V) = Kug [log(Ha/HB) — log(2.86)] (2.1)

donde el coeficiente K,g = 2.327 se calcula a partir de los valores de la curva de extincién
(en este caso, la de Cardelli et al. 1989; véase la figura 6.5 de esta memoria) en las longi-
tudes de onda de Ha y Hf. Los valores de E(B — V') también han sido corregidos de la
absorcion estelar que afecta a las lineas Ha y Hf, y que Trager et al. (1998) y Gonzélez
Delgado et al. (1999) han estimado en una anchura equivalente de 3 A para ambas lineas,

siendo este valor independiente de la edad de la poblacién estelar.

El estudio espectroscépico revel6 una dicotomia en las propiedades de las galaxias
UCM. Por un lado existia una gran cantidad de objetos (57 % de toda la muestra) que
presentaban altas metalicidades y bajas excitaciones, denomindndose galaxias tipo disco,
y por otro lado, objetos con bajas metalicidades y altas excitaciones, o galaxias tipo HII
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(32 %). Dentro de las primeras se incluyen dos subtipos principales:

— galaxias starburst nuclei (SBN), o galaxias con un ntcleo con formacién estelar (Bal-
zano 1983). Estas galaxias muestran altas extinciones, bajos cocientes [NII]/Ha y
emisiones débiles en la linea [OIII]A5007. Sus luminosidades Ha son siempre ma-
yores que 108 Lg,.

— galaxias dwarf amorphous nucleated starburst (DANS), o galaxias enanas starburst
amorfas y con ndcleo (Salzer et al. 1989b), que serian la versién de baja lumino-
sidad de las SBN [L(Ha) < 5 x 107 Lg].

Las galaxias de tipo HII también se dividen en varios subtipos:

— galaxias hot spot (HIIH), que muestran luminosidades Ho muy parecidas a las SBN
pero con razones [OIII]A5007/Hp mas altas, es decir, con una ionizacién mayor.

— galaxias dwarf hot spot (DHIIH), objetos HIIH enanos con L(Ha) < 5 x 107 L,

— galaxias blue compact dwarf (BCD), que serian casos extremos del anterior subti-
po, con las ionizaciones mads altas de la muestra y las luminosidades mds débiles.
Muestran L(Ha) < 5 x 107 L, y razones de intensidad muy altas en las lineas
[OIII}A5007 /HS y Ha/[NII)\6584, ademads de brillantes lineas de [OII]A3727.

Aparte de los dos grupos globales mencionados se encontrarfan las galaxias cuyas
lineas de emisién no tienen su origen (o no tinicamente) en la formacién estelar sino en
procesos de actividad nuclear, es decir, las active galactic nuclei (AGN), que constituyen
un 8 % de la muestra total. Un 3 % de galaxias no pudieron ser clasificadas espectroscopi-

camente.

El estudio fotométrico en la banda r de Gunn de la muestra UCM descrito en Vi-
tores (1994), Vitores et al. (1996a) y Vitores et al. (1996b) proporcioné luminosidades en
banda ancha, tamafios, concentraciones de luminosidad y propiedades estructurales de
casi todas las galaxias (un 80 % del total de la muestra). Con estos datos se efectué una
clasificacién morfolégica de la muestra, reveldndose que un gran porcentaje de ella eran
espirales de tipo de Hubble tardio, Sb o posterior (un 59 %). También existian algunos
casos aislados de lenticulares y, como cabia esperar debido a lo inusitado de la formacién
estelar, ninguna eliptica.
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La tabla 2.1 muestra los datos mads relevantes de las galaxias de la Exploracién
UCM que serédn utilizados en esta memoria de tesis. Aparte de los pardmetros de es-
pectroscopia y fotometria mencionados anteriormente se han incluido los datos sobre la
magnitud linea més continuo que se utilizaron en Gallego et al. (1995) y Gallego et al.
(1997) para estudiar los efectos de seleccién de la muestra (y que se usardn en el capitu-
lo 8), y los tamafios angulares de las galaxias medidos por medio del radio de la isofota

de 24.5 mag arcsec 2

en el filtro r de Gunn. Las magnitudes absolutas en esta tabla se
han calculado usando una cosmologia con Hy = 70 km s—1 Mpc_l, Oy =03yA =07,
que se utilizard a lo largo de toda la memoria de tesis salvo que se indique explicitamente

lo contrario.

En el caso de los datos espectroscopicos, los valores dados para el desplazamiento
al rojo han sido corregidos de errores observacionales de las campafias espectroscopicas
descritas en Gallego (1995). Estos errores fueron detectados al comparar los z de este tra-
bajo con los encontrados en NASA/IPAC Extragalactic database (NED), cuyos datos provie-
nen de observaciones en el 6ptico y el radio (la mayoria se encuentran en de Vaucouleurs
et al. 1992, Giovanelli & Haynes 1993, Huchra et al. 1999).

Las anchuras equivalentes de Ha fueron calculadas a partir de la anchura equiva-
lente de las lineas solapadas (blend) de Ha+[NII] y la relacién de intensidades Ha/[NII],
ambos datos extraidos de Gallego (1995). Para algunas galaxias no existian valores del
cociente de lineas mencionado, por lo que se asumieron valores medios segin el tipo

espectroscopico del objeto (Gallego et al. 1997).

Los excesos de color de las galaxias en las que la linea HS no fue detectada se
calcularon a partir de los valores de todas las extinciones de las galaxias del mismo tipo
espectroscopico, tomandose el valor medio del tiltimo cuartil de datos (véase el capitulo 6
para una justificacién).



Tabla 2.1: Datos generales de las galaxias de la Exploracién UCM. Las columnas muestran: Extraidos de Zamorano et al. (1994, 1996): (1) nombre
de la galaxia; (2)-(3) ascensién recta y declinacién (J2000). Publicado en Gallego (1995) y Gallego et al. (1996): (4) desplazamiento al rojo; (5) anchura
equivalente de Ha (A); (6) luminosidad Ha en 108 Lg; (7) exceso de color B —V corregido de absorcién estelar (3 A); (8) magnitud linea mds continuo;
(9) tipo espectroscopico. Extraido de Vitores et al. (1996a): (10) magnitud aparente en el filtro r de Gunn; (11) magnitud absoluta corregida de extincién
Gal4ctica con los mapas de Schlegel et al. (1998); (12) radio de la isofota de 24.5 magarcsec™ en el filtro r (en segundos de arco); (13) tipo morfolégico
obtenido a partir de los datos en r.

Nombre (J2000) 4(J2000) z EW(Ha) LMHa) EB-V) mpic SpT my M, ra45  MphT
0 ) ©) (4) (5) (6) ) ® (10 adn (az ({13
000042140 000309.7 4215739 0.0238 99.8 - 0.981 12.07 HIIH - - - -
000341955 000619.6 +201211 0.0278 291.5 - 0.482 10.22 Syl - - - -
000342200 000538.0 +221657 0.0224 348 0.15 0.568 1565 DANS 16.16 —-1898 848 Sc+
000342215 0005523 +223209 0.0223 21.6 - 0.683 14.68 SBN - - - -
000541802 000830.1 +181927 0.0187 10.2 - 0.238 - SBN - - - -
000642332 000854.8 +234904 0.0159 54.6 - 0.476 12.82 HIIH - - - -
0013+1942 0015499 +195848 0.0272 121.5 046 0.235 1522 HIIH 16.39 -19.09 928 Sc+
0014+1748 001723.8 +180504 0.0182 833 154 0.704 1299 SBN 1413 -20.47 3534 SBb
001441829 0017152 +184618 0.0182 1279  0.29 1.244 14.81 HIIH 16.01 -18.61 1239 Sa
001542212 001807.6 +222844 0.0198 1169  0.52 0.151 14.35 HIIH 1559 -19.27 10.84 Sa
001741942 0019574 +195852 0.0260 96.6  0.86 0.428 1299 HIIH 1534 —-20.08 1231 Sc+
001742148 0020263 +220519 0.0189 70.9 - 0.493 14.14 HIIH - - - -
001842216 002133.5 +223233 0.0169 124 0.05 0.000 1572 DANS 1582 -18.69 9.09 Sb
001842218 002133.7 4223535 0.0220 12.9 - 1.201 16.02 SBN - - - -
001942201 002148.6 +221807 0.0191 30.0 0.17 0.260 1510 DANS 1554 —-19.23 1135 Sc+
002242049 0024438 +210605 0.0185 72.7  0.96 0.795 13.48 HIIH 1445 -2033 13.73 Sb
002341908 002603.1 4192510 0.0251 118.1 - 0.359 - HITH - - - -
003442119 003643.1 +213627 0.0315 16.4 - 0.227 14.44 SBN - - - -
003742226 004010.8 +224257 0.0195 41.6 - 0.386 12.08 SBN - - - -
003842259 004109.0 +231548 0.0464 18.0 0.56 0.487 14.88 SBN 1569 —-2095 1793 Sa
003940054 004146.2 4011039 0.0191 20.4 - 1.130 1449 SBN - - - -
0040—-0023 0043278 —-000733 0.0142 14.5 - 1.181 - LINER - - - -
004040220 0042499 +023650 0.0173 737 0.13 0.303 1547 DANS 1639 -18.05 6.68 Sb
004040257 0042373 4031423 0.0367 116.0  0.57 0.374 1525 DANS 1676 —-19.35 7.66 Sc+
004042312 004249.0 +232924 0.0254 249 - 1.107 - SBN - - - -
004140134 004356.2 +015102 0.0169 8.7 - 1.154 - SBN - - - -
0043—-0159 0046054 —014322 0.0161 57.3 - 1.043 SBN - - - -

004340245 0045443 +030148 0.0180 314 - 0.579 15.64 HIIH - - - -
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Tabla 2.1: Continuacion.

Nombre a(J2000)  6(J2000) z EW(Hea) LMHa) E(B-V) mpyc SpT my M, ro45  MphT
¢ 2) €) (4) ©) (6) (7) ® (19 an (12 ({13
0044+2246 0047195 4230256 0.0253 21.8 0.57 0.963 14.39 SBN 14.83 -2049 1873 Sb
0045+2206 004756.5 +222223 0.0203 76.9 - 0.374 12.98 HIH - - - -
0047—0213 0050054 —015705 0.0144 37.1 0.20 0.552 14.33 DHIIH 14.82 -19.28 1591 Sa
004742051 004955.1 +210729 0.0577 702 243 0.480 15.03 SBN 16.00 —-21.14 856 Sc+
004742413 005013.0 4242951 0.0347 57.6  2.39 0.590 1258 SBN 14.69 —-2140 2040 Sa
004742414 0050255 4243113 0.0347 74.7 - 0.500 13.20 SBN - - - -
0049—-0006 0051474 +000941 0.0377 3427  0.34 0.000 16.20 BCD 1822 -1795 394 BCD
004940017 005149.5 4003353 0.0140 307.5 0.22 0.000 14.69 DHIH 1648 —-1750 11.54 Sc+
0049-0045 005159.7 —-002911 0.0055 69.8 - 0.521 - HITH - - - -
005040005 005257.8 +002209 0.0346 91.2 1.15 0.458 14.70 HIIH 15.72 -20.26 10.30 Sa
0050+2114 005334.5 +213048 0.0245 65.6 1.46 0.702 13.66 SBN 14.66 —20.59 15,51 Sa
005142430 005355.2 +244621 0.0173 315 - 0.769 13.43 SBN - - - -
0054-0133 005639.0 -011742 0.0512 19.6 - 1.135 14.39 SBN - - - -
005442337 005719.7 +235323 0.0164 594 - 0.498 13.39 HIIH - - - -
005640043 005904.2 +010003 0.0189 499 0.14 0.290 1545 DHIH 16.07 -1858 7.79 Sc+
0056+0044 0058555 4010018 0.0183 396.3 0.40 0.058 14.65 DHIIH 1658 -18.00 10.86 Irr
011942156 012144.3 +221235 0.0583 12.8 0.67 1.025 1544 Sy2 1544 -21.79 1210 Sc+
012142137 012436.8 +215300 0.0345 62.8 1.18 0.536 14.58 SBN 1541 -20.68 16.63 Sc+
012942109 013216.0 +212436 0.0344 29.1 - 1.090 13.53 LINER - - - -
0134+2257 013711.0 +231312 0.0353 23.0 - 0.546 15.59 SBN - - - -
0135+2242 0137589 +225718 0.0363 42.8 0.51 0.859 1545 DANS 16.05 -20.30 9.29 SO
013842216 014101.0 +223157 0.0591 7.0 - 0.160 - - - - - -
014142220 0144183 +223508 0.0174 33.9 0.13 0.498 1520 DANS 1567 -1897 10.05 Sb
014242137 014450.1 +215257 0.0362 259  2.89 0.295 13.58 Sy2 1419 —-22.10 25.83 SBb
014442519 014747.8 +253426 0.0409 25.8 1.38 0.690 1440 SBN 14.78 -21.85 16.80 SB(r
014742309 015042.8 +232357 0.0194 115.3 0.36 0.421 14.78 HIH 15.82 -19.07 1126 Sa
014842124 0151044 +213842 0.0169 132.7  0.19 0.132 1510 BCD 16.32 -18.18 8.00 BCD
015042032 015341.5 +204742 0.0323 168.0 0.93 0.157 1429 HIH 16.28 —19.68 12.47 Sc+
015642410 015915.8 +242500 0.0134 36.5 0.21 0.447 14.08 DANS 1455 -19.53 15.79 Sc+
015742102 0200323 4211714 0.0106 58.3 0.22 0.311 13.70 HIIH 14.39 —-19.15 16.52 Sb
015742413 020019.1 +242825 0.0177 222 0.95 0.571 13.12  Sy2 13.65 —21.05 2344 Sc+
015942326 020149.2 +234123 0.0178 24.6 0.28 0.772 14.34 DANS 1472 -1995 15.02 Sc+




Tabla 2.1: Continuacién.

Nombre «(J2000) 4(J2000) z EW(Ha) LHo) EB-V) mpyc SpT my M, raas  MphT
1) (2) 3) 4) ) (6) (7) ® (10) (11) (12) (13)
0159+2354 020149.2 +240911 0.0170 60.4 0.13 0.383 15.25 HIIH 16.07 —-1854 10.02 Sa
124642727 1249014 +271044 0.0199 63.7 - 0.544 13.73  HIIH - - - -
124742701 125020.2 +264502 0.0231 25.5 0.11 0.117 1572 DANS 1597 -19.08 9.48 Sc+
124842912 125101.8 +285542 0.0217 26.2 - 0.336 14.08 SBN - - - -
125342756 1256 06.0 +274043 0.0165 1115 059 0.000 13.85 HIIH 15.09 -19.21 1245 Sa
125442740 1257252 4272416 0.0161 54.6 0.16 0.407 13.83 SBN 1550 —-18.75 1040 Sa
125442802 125704.6 +274626 0.0253 114 0.09 1.133 1574 DANS 15.76 -19.49 1053 Sc+
125542734 1258185 +271841 0.0234 96.1 0.42 0.650 1493 SBN 1599 -19.09 929 Irr
1255+2819 125757.7 +280344 0.0273 44.0 0.79 0.379 14.37 SBN 15.01 -2040 16.39 Sb
1255+3125 125816.4 +310935 0.0258 60.5 0.77 0.319 14.34 HIIH 15.07 -20.23 1220 Sa
125642701 1258399 +264536 0.0247 106.0 0.34 0.192 15.28 HIIH 16.32 —-18.87 1048 Irr
125642717 125827.1 +270126 0.0273 59.4 - 0.300 16.43 DHIIH - - - -
125642722 125916.7 +270624 0.0287 23.5 0.20 0.584 1321 DANS 16.05 -1948 947 Sc+
1256+2732 1258353 +271555 0.0245 90.0 0.75 0.534 1448 SBN 1540 -19.78 14.02 SO
125642754 125905.2 4273842 0.0172 45.9 0.43 0.369 14.02 SBN 1470 -19.69 18.84 SBa
1256+2823 125902.1 +280659 0.0315 73.1 1.59 0.527 14.18 SBN 15.11 -20.63 14.44 Sb
125642910 125843.2 +285438 0.0279 22.2 0.29 1.119 - SBN 1510 -20.36 15.78 Sb
125742808 130009.0 +275159 0.0171 25.8 0.14 0.674 1493 SBN 1545 —-1893 11.78 Sa
125842754 130033.6 +273819 0.0253 98.4 0.92 0.750 14.27 SBN 1538 —-19.86 13.60 Sb
1259+2755 130207.8 +273856 0.0240 405 099 0.608 13.87 SBN 1445 -=20.67 1954 Sa
1259+2934 1301254 +291851 0.0239 144.6 4.63 1.007 12.53  Sy2 14.18 —-20.94 34.69 Sb
125943011 130143.8 +295539 0.0307 18.7 0.40 0.204 15.06 SBN 1536 —20.32 10.02 Sa
130042907 130225.6 +285132 0.0219 91.2 0.17 0.584 14.15 HIIH 16,69 —-1824 754 Sb
130142904 1304226 +284841 0.0266 65.9 0.80 0.091 14.39 HIIH 15.18 —-20.18 1494 Sb
1302+2853 130435.7 +283742 0.0237 37.1 0.22 0.357 1528 DHIIH 15.77 -1933 9.84 Sa
130243032 130518.7 +301641 0.0342 45.9 - 0.361 14.97 HIIH - - - -
130342908 1305453 +285218 0.0261 162.1 0.57 0.000 14.81 HIIH 1626 —-19.05 9.62 Irr
130442808 130636.4 +275224 0.0210 21.3 0.29 0.000 1455 SBN 1485 —-1998 1841 Sa
130442818 130713.1 +280251 0.0244 76.7 1.22 0.038 13.85 SBN 1488 —-20.29 16.36 Sc+
130442830 130637.0 +281407 0.0217 53.2 0.04 0.224 17.07 DHIIH 17.72 -1719 465 BCD
130442907 130637.7 4285103 0.0159 50 0.04 1.154 - - 1455 —=19.67 23.85 Irr
130642938 130916.0 +292205 0.0209 96.8 1.09 0.321 13.65 SBN 14.80 -20.02 13.84 Sb
1306+3111 130921.8 +305524 0.0168 57.9 0.28 0.833 1452 DANS 1532 -19.03 10.99 Sc+
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Tabla 2.1: Continuacién.

Nombre a(J2000)  6(J2000) z EW(Hea) LMHa) E(B-V) mpyc SpT my M, raa5  MphT
1) 2) €) (4) ©) (6) (7) ® 0 (19 an (12 ({13
130742910 130947.3 +285428 0.0187 224 1.40 0.502 12.72  SBN 13.05 -—-21.52 4244 SBb
130842950 131101.6 +293443 0.0242 33.9 1.57 1.140 13.29 SBN 1392 -21.23 35,50 SBb
130842958 131047.6 +294238 0.0212 17.9 0.33 0.684 11.66 SBN 1446 —-20.40 21.45 Sc+
131043027 131310.0 4301132 0.0234 66.7 0.33 0.943 15.01 DANS 1570 -19.38 11.03 Sa
131242954 131509.3 4293813 0.0230 40.6 0.51 0.915 14.48 SBN 1514 —-1990 1494 Sc+
131243040 131508.2 4302417 0.0233 50.2 0.98 0.292 14.10 SBN 14.67 —-20.40 16.52 SBa
131342938 131603.8 +292257 0.0380 307.6  2.35 0.000 1433 HIH  16.14 -20.01 6.88 Sa
13144-2827 131644.1 +281203 0.0253 453 0.42 0.485 14.89 SBN 1554 —-19.71 1544 Sa
132042727 1322435 +271155 0.0247 494 0.12 0.042 16.16 DHIIH 16.79 -1843 7.09 Sb
132442651 132651.6 +263529 0.0249 72.2 1.98 0.510 13.33 SBN 14.27 -2095 1438 SO
132442926 132625.1 4291031 0.0172 233.0 0.19 0.000 15.27 BCD 16.85 —-1755 597 BCD
133142900 1333454 4284513 0.0356 545.7  0.33 0.000 16.37 BCD 1849 -1752 314 BCD
142842727 143109.0 +271415 0.0149 178.5 1.22 0.107 1290 HIH 14.38 —-19.71 15.37 Sc+
142942645 1431469 4263240 0.0328 84.1 0.29 0.011 16.00 DHIH 1691 -1893 7.07 Sc+
143042947 1432555 4293429 0.0290 128.7  0.85 0.257 14.71 HIH 1595 -19.62 957 SO
143142702 1433451 4264916 0.0384 130.8 1.11 0.204 15.08 HIIH 1641 —-19.78 6.57 Sb
143142814 1434053 +280123 0.0320 15.6 0.14 1.075 15.80 DANS 1585 -1994 993 Sa
143142854 143320.8 +284136 0.0310 234 0.48 1.112 14.68 SBN 14.83 -20.89 13.16 Sb
143142947 143350.0 +293410 0.0219 1276  0.11 0.000 16.26 BCD 1740 -1754 651 BCD
143242645 1435019 +263241 0.0307 31.1 1.12 0.540 14.12 SBN 1459 —-21.13 24.58 SBb
144042511 144301.5 +245839 0.0333 20.1 0.31 0.568 15,56 SBN 15.87 —-20.05 13.20 Sb
1440+2521N  144302.7 4250909 0.0315 51.1 0.85 0.623 14.79 SBN 15.74 -20.06 11.21 Sa
1440+2521S 1443009 +250848 0.0314 80.0 0.55 0.195 15.23 SBN 16.16 —19.63 10.36 Sb
144242845 1444209 4283304 0.0110 78.4 0.34 0.527 13.52 SBN 14.66 —18.78 18.26 Sb
144342548 1446019 +253547 0.0358 53.8 147 0.568 1442 SBN 1512 -2096 13.32 Sc+
144342714 1445369 4270206 0.0290 99.2 245 0.936 13.55 Sy2 14.75 -20.84 12.00 Sa
144342844 144556.0 +283133 0.0307 71.5 1.28 1.033 14.38 SBN 1491 -20.80 1256 SBc
144442923 1446458 +291036 0.0281 19.5 0.20 0.313 1554 DANS 1577 -19.73 1286 SO
145242754 1454225 4274205 0.0339 73.7 1.65 0.287 14.30 SBN 1543 -2051 10.72 Sb
150641922 150821.7 +191131 0.0205 74.6 1.03 0.316 13.70 HIH 14.87 -20.00 15.72 Sb
151342012 1515484 4200122 0.0369 106.1 3.33 0.471 13.75 SBN 1496 —21.20 1511 SO
1537+2506N 1539274 4245651 0.0229 109.6 2.80 0.313 12.93 HIH 14.36 —20.76 23.00 SBb
1537425065 153926.1 +245637 0.0229 147.9 0.97 0.192 14.06 HIH 1550 —-19.62 12.37 SBa




Tabla 2.1: Continuacién.

Nombre «(J2000) 6(J2000) z EWHa) LMHa) E(B-V) mpyc SpT my M, ro45  MphT
1) (2) 3) 4) (©) (6) 7) ® (10) (11) (12) (13)
155741423 16 0008.3 4141530 0.0375 36.9 0.61 0.227 1591 SBN 15.82 —-20.41 10.07 Sb
161241308 161517.1 4130132 0.0114 506.7 0.08 0.011 1540 BCD 1748 -16.11 473 BCD
164642725 1648355 4272024 0.0339 211.4 0.27 0.260 16.38 DHIIH 17.87 -18.23 4.73 Sc+
164742727 1649374 4272218 0.0369 53.5  0.55 0.515 1551 SBN 1629 -1999 711 Sa
164742729 164937.1 +272415 0.0366 41.8 1.11 0.652 14.63 SBN 1522 -21.03 1197 Sb
164742950 1649053 4294531 0.0290 71.6 2.00 0.614 13.69 SBN 14.68 —-2097 16.37 SBc+
164842855 165048.0 +285044 0.0308 200.0 3.32 0.169 13.44 HIIH 1498 —-20.81 1298 Sa
165342644 165509.7 4263945 0.0346 3.3 - 1.282 13.63 SBN - - - -
1654+2812 165650.5 +280816 0.0348 58.3  0.18 0.213 1658 DHIIH 1726 -1883 6.41 Sc+
165542755 165716.1 +275059 0.0349 43.1 2.50 0.469 13.76  Sy2 1455 —-21.55 23.17 Sb
1656+2744 165852.6 4273942 0.0330 659  0.54 0.460 1532 SBN 16.37 —=19.71 828 Sa
165742901 1659270 4285644 0.0317 56.4 0.36 0.410 15.64 DANS 1642 -1941 6.59 Sc+
165942928 1701079 4292424 0.0369 150.6 4.74 0.395 13.44 Syl 1491 -21.28 1860 SBO
170143131 1703158 +312730 0.0345 41.6 3.88 1.254 13.38 Syl 1444 -2155 1755 SO
223842308 2241156 4232426 0.0236 47.3 1.61 0.817 13.27 SBN 14.00 -21.23 26.36 Sa
223941959 2241559 4201542 0.0237 115.3 3.14 0.491 13.05 HIIH 14.17 -21.03 20.19 SO
2249+2149 2251579 +220505 0.0462 2.7 0.18 1.154 - SBN 1488 —-2191 1791 Sa
225042427 225234.8 +244349 0.0421 135.5 7.84 0.602 12.77 SBN 14.78 —-2197 1470 Sa
225142352 2253441 +240813 0.0267 65.4 0.51 0.065 14.89 DANS 1571 -19.81 850 Sc+
2253+2219 2255314 +223601 0.0242 59.9  0.56 0.400 14.58 SBN 1541 -19.86 9.75 Sa
2255+1654 2257544 +171006 0.0388 23.6  0.75 0.352 14.99 SBN 1537 —=2096 13.64 Sc+
2255+1926 2257440 +194207 0.0193 30.5 0.08 0.091 15.77 HIIH 16.11 —-18.65 10.41 Sc+
22554+1930N 225736.0 +194727 0.0189 65.3 0.74 0.623 13.80 SBN 14.69 —-20.04 16.12 Sb
2255+1930S 225735.1 4194658 0.0192 439 0.26 0.321 14.73 SBN 1542 —-19.34 10.17 Sb
225642001 225850.0 4201754 0.0193 10.7 0.14 1.224 14.12 DANS 1460 -20.13 2231 Sc+
2257+1606 230019.2 +162300 0.0339 17.7 - 0.352 - SBN - - - -
225742438 2259330 +245506 0.0345 343.8 2.51 0.606 14.05 Syl 15.88 —20.44 9.08 SO
225841920 2301072 +193633 0.0220 140.5 0.92 0.181 14.04 DANS 1542 -19.66 1240 Sc+
230042015 2303172 +203110 0.0346 60.1 1.03 0.621 1420 SBN 15.60 —-20.77 1229 Sb
23024+2053E 2305274 +210941 0.0328 229  0.90 0.865 14.36 SBN 1469 —-22.04 1435 Sb
23024+2053W 230523.7 4210941 0.0328 203.3 0.71 0.451 15.22 HIIH 16.87 —-19.87 8.02 Sb
230341702 230554.0 +171815 0.0428 41.3 1.74 0.308 14.84 Sy2 16.19 -2046 9.37 Sc+
2303+1856 230535.8 +191232 0.0276 442 1.28 1.033 1396 SBN 14.73 —-21.03 15.11 Sa
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Tabla 2.1: Continuacién.

Nombre a(J2000)  6(J2000) z EW(Hea) LMHa) E(B-V) mpyc SpT my M, raa5  MphT
1) 2) €) (4) ©) (6) (7) ® 0 (19 an (12 ({13
2304+1621 2307291 +163739 0.0384 448 1.10 0.279 14.77 DANS 1540 -21.09 8.09 Sa
2304+1640 2306552 4165616 0.0179 147.8 0.10 0.282 1590 BCD 17.15 -17.60 6.70 BCD
230741947 230931.6 4200401 0.0271 26.7 0.34 0.201 15.11 DANS 1556 —2040 844 Sb
231041800 2312390 4181639 0.0363 38.2 0.79 0.716 15.01 SBN 15.64 —-20.84 11.83 Sc+
231242204 2314482 4222025 0.0327 44.1 - 0.663 14.87 SBN - - - -
231341841 231539.0 4185817 0.0300 57.1 0.38 0.774 1546 SBN 16.26 —19.68 11.09 Sb
231342517 231600.7 4253324 0.0273 24.5 - 0.783 13.12 SBN - - - -
231541923 2318004 4193956 0.0385 160.9 0.81 0.485 1544 HIH 16.81 —1953 734 Sa
2316+2028 2319278 4204451 0.0263 78.8 0.26 0.677 15.65 DANS 16.57 -19.13 7.65 Sc+
2316+2457 2318385 +251400 0.0277 32.1 3.60 0.534 1294 SBN 13.45 -—-2224 21.18 SBa
2316+2459 2318405 +251554 0.0274 299 0.67 1.003 12.17 SBN 15.00 —-20.67 16.20 Sc+
231742356 2320058 +241316 0.0334 25.0 3.00 1.105 1297 SBN 1320 —-22.84 33.82 Sa
231942234 2322195 4225040 0.0364 77.8 1.03 0.534 1491 SBN 15.89 —-20.30 894 Sc+
2319+2243 2322209 4230042 0.0313 30.7 071 1.085 1446 SBN 1475 -21.13 1712 SO
23204-2428 2323219 4244501 0.0328 6.4 0.23 1.188 14.62 DANS 1445 -21.51 1752 Sa
2321+2149 2324082 4220609 0.0374 50.0 0.74 0.388 15.17 SBN 15.85 —-20.41 1093 Sc+
2321+2506 232426.1 +252308 0.0331 40.0 0.88 1.297 14.66 SBN 1526 —20.70 13.81 Sc+
232242218 232523.6 +223441 0.0249 37.8 0.17 0.697 15.84 SBN 1647 —-1884 796 Sc+
232442448 2326399 4250450 0.0123 5.6 0.21 0.474 11.66 SBN 12.75 —-21.06 33.81 Sc+
232542208 2328279 4222517 0.0116 32.7 1.61 1.206 11.34 SBN 12.09 -—-21.54 62.57 SBc+
232542318 2327415 4233520 0.0114 84.2 - 0.391 11.81 HIIH - - - -
232642435 232848.6 4245226 0.0174 208.3 0.43 0.249 14.37 DHIH 1587 -18.79 1132 Sa
2327+2515N 233009.9 +253200 0.0206 90.7 041 0.263 1429 HIH 1559 -19.33 9.08 Sb
2327425155 2330099 4253200 0.0206 253.9 1.32 0.471 13.91 HIH 1525 —-19.67 13.64 SO
23294-2427 2331485 +244406 0.0200 10.1 0.16 1.252 1466 DANS 1470 -20.24 1643 Sb
232942500 2331536 +251743 0.0305 1769  2.67 0.467 13.65 Syl 15.16 —20.66 13.05 S(r)
232942512 2332059 +252843 0.0133 54.9 0.07 0.290 1543 DHIH 16.02 -1790 933 Sa
2331+2214 2334206 +223037 0.0352 56.8 0.44 0.718 15.67 SBN 1644 -19.68 828 Sb
2333+2248 2335335 4230456 0.0399 174.3 1.36 0.359 1496 HIH 16.37 —-20.04 819 Sc+
233342359 233606.2 4241558 0.0395 47.6 1.31 0.190 14.85 Syl 15.84 —-20.58 9.00 SO
2348+2407 2351257 4242412 0.0359 529 0.48 0.364 15,58 SBN 1629 —-19.89 748 Sa
235142321 235339.6 4233757 0.0273 89.3 0.39 0.000 15.35 HIIH 16.39 —-19.25 6.22 Sb
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2.2.2. Datos de archivo

Las galaxias de la muestra UCM son objetos cercanos y relativamente brillantes
(< z >= 0.026, lo que corresponde a ~115 Mpc, y < m, >= 16.1™), por lo que no es
de extrafiar que existan datos de archivo para bastantes de nuestros objetos obtenidos,
principalmente, por exploraciones de todo el cielo en distintas bandas. También hay que
reseflar que algunas de las placas fotogréficas de nuestra exploracién fueron tomadas
en campos ya observados por otros grupos de investigacién como, por ejemplo, Salzer
(1989). Otras galaxias estan incluidas en catdlogos muy utilizados como el New General
Catalogue of Nebulae and Star Clusters (NGC) o el Index Catalogue (IC), descritos en Dre-
yer (1888, 1895, 1908). Un porcentaje importante de estos datos se ha extraido de NED.
Describiremos a continuacién los principales datos obtenidos de otros trabajos.

Las extinciones Galacticas de todos los objetos de la muestra UCM provienen de
los mapas de Schlegel et al. (1998). Estos autores detallan la extinciéon en el filtro B de
Johnson como funcién de las coordenadas galacticas de cada galaxia.

Los datos referentes a las magnitudes en 2000 A de 23 galaxias fueron gentilmente
proporcionados (y se publican en esta memoria por primera vez) por el equipo de in-
vestigacion a cargo de un experimento con una cdmara de observacién UV a bordo de
un globo (FOCA), experimento descrito en (Milliard et al. 1992)2. Las luminosidades UV
estan correlacionadas con la SFR, tal y como se describira en el capitulo 5 de esta memo-
ria.

El satélite Infrared Astronomical Satellite (IRAS) detect6 un porcentaje importante de
las galaxias UCM en el FIR, en bandas de longitudes de onda entre 12 y 100 ym. Los
flujos para cada objeto fueron extraidos del catdlogo de fuentes de IRAS y presentados
en Gallego (1995).

Existen datos de emision en hidrégeno atémico HI en la longitud de onda de 21 cm
para un total de 63 galaxias. La mayoria de los flujos HI provienen de Huchtmeier & Rich-
ter (1989), habiéndose usado los datos medidos recientemente por Pisano et al. (2001) pa-
ra 11 objetos. Los flujos HI permiten calcular la masa de hidrégeno atémico (en unidades

solares) con la expresién:

Mpr = 2.356 x 10° DQ/Sdu (2.2)

?El equipo investigador de la cdmara de observacién UV a bordo de un globo (FOCA) esté integrado por
J. Donas, B. Milliard, M. Laget y M. Viton.
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donde D es la distancia a la galaxia en Mpc, y [ Sdv es la integral del flujo de la linea de
21 cm en Jy kms ! (Roberts 1975).

Un total de 83 galaxias UCM poseen datos de emision radio en 20 cm (1.4 GHz),
précticamente todos provenientes del NRAO VLA Sky Survey (NVSS), descrito en Condon
et al. (1998). Esta emision se asocia con la radiaciéon bremsstrahlung térmica procedente
del gas ionizado de las regiones HII (Caplan & Deharveng 1986). Para mds detalles véase

el capitulo 5 de esta memoria.

Todos los datos descritos en esta seccion se adjuntan en la tabla 2.2.
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Tabla 2.2: Datos de archivo para las galaxias de la Exploracién UCM. Las columnas muestran: (1) Nombre
de la galaxia. (2) Extincién Galactica en el filtro B de Johnson (Schlegel et al. 1998). (3) Magnitud en 2000 A
(proporcionadas por el equipo de FOCAS). (4)—(7) Flujos FIR en 12, 25, 60 y 100 pm, todos en unidades de Jy
(Gallego 1995). (8) Flujo en 1.4 GHz en unidades de m]y (varias fuentes compiladas por NED). (9) Flujo en

21 cm en unidades de Jy km s™! (varias fuentes compiladas por NED).

Nombre A% myy F(12um) F(25pum) F(60pm) F(100um) F(1.4GHz) F(2lcm)
€] 2 ) 4) ©) (6) () 8) )
0000+2140 020 - 0.21 1.18 4.42 4.61 27.90 1.16
0003+1955 0.15 — 0.32 0.47 0.45 1.00 7.30 -
0003+2200 0.31 - 0.05 0.08 0.10 0.55 - -
0003+2215 0.32 - 0.05 0.13 1.31 2.22 7.20 -
0005+1802 0.15 - 0.04 0.05 0.09 0.19 - -
0006+2332 0.41 - 0.08 0.09 0.57 1.54 6.10 2.70
0013+1942 0.17 - 0.04 0.05 0.15 0.41 - -
0014+1748 0.17 - 0.10 0.21 1.10 1.72 2.30 1.36
0014+1829 022 - 0.04 0.08 0.24 0.43 - 1.15
0015+2212 0.30 - 0.03 0.04 0.16 0.26 - -
0017+1942 023 - 0.03 0.07 0.06 0.91 2.50 5.07
0017+2148 028 - 0.05 0.09 0.13 0.58 - -
0018+2216 0.30 — 0.08 0.49 0.72 1.51 - -
0018+2218 029 - 0.04 0.05 0.99 2.23 10.30 -
0019+2201 0.27 - 0.04 0.24 0.30 0.66 - -
0022+2049 040 - 0.16 0.26 2.08 4.26 19.80 3.08
0023+1908 0.25 — 0.04 0.12 0.29 0.75 2.70 -
0034+2119 0.14 - 0.05 0.16 1.22 3.25 - 2.25
0037+2226 0.17 - 0.06 0.21 0.89 2.42 6.30 1.45
0038+2259 0.12 - 0.12 0.16 0.25 0.86 - -
0039+0054 0.09 - 0.08 0.09 0.06 0.19 - -
0040-0023 0.08 - 0.26 0.38 1.78 4555 16.80 -
0040+0220 0.09 - 0.04 0.18 0.20 0.33 - 9.20
0040+0257 0.11 - 0.10 0.21 0.53 0.80 - -
0040+2312 0.16 - 0.09 0.08 0.75 2.23 5.10 3.45
0041+0134 0.10 - 0.11 0.15 0.27 0.74 - 5.46
0043-0159 0.12 - 0.25 0.59 4.04 8.85 38.20 4.34
0043+0245 0.09 - 0.07 0.12 0.05 0.30 - -
0044+2246 0.16 - 0.04 0.08 0.45 0.60 4.80 -
0045+2206 0.19 - 0.09 0.22 0.96 1.79 8.00 -
0047-0213 020 - 0.04 0.10 0.37 0.67 - -
0047+2051 0.14 - 0.05 0.09 0.61 1.41 2.30 -
0047+2413 027 - 0.10 0.30 2.06 3.38 8.70 3.76
0047+2414 026 - 0.06 0.24 2.44 3.63 17.50 3.53
0049-0006 0.11 - 0.04 0.24 0.12 0.16 - -
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Tabla 2.2: Continuacién

Nombre A§ myy F(12um) F(25um) F(60pm) F(100pum) F(1.4GHz) F(2lcm)

1) 2 ) 4) &) (6) ) (8) ©)

0049+0017 0.10 - 0.05 0.07 0.20 0.45 -
0049-0045 0.17 - - - - - - -
0050+0005 0.11 - 0.06 0.23 0.30 0.33 - -
0050+2114 0.18 - 0.10 0.38 1.99 2.64 10.20 -
0051+2430 0.20 - 0.09 0.13 1.11 1.59 10.10 -
0054-0133 0.16 - 0.12 0.73 0.82 1.30 4.20 -
0054+2337 0.22 - 0.05 0.19 0.16 0.42 - 4.08
0056+0043 0.12 - 0.09 0.15 0.34 0.23 - 2.10
0056+0044 0.12 - 0.04 0.09 0.26 0.22 - -
0119+2156 0.23 - 0.05 0.08 0.47 1.29 8.70 -
0121+2137 0.30 - 0.04 0.06 0.30 1.35 - 1.47
0129+2109 0.25 - 0.05 0.23 1.30 2.46 6.50 1.69
0134+2257 049 - 0.04 0.35 0.47 1.20 3.50 -
0135+2242 0.53 - 0.05 0.05 0.11 0.90 - 0.83
0138+2216 0.52 - 0.12 0.14 0.44 1.72 - -
0141+2220 040 - 0.05 0.06 0.38 0.66 - -
0142+2137 045 - 0.05 0.25 0.59 0.93 - 1.26
0144+2519 0.56 - 0.06 0.08 0.48 1.32 6.80 3.22
0147+2309 0.42 - 0.05 0.13 0.21 0.33 - -
0148+2124 0.28 - 0.06 0.06 0.25 0.19 - 0.32
0150+2032 0.32 - 0.05 0.06 0.10 0.34 - -
0156+2410 041 - 0.05 0.08 0.21 0.19 - 1.18
0157+2102 0.38 - 0.04 0.07 0.60 0.98 5.50 4.43
0157+2413 043 - 0.08 0.20 1.43 2.61 12.00 1.08
0159+2326 0.37 - 0.04 0.13 0.42 0.81 - -
0159+2354 0.44 - 0.04 0.06 0.18 0.16 - 0.52
124642727 0.06 - 0.04 0.09 0.13 0.25 11.10 -
1247+2701 0.06 - 0.04 0.04 0.10 0.31 - -
124842912 0.08 - 0.04 0.05 0.42 1.43 - 0.91
1253+2756 0.04 15.08 0.07 0.08 0.70 0.99 4.60 0.39
125442740 0.05 16.05  0.07 0.17 0.22 0.62 2.50 -
125442802 0.05 17.14  0.08 0.12 0.15 0.31 - -
1255+2734 0.06 16.10  0.07 0.10 0.39 0.61 5.10 -
125542819 0.05 1596  0.05 0.37 0.31 0.41 4.70 -
1255+3125 0.07 - 0.04 0.12 0.26 0.48 - -
125642701 0.04 - 0.07 0.07 0.08 0.23 - -
1256+2717 0.04 17.42  0.06 0.16 0.12 0.23 - -
125642722 0.05 17.82  0.03 0.08 0.23 0.84 3.90 -

1256+2732 0.06 1549  0.08 0.05 0.34 0.36 4.10 0.27
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Tabla 2.2: Continuacién

Nombre A§ myy F(12um) F(25um) F(60pm) F(100pum) F(1.4GHz) F(2lcm)
@) 2 6 4) ©) (6) (7) (8) ©)
1256+2754 0.05 1520  0.06 0.15 0.40 0.65 3.40 -
125642823 0.05 14.96  0.06 0.18 0.44 1.02 7.50 1.20
1256+2910 0.04 16.82  0.04 0.07 0.08 0.38 - -
1257+2808 0.04 16.08  0.04 0.06 0.35 0.36 - 1.20
1258+2754 0.04 15.11  0.04 0.12 0.23 0.23 4.30 0.34
125942755 0.04 15.79  0.09 0.16 0.64 1.09 2.40 1.00
1259+2934 0.05 16.15  0.26 1.31 6.61 7.10 38.80 -
1259+3011 0.05 - 0.05 0.05 0.25 0.53 - -
1300+2907 0.05 16.13  0.05 0.05 0.06 0.13 - -
1301+2904 0.05 14.38  0.04 0.09 0.17 0.54 3.00 -
1302+2853 0.05 15.89  0.05 0.07 0.20 0.55 - -
1302+3032 0.05 - 0.04 0.04 0.07 0.13 - -
1303+2908 0.05 15.56  0.05 0.06 0.12 0.16 - -
1304+2808 0.05 - 0.31 0.09 0.98 1.87 7.30 -
1304+2818 0.06 15.72  0.03 0.05 0.08 0.64 - 0.41
1304+2830 0.05 17.80  0.03 0.05 0.03 0.19 - -
1304+2907 0.05 14.32  0.03 0.06 0.10 0.13 - 3.75
1306+2938 0.05 15.06  0.03 0.14 0.61 1.30 5.00 0.57
1306+3111 0.06 - 0.05 0.08 0.16 0.39 - -
1307+2910 0.04 14.30  0.12 0.10 0.90 2.47 7.20 5.10
1308+2950 0.05 - 0.08 0.23 2.12 3.64 11.80 1.72
1308+2958 0.05 - 0.06 0.08 0.21 0.79 - 2.38
1310+3027 0.06 - 0.05 0.25 0.17 0.33 - -
1312+2954 0.05 - 0.09 0.10 0.40 0.68 - -
1312+3040 0.05 - 0.10 0.19 1.02 1.99 3.90 -
1313+2938 0.04 - 0.08 0.07 0.31 0.25 2.60 -
1314+2827 0.05 16.78  0.03 0.04 0.15 0.19 - -
132042727 0.09 - 0.04 0.05 0.12 0.19 - -
1324+2651 0.06 - 0.08 0.18 0.66 1.01 2.20 1.02
1324+2926 0.06 - 0.05 0.08 0.08 0.18 - -
1331+2900 0.05 - 0.04 0.04 0.05 0.16 - -
1428+2727 0.06 - 0.03 0.09 0.76 1.24 5.80 5.07
1429+2645 0.09 - 0.03 0.04 0.06 0.33 - -
1430+2947 0.08 - 0.05 0.19 0.49 1.09 4.00 -
143142702 0.08 - 0.10 0.13 0.19 0.36 - -
1431+2814 0.09 - 0.03 0.05 0.09 0.21 - -
1431+2854 0.08 - 0.07 0.03 0.26 0.61 - -
1431+2947 0.06 - 0.05 0.04 0.05 0.13 - -
143242645 0.11 - 0.22 0.13 0.53 1.33 - -
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Tabla 2.2: Continuacién

Nombre A% myy F(12pum) F(25um) F(60um) F(100pm) F(1.4GHz) F(21cm)

(1) 2) () (4) ©) (6) ) (8) ©)

144042511 0.16 0.17 0.17 0.14 0.20 - -
1440+2521IN 0.15 - 0.06 0.07 0.43 1.12 8.80 -
1440+2521S 0.15 - - - - - - -
1442+2845 0.09 - 0.02 0.12 0.46 0.68 - -
144342548 0.15 - 0.07 0.07 0.65 0.90 8.50 -
1443+2714 011 - 0.16 0.34 0.78 1.22 - -
144342844 0.10 - 0.04 0.05 0.55 1.29 6.30 -
1444+2923 0.08 - 0.03 0.03 0.05 0.10 - -
145242754 0.13 - 0.03 0.06 0.25 0.59 3.60 -
1506+1922 0.19 - 0.06 0.14 11.51 15.60 3.50 -
151342012 0.16 - 0.08 0.48 3.01 3.81 17.90 -
1537+2506N 0.20 - 0.20 0.51 2.37 3.11 20.10 -
1537+2506S 0.20 - - - - - - -
1557+1423 022 - 0.05 0.08 0.16 0.40 - -
1612+1308 0.21 - 0.04 0.12 0.09 0.32 - -
164642725 0.38 - 0.04 0.06 0.08 1.02 - -
1647+2727 037 - 0.03 0.04 0.25 1.04 - -
164742729 034 - 0.06 0.06 0.23 0.58 3.50 -
1647+2950 0.21 - 0.10 0.13 0.79 1.57 4.40 -
164842855 0.22 - 0.04 0.18 0.66 1.70 4.10 -
1653+2644 032 - 0.49 0.74 0.65 6.59 4.50 1.28
165442812 026 - 0.03 0.03 0.05 0.30 - -
165542755 0.28 - 0.03 0.08 0.13 0.52 - -
1656+2744 0.44 - 0.10 0.09 0.25 1.57 - -
165742901 0.18 - 0.02 0.05 0.21 0.56 - -
1659+2928 0.22 - 0.07 0.04 0.12 0.77 - 0.23
1701+3131 0.14 - 0.08 0.25 212 3.54 14.70 -
2238+2308 0.27 - 0.05 0.15 1.08 2.15 14.90 1.77
2239+1959 021 - 0.12 0.87 2.39 2.95 16.90 341
224942149 037 - 0.05 0.19 0.32 0.36 - -
2250+2427 0.64 - 0.19 0.81 3.46 491 7.30 0.77
225142352 0.30 - 0.06 0.09 0.25 0.61 - 0.60
2253+2219 024 - 0.05 0.15 0.51 0.59 4.60 -
2255+1654 025 - 0.12 0.07 0.70 1.67 4.20 -
225541926  0.23 - 0.04 0.07 0.06 0.23 - -
2255+1930N 0.25 - 0.09 0.11 1.65 2.53 14.10 -
2255+1930S 0.25 - - - - - - -
2256+2001 0.18 - 0.05 0.13 0.44 1.21 - 2.95

2257+1606 029 - - - - - - -
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Tabla 2.2: Continuacién

Nombre A% myy F(12um) F(25pum) F(60um) F(100pm) F(1.4GHz) F(2lcm)
1) 2 G (4) () (6) (7) (8) ©)

2257+2438 0.67 - 0.05 0.13 0.45 212 3.70 -
225841920 0.28 - 0.04 0.05 0.32 0.32 2.70 0.45
2300+2015 0.74 - 0.03 0.14 0.42 0.36 4.50 -
23024+2053E 151 - - - - - 8.60 6.12
2302+2053W 1.52 - 0.11 0.04 0.75 0.64 - -
2303+1702 043 - 0.05 0.10 0.38 0.66 21.00 -
2303+1856 0.56 - 0.10 0.49 2.29 2.18 6.80 0.51
2304+1621 056 - 0.04 0.05 0.22 0.35 - -
2304+1640 047 - 0.04 0.07 0.10 0.45 - 0.99
2307+1947 094 - 0.23 0.10 0.08 2.50 - -
2310+1800 0.74 - 0.04 0.11 0.44 1.37 - -
231242204 0.88 - 0.06 0.08 0.20 0.66 - -
2313+1841 056 - 0.07 0.10 0.24 2.56 - -
2313+2517 037 - 0.24 2.00 10.41 11.16 34.70 2.33
2315+1923  0.30 - 0.12 0.11 0.22 0.48 - -
2316+2028 0.64 - 0.07 0.12 0.43 1.05 - -
231642457 044 - 0.24 0.62 4.22 7.05 31.60 291
2316+2459 045 - 0.05 0.06 2.44 6.14 3.90 1.73
231742356  0.34 - 0.18 0.31 272 5.85 31.50 -
2319+2234 026 - 0.04 0.08 0.31 0.56 - -
231942243 030 - 0.09 0.07 0.13 0.53 4.10 -
2320+2428 028 - 0.17 0.18 0.56 1.43 - 0.75
232142149 029 - 0.03 0.05 0.16 0.41 - -
232142506  0.23 - 0.05 0.26 0.41 0.67 4.80 217
232242218 020 - 0.09 0.06 0.27 0.19 - -
232442448 030 - 0.21 0.21 1.74 5.04 11.60 27.40
2325+2208 0.21 12.10 042 0.88 7.16 14.80 49.50 13.50
232542318  0.19 12.00 0.10 0.61 4.97 6.79 43.40 8.98
2326+2435 043 - 0.05 0.16 1.00 2.08 - -
23274+2515N 0.26 - 0.06 0.36 1.52 1.68 8.00 -
2327425155 0.26 - - - - - - -
2329+2427 039 - 0.08 0.05 0.19 0.43 - 0.43
2329+2500 030 - 0.07 0.06 0.10 0.79 - -
2329+2512 020 - 0.05 0.12 0.11 1.01 - 2.50
233142214 027 - 0.08 0.06 0.10 0.44 - -
2333+2248 029 - 0.07 0.14 0.13 0.36 - -
2333+2359 035 - 0.05 0.05 0.08 0.48 - -
2348+2407 029 - 0.12 0.07 0.06 0.65 - -

2351+2321 041 - 0.12 0.08 0.15 0.34 - 0.04
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CAPITULO

Propiedades integradas de la muestra
UCM en el filtro B de Johnson

En el presente capitulo se describen y analizan las observaciones fotométricas de
la muestra UCM en un filtro azul, concretamente el filtro B de Johnson. Tras exponer los
objetivos de este estudio se comentaran los detalles de las campafias de observacién y se
explicardn las técnicas de reducciéon y medida de los datos. A continuacién se abordara la
discusién sobre los resultados acerca de las propiedades integradas de la emisién en el
tiltro B de las galaxias UCM. El andlisis de la fotometria superficial en este mismo filtro

se describira en el capitulo siguiente.

3.1. Motivacién y objetivos del estudio

La muestra de galaxias con formacion estelar de la Universidad Complutense de
Madrid fue seleccionada en base a la emisiéon Ha detectada en placas fotogréficas ob-
tenidas con la técnica de prisma-objetivo. La longitud de onda de esta linea, 656.28 nm
para un sistema en reposo, fue el motivo principal de la eleccién de un filtro rojo para
el primer estudio fotométrico de la muestra. Este andlisis fue realizado con el filtro r de
Gunn (Vitores 1994, Vitores et al. 1996a,b), habiéndose descrito alguno de sus resultados
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en el capitulo 2.

Una vez realizado el anélisis de la muestra UCM en el filtro r de Gunn, de forma
natural surge la posibilidad de ampliar el estudio fotométrico a otra banda 6ptica. Conse-
cuentemente, a mediados de 1998, se inicia el proyecto de observacién de las galaxias de
la muestra UCM en un filtro azul, concretamente en el filtro B de Johnson. Los motivos
que llevaron al inicio de este proyecto pueden resumirse en 4 puntos principales:

e La obtencién de un color 6ptico con la suficiente diferencia de longitudes de onda.

e El estudio de una banda fotométrica donde la contribucién de la emision de las
estrellas jovenes sea méas importante.

e La comparacién con otras exploraciones locales que han seleccionado objetos con

formacion estelar activa basandose en su destacada emision azul (y ultravioleta).

e La comparacién con muestras de galaxias a desplazamientos al rojo intermedio o
alto.

3.2. Observaciones

La totalidad de la muestra de la Exploracion UCM, 191 galaxias, fue observada en
el filtro B de Johnson en 9 campafias llevadas a cabo en el intervalo de tiempo desde Julio
de 1998 hasta Enero de 2001. La mayor parte de los objetos, un 59 %, fue observada en
el telescopio de 1.23 metros del Observatorio Hispano-Alemdan de Calar Alto (Almeria,
Espafia); un 36 % de las imagenes provienen del telescopio Jacobus Kapteyn de 1 me-
tro (JKT) en el Observatorio del Roque de los Muchachos (La Palma, Espafia). E1 5% de
datos restantes fueron obtenidos en el telescopio de 1.52 metros perteneciente al Obser-
vatorio Astronémico Nacional (OAN) y localizado en el Observatorio de Calar Alto. La
imagen para la galaxia UCM1254-+2740 se tom6 en el Telescopio Optico Nérdico (NOT)
del Observatorio del Roque de los Muchachos. Los datos de cada una de las campafias se
detallan en la tabla 3.1.

En todos los telescopios la instrumentacién utilizada fue una cdmara de imagen
situada en el foco Cassegrain y equipada con un detector charge couple device (CCD) y una
rueda de filtros. Cuando fue posible se eligi6é un detector con el tamafio de pixel minimo
de manera que tuviéramos una mayor resolucién espacial, esencial para la obtencién
de mapas de color. Esta fue la razén para que en varias campafias en el 1.23 metros se



Tabla 3.1: Detalles de las campafias de observacion en el filtro B y coeficientes fotométricos. Las columnas detallan: (1) Nombre del telescopio.
JKT se refiere al Telescopio Jacobus Kapteyn en La Palma (Espafia); 1.52m es el Telescopio Espafiol en Calar Alto, Almeria (Espafia); 1.23m es
el Telescopio del Observatorio Hispano-Aleman de Calar Alto; NOT es el Telescopio Optico Nordico del ORM. (2) Fecha de la observacién. (3)
Tipo de detector CCD. (4) Ruido de lectura del CCD en electrones. (5) Ganancia del CCD en electrones por ADU. (6) Escala del chip en segundos
de arco por pixel. (7) Constante instrumental de la calibracién fotométrica para cada noche calculada usando estrellas de Landolt (1992). (8)
Extincién en el filtro B de Johnson para cada noche. (9) Término de color en el ajuste de la recta de Bouguer referente a B — r (B de Johnson y r
de Gunn). (10) Numero de objetos observados en la campania.

Telescopio Fecha CCD RON Ganancia Escala C Kg Kg_, Niimero
1) () 3) 4) (©) (6) 7) 8) 9) (10)
JKT 27 Nov 1997 TEK#4 4.10 1.63 0.33  23.004£0.03 —0.224+0.02 0.0340.01 40
JKT 01 Dic 1997 TEK#4 23.014+0.07 —0.24+0.05 0.024+0.01
JKT 02 Dic 1997 TEK#4 22.7840.08 —0.12+0.06 0.0140.02
1.52m 18 Jun 1998 TEK1024 6.38 6.55 040  21.4540.03 —0.33+0.02 0.0940.01 4
1.52m 19 Jun 1998 TEK1024 21.404+0.06 —0.27+0.04 0.0940.01
1.23m 28 Oct 1998 TEK7c.12 5.52 0.80 050 22.2840.02 —0.214+0.01 0.08+0.01 8
1.52m 10 Jun 1999 TEK1024 6.38 6.55 040 21.80+0.14 —0.36+0.10 0.1040.03 5
1.23m 16 Jun 1999 LORAL#11 8.50 1.70 031 229540.06 —0.274+0.04 0.04+0.01 26
1.23m 17 Jun 1999 SITe#18 5.20 2.60 050 22.03+0.03 —0.194+0.02 0.05+0.01
1.23m 19 Jun 1999 TEK#13 5.10 0.60 050 22.81+0.04 -0.254+0.03 0.0940.01
1.23m 20 Jun 1999 TEK#13 22.844+0.05 —0.25+0.03 0.0740.01
JKT 12 Jul 1999 TEK#5 4.82 1.53 0.33  23.094+0.03 —0.5040.02 0.0440.01 29
JKT 13 Jul 1999 TEK#5 22.7740.05 —0.21+0.04 0.03+0.01
JKT 15  Jul 1999 TEK#5 22.814+0.02 —0.24+0.01 0.07+0.01
JKT 16  Jul 1999 TEK#5 22.754+0.03 —0.25+0.03 0.07+0.01
JKT 17 Jul 1999 TEK#5 22.754+0.01 —0.20+£0.01 0.06+0.01
JKT 18  Jul 1999 TEK#5 22.8540.05 —0.27+0.04 0.06%0.01
1.23m 6 Sep 1999 LORAL#11 8.50 1.70 031 229640.03 —0.264+0.02 0.0640.02 38
1.23m 7 Sep 1999 LORAL#l11 23.014+0.04 —0.2840.03 0.0340.01
1.23m 8 Sep 1999 LORAL#l11 22.954+0.03 —0.25+0.02 0.0240.01
1.23m 9 Sep 1999 LORAL#l11 23.01+0.02 —0.20+£0.01 0.0540.01
1.23m 11  Sep 2001 SITe#2 5.98 2.60 0.31 - - - 40
1.23m 12-17 Sep 2001 LORAL#11 8.50 1.70 0.31 - - -
NOT 19 Abr 2002 LORAL2K 558 1.06 0.19 - - - 1
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Figura 3.1: Comparacién de las curvas de transmisién de los distintos filtros B utilizados en este trabajo.

utilizaran CCDs con un pixel de 15 gm (lo usual es 24 pym), que proporcionaron una
escala de placa de 0.33 segundos de arco por pixel. Con esta eleccién, adicionalmente, se
conseguia un mejor muestreado de las imédgenes de las estrellas con las que obtener los
perfiles de la funcién de imagen puntual [del inglés point spread function (PSF)] de cada
apuntado.

Como ya hemos mencionado, el filtro en el que se pretendia estudiar la muestra
era el B de Johnson. Sin embargo, otros filtros fueron utilizados, como el B de Harris
en el JKT o el B de Bessel en el NOT (véase figura 3.1). El filtro de Harris fue construi-
do especialmente para emular, con la méxima precisién posible, el filtro de Johnson, una
vez convolucionada su transmisién con la curva de respuesta del CCD. Efectivamente,
un calculo de las longitudes de onda efectivas y de los flujos de Vega en dichas longitu-
des de onda para cada filtro proporciona unos valores medios y desviaciones tipicas de
435+ 7nmy (6.24 £0.07) x 102 erg s~ cm 2, lo que supone diferencias tipicas entre los
filtros menores a un 2 %. Consecuentemente, todos los filtros fueron considerados como
equivalentes. En todo caso, la utilizacién de un término de color en las rectas de calibra-
cién (véase seccién 3.3) permite corregir de las pequefias diferencias existentes entre los
distintos filtros B.

En cada una de las campafias se tomaron tandas de 10 a 30 imagenes de calibracién:
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bias, flat fields de ctpula y cielo e imdgenes de corriente de oscuridad, tanto antes de

empezar la noche de observacién como después.

Con el objetivo de conseguir un mayor aprovechamiento del tiempo de observa-
cién, en las citadas campafias se siguié una estrategia bien definida. Esta consisti6 en
tomar imdgenes muy cortas, de unos 180-300 segundos, de cada campo galdctico en las
noches que claramente se vislumbraban como fotométricas, de manera que se pudieran
utilizar posteriormente para calibrar imdgenes mds profundas de objetos interesantes.
Ademas, se eligieron 3-4 objetos en cada noche fotométrica que sirvieran para comparar
datos procedentes de distintas campafias y asi controlar errores sistemaéticos. En noches
no fotométricas o en las que se midié un buen seeing (por debajo de 1”), se decidi6 obte-
ner imagenes profundas de las galaxias (con tiempos de exposicién de aproximadamente
1800 segundos), mas aptas para obtener informacién de las partes exteriores de los obje-
tos.

Finalmente se obtuvieron imagenes profundas (de 1800 s) para el 62 % de la mues-
tra, imdgenes de tiempo de exposicion intermedio (entre 600 y 1800 segundos) para
un 20 % y tnicamente imagenes de calibracién para el 18 % restante. Tipicamente, las

2 2 un ni-

imagenes profundas permiten detectar brillos superficiales de 25 mag arcsec™
vel 20 por encima del ruido de cielo y las de tiempo de exposiciéon mds corto llegan a

24 mag arcsec 2 a 20.

Las condiciones de seeing fueron muy heterogéneas, desechdndose las imdgenes
con un seeing mayor que 2”0, para las cuales se repitieron las observaciones en noches
mads favorables. Finalmente el seeing de la muestra oscil6 entre los valores de 079 y 2”0,

con un valor medio de 1”5 + (4.

3.3. Reduccién y calibracién

3.3.1. Reducciéon

Las imagenes obtenidas en las campanias descritas en la seccién anterior fueron re-
ducidas siguiendo las técnicas estandar de reducciéon de datos obtenidos con un detector
CCD. Esto incluye: (1) restado del nivel de bias (combinado con un ajuste de la regién de
overscan); (2) divisién por la imagen de flat field; (3) combinacién de imagenes redundan-
tes del mismo objeto; (4) eliminacién de rayos césmicos y objetos cercanos (si procede).
En todas las campafias se comprobé que el nivel de la corriente de oscuridad del detector
era despreciable (en torno a 3 cuentas por pixel cada 1000 s).
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Los pasos descritos anteriormente se llevaron a cabo con el paquete APPHOT den-
tro del software de reduccién y analisis Image Reduction and Analysis Facility IRAF)!. Las
imagenes de calibracién tomadas en el telescopio fueron primero combinadas para cada
noche con el objetivo de reducir el ruido y los posibles problemas de cada imagen indivi-
dual. Tipicamente, si se mantuvo el mismo detector y no tuvo ningtin problema durante
la campania, se observé una variaciéon temporal despreciable de los bias, siendo posible la
combinacién de todos los de una campafia para obtener una sola imagen maestra. En el
peor de los casos esta operacion se realizé para cada noche de observacion. Junto con el
bias se utiliz6 la zona del overscan para controlar la forma del nivel de base, ajustdndose
un polinomio de Chebyshev (de orden entre 6 y 9) a la variacién longitudinal.

En el caso de los flat fields, 1a obtencion de un flat maestro es mds complicada puesto
que no es inusual el que caigan motas de polvo en la ventana del detector de una noche
para la siguiente, o incluso que en una misma noche aparezcan nuevos defectos o se
muevan los existentes. Por ello se combinaron los flats noche a noche, obteniendo una
imagen patrén para cada una de ellas. En un total de 3 noches se tuvieron que utilizar dos
flats diferentes para imagenes de la primera parte de la noche y de la segunda, puesto que
aparecieron motas durante el tiempo de observacién. Todas las correcciones de variacién
de sensibilidad del detector fueron realizadas con flat fields de cielo.

A la hora de aplicar las imdgenes de calibracion patrén descritas en el parrafo ante-
rior, se comprob6 que la reduccion no alteraba de manera significativa la estadistica del
namero de cuentas detectadas, pudiéndose asumir un comportamiento poissoniano en

las imdgenes de ciencia finales.

Para algunas galaxias las imdgenes se dividieron en exposiciones cortas, ya fuera
por la presencia de objetos cercanos que podian saturar el detector o por la aparicién de
nubes que empeoraban sensiblemente la calidad de las imdgenes. En estos casos se com-
binaron todas las imagenes para obtener una de mejor relacién sefial-ruido. La técnica,
especialmente cuidada para mantener la estadistica poissoniana del nimero de cuentas,

serd explicada en mds detalle en el capitulo 5.

Finalmente se procedio a la eliminacién de rayos césmicos y de las estrellas de cam-
po cercanas con el programa credit de IRAF. Esta tarea se llevé a cabo interactivamente
para las zonas cercanas a la galaxia estudiada y de manera automdtica para el resto. El

procedimiento consistié en sustituir los pixeles afectados por valores tipicos obtenidos a

'IRAF ha sido distribuido por los National Optical Astronomy Observatories, regidos por la Association of
Universities for Research in Astronomy, Inc. (AURA), en cooperacién con la National Science Foundation de Esta-
dos Unidos. Véase http:/ /iraf.noao.edu/iraf-homepage.html.
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partir de una media de los pixeles circundantes, ya sea en aperturas circulares, cuadra-
das, o bien con ajustes lineales en columnas o filas. También se incluy6 en la sustitucién
el efecto del ruido del fondo de cielo. En otros casos fue més efectivo sustituir los pixeles
seleccionados por zonas de cielo extraidas de las cercanias de la galaxia. Para la elimina-
cién automadtica se procedi6 a determinar los valores del ruido del fondo de cielo y de la
intensidad de los rayos césmicos para cada imagen.

3.3.2. Calibracién

En todas las noches de observacion donde las condiciones atmosféricas parecian
ser buenas y constantes se tomaron exposiciones de estrellas de flujo conocido. Los datos
de estas estrellas fueron extraidos de Landolt (1992), Oke (1990) y Hamuy et al. (1992).
Los tiempos de exposicién oscilaron entre 20 y 60 segundos, realizdndose exposiciones
tanto en el filtro B de Johnson como en el R¢ de Cousins para obtener un término de
color en la recta de calibracién (ecuacion 3.1).

Tipicamente se realizaron 3 tandas de observaciones de estdndares, una al principio
de la noche, otra a mitad y la dltima al amanecer. Con ello se pretendia comprobar la
condicién fotométrica de la noche de observacién (condiciones atmosféricas buenas y
constantes). En cada una de las tandas de calibracién se intenté cubrir el intervalo de
masas de aire entre ~ 1.0 y ~ 2.0, para una mejor determinacién de la pendiente de la
recta de fotometria. Esta intencién, que en principio parece obvia, en la prictica fue dificil
de conseguir con las estrellas de Landolt (1992) puesto que son en su mayoria estrellas
ecuatoriales y en el Observatorio de Calar Alto no alcanzan alturas por encima de 80°.
Por este motivo se utilizaron también estrellas espectrofotométricas (como HZ-43, HZ-44
o Feige-36) con declinaciones mayores y cuyos datos fueron extraidos de Oke (1990) y
Hamuy et al. (1992).

Los flujos de las estrellas estdndares se midieron utilizando el programa phot de
IRAF. El proceso consisti6 en la medida de flujos en aperturas circulares, con una serie
de entre 10 y 15 radios, con los que se construy6 una curva de crecimiento? de donde,
siguiendo el método de Stetson (1990), se puede obtener el flujo detectado de la estre-
lla minimizando la incertidumbre. El método de andlisis de la curva de crecimiento de
Stetson (1990) consiste en comparar la forma de dicho gradiente en la propia imagen con
una curva tedrica. Este gradiente tedrico tiene en cuenta el efecto del seeing, utilizando
un ajuste gaussiano en las zonas mds interiores del perfil de la estrella (donde el gra-

diente es grande) y afiadiendo una ley de potencias y una exponencial para una correcta

?La curva de crecimiento es la representacién del gradiente radial del flujo de una estrella.
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descripcién de las alas. Dado que se cuenta con una curva de crecimiento tedrica y otra
observada, se pueden combinar ambas para obtener resultados de una mayor relacién
sefial-ruido, favoreciendo el uso de la curva observada en las zonas interiores del perfil
radial (donde se observan los menores errores) y el de la teérica en las zonas més exterio-
res (donde domina el ruido del fondo de cielo). De esta manera se puede elegir el radio
donde medir el flujo que, corregido de apertura con la curva definitiva, contard con una
incertidumbre relativa menor. Esta técnica es utilizada comtinmente para fotometria de
alta precision (calibracion de estandares, por ejemplo), que en el caso de galaxias no es ne-
cesaria. Sin embargo, el procedimiento fue utilizado tras comprobar la mejora ostensible
de las incertidumbres en el ajuste de la recta de Bouguer.

La calibracién fotométrica se llev6 a cabo ajustando, por un método de minimos

cuadrados, la llamada recta de Bouguer, con una expresién del tipo:

mp —2.5log(Fp) =C+ Kp X +Kp_, (B—r) (3.1)

donde mp es la magnitud aparente en el filtro B, Fg es el flujo en cuentas st Cesla
constante instrumental, K g es el coeficiente de extincién, X = sec(z) la masa de aire, y
Kp_, la constante del término de color referido a Johnson B—Gunn r. Los pardmetros a
ajustar por el método de minimos cuadrados son, por lo tanto, tres: (C, K, Kp_r).

Las masas de aire de los pocos objetos (sobre todo estrellas) que fueron observados
a alturas menores que 30° se calcularon con la férmula (Hiltner 1962):

X = sec(z) —0.0018167 (sec(z) —1) —0.002875 (sec(z) —1)2 —0.0008083 (sec(z) —1)® (3.2)

La conversion del filtro R¢ (Cousins), al que se refieren los datos de Landolt (1992),
al filtro r de Gunn, que es el utilizado en las observaciones de las UCM, se realiz6 con un
valor medio del color r — R¢ = 0.37 para todos los tipos morfolégicos extraido de Fuku-
gita et al. (1995). Este color es practicamente constante para todas las galaxias, variando
en s6lo 0.04™ de unos tipos de Hubble a otros.

El método de minimos cuadrados proporciona, simultdneamente al ajuste, la ma-
triz de varianza-covarianza A. La expresion para dicha matriz se muestra a continuacién
junto con las matrices fila y columna de los datos de cada objeto:
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Con estas matrices se puede obtener el error asociado a la recta de calibracion,

cdlculo que se explicaréa en la siguiente seccién.

3.4. Parametros fotométricos integrados

3.4.1. Medida de parametros

La emision integrada de las galaxias UCM en el filtro B de Johnson se caracte-
riz6 por medio de la medida de magnitudes aparentes totales, radios efectivos y colores
opticos.

Magnitudes aparentes integradas

La determinacién de la magnitud aparente total de un objeto extenso es una tarea
complicada debido a la incertidumbre acerca de los limites reales del objeto. A través de
observaciones profundas de objetos extensos, numerosos trabajos han constatado que las
zonas mds débiles de las galaxias (de menor brillo superficial) pueden extenderse mucho
mads alld de lo comtinmente detectado en exposiciones cortas. Comtnmente se han usa-
do aperturas circulares o cuadradas como primera aproximacién al problema de incluir
toda la galaxia en la medida de la magnitud integrada. Este método tiene dos problemas
asociados: (1) la eleccién de las aperturas debe evitar los objetos cercanos de campo (es-
trellas u otras galaxias), por lo que el uso de formas regulares puede ser problematico; y
(2) para aperturas muy grandes se pueden incluir muchos pixeles de cielo que aumenten
el ruido y, por tanto, la incertidumbre en la medida. Por otra parte, se puede elegir como
magnitud integrada la derivada de la suma de todos los pixeles de la galaxia por encima
de una intensidad limite (por ejemplo, un nivel de brillo superficial de 24.5 mag arcsec %)
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pero, como hemos mencionado al principio del parrafo, las zonas de brillo superficial ba-
jo (menor que el valor usado) pueden tener una gran extension espacial y tener un efecto
importante en el flujo total.

Con el objetivo de minimizar los efectos anteriores y, ademds, evitar el cardcter
subjetivo de la determinacién de magnitudes totales, se procedi6 a la medida de los flujos
integrados de dos maneras diferentes: (1) con poligonos que aseguraran la inclusién de
todo el objeto, evitando a la vez los objetos cercanos y la inclusién de grandes areas de
cielo; y (2) con aperturas concéntricas circulares (o elipticas coincidiendo con los niveles
isoféticos) que dan lugar a una curva de crecimiento, es decir, una relacién entre el flujo
integrado dentro de cada apertura y el radio (o ejes de la elipse) de dicha apertura.

El primer método de medida de los flujos integrados se llevé a cabo utilizando la
tarea polyphot de IRAF. Esta tarea permite sumar el nimero de cuentas incluidas dentro
de una apertura poligonal. Para cada galaxia se seleccioné interactivamente esta apertura
de modo que se incluyera todo el objeto visible y una zona circundante de cielo suficien-
temente ancha como para asegurar que se abarcaba toda la galaxia, pero no tan grande
como para aumentar el ruido ostensiblemente. Ademads se usaron 3 o 4 poligonos para
cada objeto, colocdndolos en 6 o 7 posiciones diferentes cada uno y calculando posterior-
mente la media de todas las medidas. El nivel de cielo fue determinado promediando la
medidas de entre 10 a 20 aperturas circulares de didmetros entre 3" y 5" en zonas circun-

dantes a cada galaxia y libres de objetos.

Estas medidas de los flujos integrados fueron comparadas con magnitudes totales
calculadas a partir del radio de Kron (1980), que se define como:

ZTi XF’Z'
i
Y F

A

Tk = (35)

donde ¢ recorre los radios de todas las isofotas desde el centro de la galaxia hasta el nivel
de la desviacién estdndar del nivel de cielo. El trabajo de Kron (1980) establece que la
magnitud de un objeto débil medida dentro de una apertura de radio igual a 2 x rj es la
mejor estimacion de la magnitud integrada del objeto, englobando maés del 90 % del flujo
total y minimizando ademads el ruido proveniente de la inclusién de pixeles de cielo.
Las magnitudes de nuestras galaxias calculadas con este método son, en media, 0.02™
mas débiles que las medidas con los poligonos. Los valores absolutos de las diferencias
individuales estan comprendidos entre 0.00™ y 0.47™, con los valores més altos debidos



CAPITULO 3 39

a la presencia de objetos de campo.

Al haber incluido en la recta de Bouguer un término de color, cuando se aplicé la
funcién de calibracién a las galaxias se realiz6 un método iterativo: primero se asumié un
valor nulo del color de tal manera que se obtuvo una primera aproximacién de la mag-
nitud en B, con la que se calcul6 el color B — R¢ (usando la conversion entre el filtro r y
Rc) que se insert6 otra vez en la expresion 3.1. La magnitud B tipicamente convergié con

una precisién mayor que milésimas de magnitud en 3 o 4 iteraciones.

Con el objetivo de controlar posibles errores fotométricos de cardcter sistematico,
se observaron un total de 66 galaxias repetidas en las distintas campafias, lo que permi-
tié ademads detectar noches de observacion donde las condiciones no fueron fotométricas,
tal y como la recta de calibracion parecia indicar (posiblemente debido a la presencia de
cirros ocasionales, que pasaron desapercibidos a los observadores). En todos los objetos
se midieron diferencias absolutas entre magnitudes por debajo de 0.10™.
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Figura 3.2: Comparacién de las magnitudes B de las galaxias UCM obtenidas en este trabajo con datos de la
literatura (de Vaucouleurs et al. 1992, Gavazzi & Boselli 1996). Se han incluido los errores tipicos de nuestros

flujos y los fotoeléctricos de archivo; en el caso de los datos fotogréaficos los errores tipicos son de 0.5™.

Las magnitudes obtenidas en este trabajo se compararon con las existentes en la
literatura. Para ello se utilizé NED, donde se encontraron observaciones anteriores de
galaxias UCM procedentes del Catdlogo RC3 (de Vaucouleurs et al. 1992) y de Gavazzi &
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Boselli (1996). Esta comparacién se muestra en la figura 3.2. Los datos de archivo inclu-
yen magnitudes dentro de la isofota de 25 mag arcsec 2 obtenidos en observaciones con
fotémetros, aunque la mayor parte de los datos encontrados en la literatura provienen de
observaciones realizadas con placas fotograficas. A pesar de este hecho y de las incerti-
dumbres tipicas del cdlculo de magnitudes integradas expuestas anteriormente, los flujos
presentados en este trabajo concuerdan de manera fiable con los de la literatura. En la fi-
gura 3.2 se observa cémo los datos de archivo obtenidos con instrumentos fotoeléctricos
concuerdan con nuestros resultados dentro de un intervalo absoluto de 0.2™ (es decir,
un 20 % en flujo); estos datos de archivo cuentan ademds con incertidumbres del orden
de 0.25™. En el caso de datos obtenidos con placas fotograficas, las magnitudes de este
trabajo presentan una tendencia a ser mas brillantes (hasta 0.5™), aunque los errores de

los flujos fotograficos son atin mayores (0.5™).

Magnitudes absolutas integradas

Usando las flujos aparentes y los desplazamientos al rojo de cada galaxia (véase el
capitulo 2), se calcularon las magnitudes absolutas M g corregidas de extincién Galactica
con los mapas de Schlegel et al. (1998). A pesar de contar con datos de excesos de color
E(B — V) espectroscépicos, no se corrigieron las magnitudes de extincién interna dado
que la relacién entre la extincién del gas —caracterizada por los valores de E(B —V)-y los
de la poblacién estelar integrada es un tema de amplio debate y con distintos resultados
obtenidos por diferentes autores (véase, por ejemplo, Charlot & Fall 2000, Calzetti 2001).

Tamanos

Otra propiedad interesante de la emision integrada de las galaxias es el tamafio de
éstas. Una manera estandar de cuantificar este tamafio es la medida del radio efectivo,
definido como el radio de la apertura (o isofota) que contiene en su interior la mitad
del flujo total del objeto (es decir, la magnitud total (m g)r mds 0.75™). El radio efectivo
fue calculado para toda la muestra UCM de dos maneras diferentes, una considerando
aperturas circulares y otra isofotas (en general, elipticas), en cuyo caso se utilizé6 como
radio la media geométrica de los ejes menor y mayor de la elipse efectiva (la que contiene
la mitad del flujo de la galaxia).

La figura 3.3 muestra la comparacién de los radios efectivos medidos a partir de
aperturas circulares o elipticas (isofotas). Ambos métodos de medida proporcionan resul-
tados muy similares. Las tinicas excepciones se encuentran en galaxias de alta elipticidad
en las que los radios calculados a partir de isofotas son ligeramente menores que los cir-
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culares. Estudiaremos las elipticidades (relacionadas directamente con las inclinaciones

galacticas) de las galaxias UCM en el capitulo 4.

Colores 6pticos integrados

Por altimo, también se calcularon los colores 6pticos B —r de la muestra, tanto para
la isofota de nivel 24 mag arcsec™? (en B) como para la efectiva. Para ello se alinearon las
imdgenes B y r (Vitores et al. 1996a), permitiendo giros, escalados y desplazamientos,
y usando las posiciones de 7 u 8 estrellas. Estos colores fueron corregidos de extincién
Gal4ctica usando factores de conversién 3.98 en B y 2.51 en r, valores que se interpolaron
en las parametrizaciones de Fitzpatrick (1999) de las curvas de extincién de Cardelli et al.
(1989) para las longitudes de onda efectivas de los filtros.

Una discusiéon més profunda sobre los colores de las galaxias UCM se llevara a cabo

en el capitulo 7, cuando se presenten los datos infrarrojos.

Todos los datos anteriores se detallan en la tabla 3.2, junto con los errores que se ex-
plican en la siguiente seccién. En el caso de los radios efectivos, el calculado con aperturas

circulares ha sido transformado de tamafios angulares a lineales (en kpc).
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3.4.2. Calculo de errores

El calculo de errores en las magnitudes B tuvo en cuenta los errores tipicos de ob-
servaciones con cdmaras CCD (incluidos los de calibraciéon fotométrica), y los asociados
a la medida de los flujos integrados con miltiples poligonos en diferentes posiciones.

Dentro del primer grupo se encuentran:

— Ruido poissoniano en el niimero de cuentas detectadas (A Npoisson). Esta fuente de error
(en namero de cuentas) se puede calcular como la raiz cuadrada del ntiimero de
cuentas totales, tanto de cielo (ngy X Area, donde Area es el nimero total de pixeles
que ocupa la galaxia y ngy, el niimero de cuentas por pixel del cielo) como de objeto
(Ngalax), expresadas en electrones (para lo que se usa la ganancia G):

Ngalax + ngky Area
G

ANpoisson = (36)

— Errores asociados a la determinacion del fondo de cielo. El cielo fue calculado para ca-
da imagen promediando las medidas en 10-20 aperturas circulares de 3" — 5" en
zonas circundantes a cada galaxia y libres de objetos. Se asumi6 que el error en la
determinacién del cielo es la desviacién tipica asociada a dicho promedio (o sy).

— Ruido de lectura. Esta fuente de error depende del propio detector y para nuestros
objetos, con suficiente ntimero de cuentas, es despreciable. Se asumieron los valores
dados por los observatorios de la tabla 3.1 (también para la ganancia).

Combinando los tres errores explicados hasta el momento se obtiene un error de la
magnitud Am;:

2 2
Area Ty

\/ANPoisson + T Ay
Am; = 1.0857 (3.7)

Ngalax

donde ng,1ax €s el nimero de cuentas por segundo proveniente de la galaxia y Agyy
el nimero de pixeles usados en la medida del cielo.

— Errores asociados a la recta de calibracion. Estos se pueden calcular como:

A7nBougue1" =119 O1sf V DtA-1D (3.8)

donde ¢,  es el valor de la distribucién ¢ con un ntiimero de grados de libertad igual
al nimero de estrellas utilizadas para la calibracién menos cuatro, y o,y es una
estimacién insesgada de la desviacién estandar del ajuste de minimos cuadrados.
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Las matrices varianza-covarianza, fila y columna para cada objeto (4, D y DY) han

sido presentadas en las ecuaciones 3.3 y 3.4.

Combinando todas las fuentes anteriores, el error total en una magnitud se puede

obtener con la expresién:

Amp = \/(AmBouguer)2 + (Amz)2 (3.9)

En la seccién anterior explicamos el método de calculo de magnitudes integradas
a partir de poligonos. La medida para cada una de las galaxias incluia la utilizacién de
varios poligonos, con los que obtener un valor mds probable del flujo total como la me-
dia de los resultados individuales y un error asociado como la desviacién tipica de los
datos. Finalmente, la incertidumbre asumida para cada magnitud (detalladas en la ta-
bla 3.2) es el valor méximo entre la desviacién tipica mencionada y el error descrito en la

ecuacién 3.9 para cada apertura individual.

Para determinar los errores asociados con el cdlculo de los radios efectivos se con-
sideraron las magnitudes integradas como variables estadisticas y se efectué un método
Montecarlo. Variando de manera aleatoria la magnitud de acuerdo a una distribucién
gaussiana de anchura igual al error fotométrico, se obtiene otra distribucién de resulta-
dos de radios de la que se calcul6 la media y la desviacién tipica, asumiendo éstos como
el valor mas probable y la incertidumbre, respectivamente.

En el caso de las magnitudes absolutas se tomaron en cuenta las incertidumbres de

los desplazamientos al rojo y un error tipico de las extinciones Galacticas de 0.02™.
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Propiedades integradas de la muestra UCM en el filtro B de Johnson

Tabla 3.2: Resultados de la fotometria integrada en la banda B de Johnson. Las columnas muestran: (1)
Nombre UCM. (2) Magnitud aparente en el filtro B de Johnson. (3) Magnitud aparente en B dentro de
la isofota de nivel 24 mag arcsec™ 2. (4) Radio efectivo en arcosegundos (isofotas). (5) Radio efectivo en kpc
(aperturas circulares). (6) Magnitud absoluta corregida de extincién Galdctica con los mapas de Schlegel et al.

(1998). (7) Color B — r correspondiente a la isofota efectiva. (8) Color B — r de la isofota 24 mag arcsec™".

2

Galaxia (mp)r (mB)a4 re(")  Re(kpc) Mp (B-1)ef (B-1)24
1) (2) 3) 4) (©) (6) (7) (8)
000042140 14.50+0.04 14.82+0.06 7.5+0.5 3.7+0.2 —20.78+0.06 — —
000341955 14.094+0.04 14.13+0.07 1.0+£0.1 0.6+0.1 —21.4940.06 — —
000342200 17.104+0.02 17.224+0.04 3.1+0.1 1.6+0.0 —18.15+0.05 1.19£0.10 0.9940.10
000342215 15.81£0.02 15.98+0.04 5.7+0.1 3.24+0.1 -19.454+0.05 — —
0005+1802 16.32+0.06 16.54+0.06 3.9+0.2 1.6+0.1 -—18.384+0.08 — —
0006+2332 14.92+0.02 15.11+£0.05 7.9+0.2 294+0.0 —19.68+0.06 — —
001341942 16.944+0.03 17.25+0.06 3.4+0.1 1.94+0.1 -—-18.61£0.05 0.2840.07 0.47+0.07
001441748 14.85+0.03 15.16+0.05 14.3+0.3 6.3+0.2 —19.81+0.06 1.05+0.10 0.98+0.11
0014+1829 16.09+0.10 16.31+0.08 3.0+0.4 1.1+0.2 -18.62+0.11 0.55+0.12 0.58+0.13
0015+2212 16.67+0.03 16.88+0.05 2.5+0.1 1.0+0.0 —18.304+0.05 0.46+0.33 0.81+0.33
001741942 15.724+0.02 15.94+0.04 5.4+0.1 3.1+0.1 -19.794£0.04 0.65+0.10 0.55+0.11
001742148 16.69+0.05 17.07+0.09 2.6+0.2 1.0+0.1 —-18.16+0.07 — —
001842216 16.83+0.01 16.91+0.03 2.2+0.1 0.8+0.0 —17.80+0.05 0.56+0.03 0.79+0.05
001842218 15.804+0.03 16.24+0.04 9.4+0.2 454+0.2 —19.40+0.05 — —
001942201 16.40+0.02 16.88+0.02 4.9+0.1 2.0+0.1 -18.474+0.05 0.89+0.33 0.93+0.33
002242049 15.62+0.02 15.78+0.05 4.2+0.1 1.7+0.0 —-19.31+0.05 1.16+0.10 1.16+0.11
002341908 16.7840.04 16.89+0.18 2.3+0.1 1.24+0.1 -—-18.67£0.06 — —
003442119 15.80+0.04 16.094+0.08 5.6+0.3 3.7+0.2 —20.05+0.05 — —
003742226 14.574+0.02 14.71+0.07 8.3+0.2 3.44+0.1 —20.24+0.05 — —
003842259 16.34+0.02 16.59+0.05 4.5+0.1 4.24+0.1 -20.344+0.04 0.79+£0.09 0.78+0.11
003940054 14.91+0.09 15.29+0.08 13.2+0.9 5.3+04 -19.784+0.10 — —
0040—0023 13.64+0.02 13.87+0.03 13.7+0.3 4.1+0.1 -20.3840.06 — —
004040220 17.074+0.02 17.22+0.06 1.7+£0.1 0.6+0.0 —17.40+0.05 0.444+0.10 0.66+0.12
004040257 16.84+0.05 17.02+0.13 2.2+0.1 1.7+0.1 —-19.31+0.06 —0.25+0.03 0.10+0.13
004042312 15.59+0.03 15.96+0.05 7.7+0.2 4.54+0.1 -19.7940.05 — —
0041+0134 14.31+0.02 14.63+0.05 20.7+0.3 7.1+0.1 -20.124+0.05 — —
0043—0159 13.054+0.01 13.0940.07 16.9+0.1 5.74+0.0 —21.2840.05 — -
004340245 17.244+0.09 17.36+0.14 2.3+0.2 0.94+0.1 —-17.31£0.10 — —
004442246 15.9740.02 16.30+0.05 7.5+£0.1 454+0.1 -—-19.414+0.04 1.20+0.15 1.08+0.16
004542206 14.974+0.03 15.094+0.05 3.6+0.1 1.54+0.0 —19.95+0.05 — —
0047-0213 15.53+0.03 15.71£0.09 3.8+0.2 1.1+£0.1 -18.64+0.06 0.4940.03 0.67£0.10
004742051 16.864+0.02 16.9340.06 2.940.1 3.3+0.1 -20.334£0.04 0.60+£0.10 0.76+0.11
004742413 15.7240.03 15.994+0.09 5.8+0.1 4.74+0.1 —-20.47+0.05 1.07£0.05 1.024+0.10
004742414 15.214+0.03 15.2940.05 4.9+0.1 3.6+0.1 —20.97+0.05 — —
0049—-0006 18.58+0.13 18.77+0.13 1.2+0.1 1.0+0.1 -—-17.63£0.13 — —
004940017 16.974+0.02 17.42+0.06 3.7+0.1 1.1+0.0 —17.04+0.06 —0.334+0.04 0.11+0.07
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Tabla 3.2: Continuacion.
Galaxia (mB)T (mB)2a re(")  Re(kpe) Mg (B-T)es (B-1)24
1) 2) ©) 4 ®) (6) @) 8
0049-0045 15.21£0.01 15.394+0.05 5.1£0.1 0.6£0.0 —16.83+0.13 - -
005040005 16.26+0.02 16.48+0.05 3.2+0.1 2.2+0.1 —-19.76+0.04 0.56+0.04 0.65+0.07
005042114 15.53+0.06 - 29+0.2 1.5+£0.1 -19.79+0.07 — —
005142430 15.1940.04 15.38+0.05 8.3+0.4 2.9+0.1 —-19.38+0.06 — -
0054—0133 15.744+0.05 16.09+0.11 5.6+0.3 6.1+0.3 —-21.21+0.06 — —
0054+2337 15.19+£0.02 15.50+0.05 8.7+0.2 2.9+0.1 —19.294+0.05 — —
005640043 16.56+0.03 16.64+0.08 2.3+0.1 0.9+£0.0 —18.13+£0.06 0.26+0.03 0.42+0.09
005640044 16.60+0.05 17.32+0.11 6.8£0.3 2.8+0.1 —-18.02+0.07 0.284+0.08 0.26+0.11
011942156 16.59+0.05 16.85+0.09 5.4+0.3 7.3£0.5 —-20.72+0.06 1.26+0.05 1.13+0.10
012142137 15.81+£0.09 15.984+0.23 8.94+0.6 6.0£0.4 —20.394+0.10 0.51+£0.04 0.40+0.23
0129+2109 14.95+0.02 15.074+0.06 9.1+£0.1 5.9+0.1 —-21.204+0.04 — -
0134+2257 15.75+£0.04 16.14+0.06 7.54+0.3 5.4+0.2 —20.6940.05 — -
013542242 16.79+0.04 17.21+£0.10 2.9+0.2 2.1+0.1 -19.76+0.05 0.67+0.04 0.74+0.11
013842216 17.58+0.02 17.82+0.06 2.2+0.1 2.9+0.1 —-20.05+0.04 - -
0141+2220 16.26+£0.04 16.36+0.09 2.94+0.1 1.2+£0.1 —-18.53+0.06 0.39+£0.09 0.37+0.13
0142+2137 15.29+£0.02 15.62+0.07 9.84+0.1 7.6+£0.1 —-21.17+0.04 1.13£0.09 1.04+0.12
0144+2519 15.64+£0.03 15.894+0.09 8.0+0.2 6.5+£0.1 —21.20+0.05 0.77£0.10 0.67+0.13
014742309 16.72+0.05 16.94+0.08 3.2+0.2 1.3£0.1 -18.33+£0.07 0.75+£0.10 0.79+0.13
014842124 16.88+0.06 17.28+0.10 3.0£0.2 1.1£0.1 -17.72+0.08 0.39+0.11 0.62+0.14
015042032 16.66+0.05 16.99+0.12 5.1£0.2 4.1+£0.2 —-19.42+0.06 0.60+0.15 0.58+0.16
0156+2410 15.16+0.03 15.33+0.09 5.3+0.2 1.6+0.1 —-19.07+0.07 0.48+0.03 0.53+0.10
015742102 14.874+0.02 14.95+0.07 4.4+0.1 1.1+0.0 —18.81+0.07 0.24+0.03 0.33+0.08
015742413 15.03+£0.04 15.19+0.06 8.7£0.3 3.9+0.2 —-19.83+0.06 1.20+0.04 1.14+0.07
015942326 15.874+0.02 16.04+0.04 4.8+0.1 1.8+£0.0 —18.94+0.05 0.99+0.03 1.01+0.06
015942354 17.1940.07 17.41+£0.16 2.2+0.2 0.8+£0.1 —-17.58+0.09 - -
124642727 15.88+0.02 15.94+0.09 5.3+£0.1 2.2+0.0 —18.86£0.05 - -
124742701 16.63+£0.05 16.79+£0.06 3.4+0.1 1.7+0.1 —-18.44£0.07 0.49+0.04 0.544+0.07
124842912 14.87+0.02 15.18+£0.06 8.4+0.2 4.0+0.1 —20.08£0.05 - -
125342756 15.81+0.04 15.984+0.06 3.2+0.1 1.1+£0.0 —18.50+0.06 0.67+0.10 0.69+0.10
125442740 16.14+0.09 17.124+0.09 3.94+0.3 1.34+0.1 —18.134+0.10 1.7840.10 1.54+0.10
125442802 16.81+0.03 17.00+0.06 3.7+0.1 2.0+0.1 —-18.454+0.05 0.90+0.05 0.98+0.07
125542734 16.69+0.02 16.96+0.06 3.94+0.1 2.0+£0.0 —18.41+0.05 0.88+0.20 0.85+0.21
125542819 15.51+0.07 16.08+£0.08 9.7+£0.9 5.3+0.5 —-19.92+0.08 0.83+0.14 0.77%0.15
125543125 16.14+0.08 16.434+0.07 3.2+0.4 1.84+0.2 —19.194+0.09 1.12+0.09 1.14+0.10
125642701 16.62+0.05 16.924+0.07 5.6+0.3 3.74+0.2 —18.594+0.06 0.44+0.09 0.39£0.10
125642717 17.62+0.07 18.154+0.07 2.54+0.3 1.44+0.2 —17.81£0.08 - -
125642722 17.094+0.05 17.30+0.06 2.840.1 1.840.1 —-18.45+0.06 0.64+0.10 0.77+0.11
125642732 15.95+0.06 16.184+0.06 4.4+0.4 22402 —-19.26+0.07 0.524+0.08 0.53+0.09
125642754 15.37+0.05 15.444+0.06 4.7+0.3 1.6+0.1 —19.04+0.07 0.49+0.21 0.50+0.21
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Tabla 3.2: Continuacion.

Galaxia (mB)T (mB)2a re(")  Re(kpe) Mg (B-T)es (B-1)24
@ 2 ©) (4) ©) (6) ) (8)

1256+2823 15.72+0.12 16.04+0.15 6.0+0.8 3.8+0.5 —20.04+0.13 0.90£0.15 0.80£0.15
125642910 16.22+0.05 16.22+0.05 4.9+0.3 2.7£0.2 —19.25+0.06 0.83£0.04 0.86+0.06
125742808 16.14+0.02 16.34+0.04 3.3+0.1 1.2+0.0 —18.25+0.05 0.66+0.06 0.71+0.08
1258+4-2754 15.82+0.04 16.03+0.06 5.6+0.2 2.9+0.1 —19.44+0.06 0.42+0.08 0.38+0.09
1259+2755 15.37+£0.02 15.51+0.05 4.5+0.1 2.3+0.1 —19.77+0.05 0.84+0.12 0.95+0.13
1259+2934 14.21+0.04 16.03+0.04 10.9+0.2 7.1+£0.1 —20.934+0.06 - -

125943011 16.21+0.04 16.33+0.07 2.3+0.1 1.4+0.1 —19.49+0.05 0.72£0.09 0.84+0.11
130042907 17.07+0.04 17.35+0.07 2.3+0.1 1.1£0.1 —17.88+0.06 0.04+0.05 0.42+0.08
130142904 15.45+0.13 15.81+0.14 7.6+1.2 4.1£0.7 —19.93+£0.14 0.48+0.14 0.36+0.15
130242853 16.22+0.02 16.43+0.04 3.4+0.1 1.7£0.0 —18.90+0.05 0.48+0.03 0.47+0.05
1302+3032 16.56+0.02 16.74+0.05 2.6+0.1 1.8+0.1 —19.37+0.04 - -

1303+2908 16.78+0.03 16.99+0.12 4.5+0.1 2.6+0.1 —18.55+0.05 0.38+0.13 0.56+0.14
130442808 15.84+0.07 16.12+0.10 6.2+0.4 2.8+0.2 —19.01+£0.08 1.12+0.12 1.04+0.13
1304+4-2818 15.75+0.01 15.91+0.04 6.5+0.1 3.2+£0.0 —19.45+0.04 0.81£0.10 0.81+0.11
1304+2830 18.57+0.05 18.69+0.05 1.3+0.1 0.6£0.0 —16.35+0.07 —0.08+0.03 0.41+0.07
1304+2907 15.12+0.07 15.384+0.10 11.2+1.0 3.7+0.3 —19.12+0.09 0.45+0.07 0.48+0.10
1306+2938 15.27+0.02 15.474+0.04 4.3+0.1 1.9+0.0 —19.57+0.05 0.41+0.07 0.49+0.08
130643111 16.25+0.04 16.41+0.09 3.5+0.1 1.2+0.0 —18.12+£0.06 0.97£0.12 0.92+0.15
130742910 14.04+0.03 14.41+0.05 17.4+0.6 6.8£0.2 —20.55+0.06 1.07£0.10 0.98+0.11
130842950 14.83+0.06 15.14+0.06 13.2+0.6 7.3£0.4 —20.33+£0.07 1.17£0.05 1.07%0.07
1308+2958 15.25+0.01 15.46+0.03 10.3+0.1 4.5+0.0 —19.63+0.04 0.88+0.03 0.82+0.05
131043027 16.51+0.04 16.80+0.06 3.7+0.2 1.9+£0.1 —18.59+0.06 0.90£0.09 0.89+0.11
131242954 16.10+0.03 16.27+0.06 5.5+0.1 3.0£0.1 —18.96+0.05 0.90£0.05 0.88+0.07
131243040 15.49+0.04 15.69+0.07 4.8+0.2 2.3£0.1 —19.59+0.06 0.96+0.11 0.90+0.12
131342938 16.68+0.05 16.83+£0.11 1.7+0.1 1.3£0.1 —19.48+0.06 0.06%£0.10 0.39+0.15
1314+2827 16.14+0.03 16.35+0.06 2.840.1 1.4+£0.1 —19.13+0.05 0.07£0.09 0.60£0.11
1320+2727 17.41+£0.07 17.55+0.08 1.840.1 0.9+£0.1 —17.844+0.08 —0.03£0.05 0.37£0.09
1324+2651 15.10£0.06 15.224+0.10 2.840.6 1.4+0.3 —20.14+0.07 0.44%0.05 0.61+£0.11
132442926 17.62+0.08 18.04+0.10 2.1+0.2 0.7£0.1 —-16.80+£0.09 0.61+0.11 0.86+0.14
133142900 18.81+0.12 19.144+0.12 1.44+0.2 1.0£0.1 —-17.22+0.13 0.39£0.11 0.49+0.15
1428+4-2727 14.784+0.02 14.91+0.03 5.24+0.1 1.7£0.0 —19.33+0.06 0.50+0.11 0.44+0.12
1429+2645 17.63£0.02 17.97+0.04 2.5+0.1 1.6+0.1 —-18.25+0.04 0.65+0.04 0.73+0.06
143042947 16.46+0.06 16.91+0.08 1.7+0.1 1.0£0.1 —19.13+£0.07 0.90£0.09 0.79+0.11
143142702 16.93+0.01 17.11+0.02 2.6+0.1 1.9£0.1 —-19.29+0.04 0.65+0.02 0.53+0.04
143142814 16.92+0.03 17.05+0.05 2.6+0.1 1.8+£0.1 —18.90+0.05 1.01£0.05 1.04+0.07
143142854 15.51+0.06 15.64+0.08 4.4+0.3 2.7£0.2 —20.24+0.07 0.96+0.13 0.81+0.14
143142947 17.49+0.07 18.23+0.09 3.8+40.4 1.8+0.2 —17.474+0.08 0.59+0.10 0.55+0.12
143242645 15.35+£0.02 15.66+0.05 7.9+0.1 5.0£0.1 —20.414+0.04 0.724+0.07 0.74+0.07
144042511 16.37+0.06 17.07+0.08 9.3+0.7 6.2+0.4 —19.61+£0.07 0.91+0.07 0.88+0.09
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Tabla 3.2: Continuacion.

Galaxia

1)

(mB)T

()

(mB)24

©)

(")
@

Re (kpc) MB
) (6)

(B-T)ef
7)

(B-T’)24
(8)

1440+2521N
1440425215
1442+-2845
144342548
1443+2714
1443+-2844
1444+-2923
145242754
1506+1922
151342012
1537+2506N
1537425065
155741423
161241308
1646+2725
164742727
16474-2729
164742950
1648+-2855
165342644
1654+-2812
1655+2755
165642744
165742901
1659+-2928
170143131
223842308
2239+1959
2249+2149
2250+2427
225142352
225342219
225541654
2255+1926
2255+1930N
2255+1930S
225642001
2257+1606

16.64+0.03
16.80+0.04
15.29+0.02
15.754+0.03
15.8340.05
15.6540.02
16.39£0.03
16.32+0.04
15.93+0.03
15.8440.02
15.134+0.03
16.10£0.05
16.68+0.03
18.43+0.03
18.16+0.03
17.124+0.04
16.03+0.06
15.43+0.03
15.40£0.02
14.724+0.03
18.06+0.11
15.7040.02
17.30+0.04
17.12+0.01
15.81+0.01
15.2940.02
14.8610.02
14.80+0.03
15.91+0.05
15.34+0.05
16.334+0.04
16.10+0.04
16.614+0.02
16.78+0.04
15.76£0.05
16.134+0.04
15.6240.04
16.4040.07

16.84+0.03
17.124+0.04
15.4940.02
15.80+0.06
15.91+0.04
15.73+0.05
17.13+0.04
16.46+0.04
16.23+0.02
16.114+0.04
15.33+0.03
16.32+0.05
16.87+0.05
18.62+0.04
18.54+0.05
17.28+0.06
16.06+0.09
15.56+0.05
15.58+0.04
15.01+0.06
18.60+0.15
16.00+0.03
17.61+0.03
17.23+0.04
16.17+0.04
15.47+0.04
14.89+0.04
15.01+0.04
16.244+0.04
15.454+0.05
16.43+0.04
16.18+0.04
16.93+0.03
17.28+0.04
15.95+0.04
16.19+0.04

4.1+0.1
3.7£0.1
6.0£0.1
5.0+£0.1
4.5+0.2
4.9+0.1
6.4+0.3
4.1+0.2
5.6£0.2
3.8+0.1
6.6+0.2
3.5£0.2
3.6£0.1
2.1+0.1
2.6+0.1
0.4+0.1
3.7+0.2
5.7+£0.1
3.9+0.1
4.6+0.2
3.2+0.3
9.6+0.1
3.1£0.1
2.3+0.1
4.2+0.1
3.3+0.1
6.71+0.2
5.1+0.2
6.3£0.3
3.8+£0.3
29+0.1
3.1+0.1
5.8+0.1
5.5+0.2
4.1+0.2
2.4+0.1

16.03+0.04 12.1+0.3

16.57+0.15

2.1+0.2

2.6+£0.1 —19.214+0.05
2.4+0.1 —19.05+0.05
1.3+0.0 —18.18+0.07
3.6+0.1 —20.39+£0.05
2.6+0.1 —19.80+0.06
3.24+0.1 —20.10+0.04
3.6£0.2 —19.13+0.05
2.8+£0.1 —19.67+0.05
24+0.1 —19.01+0.05
3.1+0.1 —20.38+0.04
3.24+0.1 —20.07£0.05
1.7+£0.1 —19.10+0.07
2.7£0.1 —19.63+0.05
0.5£0.0 —15.244+0.07
2.0+£0.1 —18.08+0.05
0.3+0.1 —19.30+0.05
2.740.2 —20.34+0.07
3.4+0.1 —20.30+0.05
24+0.1 —20.484+0.04
3.2+0.2 —21.514+0.05
2.5+0.3 —18.12+0.12
7.0£0.1 —20.514+0.04
2.0+£0.1 —18.95+0.05
1.6+0.1 —18.78+0.04
3.1+£0.1 —20.46+0.04
2.3+0.1 —20.75+0.04
3.24+0.1 —20.47+£0.05
2.5+0.1 —20.484+0.05
6.1£0.3 —21.01+0.06
3.1+£0.3 —21.65+0.06
1.6+0.1 —19.30+0.06
1.5+0.1 —19.254+0.06
5.4+0.1 —19.81+0.04
2.3£0.1 —18.07+0.06
1.7+£0.1 —19.06+0.07
0.94+0.0 —18.72+0.06
4.7+0.1 —19.18+0.06
1.4+0.2 —19.7640.08

1.10+0.05
0.73+0.05
0.63+0.02
0.63£0.04
1.13+0.06
0.83£0.08

0.99+0.10
1.01+0.03
0.98+0.08
0.90+0.08
0.75+0.09
1.01+0.08
1.20+0.12
0.33£0.20
1.02+0.09
0.73£0.10
0.67£0.11
0.42+0.07

1.35+0.07
1.24+0.12
0.73+0.10
0.7940.06
0.91+£0.07
0.81+£0.07
0.84+0.09
1.25+0.34
0.46+0.08
0.7940.10
0.78+0.05
1.31+0.04
0.60+0.10
0.80+0.20
0.07+0.20
1.11+0.07

0.97+0.06
0.73+0.06
0.66+0.04
0.57+0.07
0.88+0.08
0.75%£0.08

0.89£0.11
1.00+0.04
0.92+0.09
0.87+0.09
0.67+0.10
0.91+0.10
0.95+0.13
0.27+0.21
1.294+0.10
0.68+0.12
0.66+0.12
0.48+0.08

1.29+0.07
1.16+0.13
0.67£0.11
0.86+0.08
0.84+0.09
0.77+£0.08
0.74+0.09
1.18+0.34
0.52+0.09
0.63+0.10
0.65+0.07
1.20+0.05
0.59+0.10
0.98+0.21
0.48+0.21
1.0640.08
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Tabla 3.2: Continuacién.

Galaxia (mp)T (mB)2a re(")  Re(kpc) Mg (B-1)es (B-1)24
@ 2) ) 4) ©) (6) (7) (8)
225742438  15.87£0.02 15.98+0.07 0.9+0.1 0.6£0.1 —20.71+0.04 —0.47£0.06 —0.03£0.10
225841920  15.62+0.03 15.75+0.03 4.4+0.1 2.0£0.0 —19.57+0.05 0.13£0.06 0.19+£0.07
230042015 16.53+0.04 16.87+0.06 3.9+0.2 2.7+£0.1 —20.12+0.05 0.70+0.11 0.80£0.12
23024-2053E 15.49+0.02 15.88+0.05 6.1+0.1 4.0£0.1 —21.81+0.04 1.49+0.05 1.38+0.07
2302+2053W 17.97+0.02 18.22+0.06 1.840.1 1.3+£0.1 —19.34+0.04 0.53+0.06 0.83+0.08
230341702  17.14+0.03 17.45+0.08 4.0+0.1 3.4+£0.1 —-19.67+0.05 1.00+0.10 0.96+0.12
230341856  15.84+0.03 16.05+0.04 4.4+0.1 2.6+£0.1 —20.13+0.05 1.07+0.10 1.00+0.11
230441621  17.06+0.04 17.35+0.04 3.1+0.1 2.4+0.1 —19.64+0.05 2.11+0.10 1.83£0.10
230441640 17.73+0.04 18.01£0.04 2.5+0.1 0.9+0.0 —17.20+0.06 0.34+0.10 0.42+0.10
230741947  16.62+0.05 16.85£0.06 3.7£0.2 2.1£0.1 —19.69+0.06 1.01+£0.21 0.91+0.21
23104+1800 16.76+0.03 16.97+0.05 3.6+0.1 2.7£0.1 —20.00+0.05 0.784+0.33 0.94+0.33

231242204  16.98+0.06 17.25£0.06 2.6+£0.2 1.7£0.2 —19.69+0.07 - -

231341841 16.59+0.06 17.27+0.12 59+0.5 4.1+£0.4 —19.56+0.07 0.87+0.06 0.79+£0.13
231342517  14.91+0.03 15.23£0.04 6.3+0.2 3.8+£0.1 —20.85+0.05 - -

231541923  17.33+0.04 17.66+0.05 2.7+0.1 2.1+£0.1 —-19.12+0.05 0.52+0.08 0.54+0.08
231642028  16.83+0.04 17.13+0.04 2.44+0.1 1.3+£0.1 —-19.12+0.06 0.03+£0.10 0.22+0.10
231642457  14.36+0.04 14.55+0.04 6.6+0.3 4.0£0.2 —21.50+0.06 0.95+0.07 0.83£0.08
231642459  15.94+0.04 16.34+0.04 8.1+0.3 4.7+£0.1 —19.90+0.06 0.96+0.07 0.93£0.08
231742356  13.86+0.04 13.99+0.11 10.2+0.4 6.9+£0.3 —22.31+0.05 0.75+0.05 0.67£0.12
231942234  16.50+0.05 16.86+0.13 3.2+0.2 2.4+0.1 —19.7840.06 —0.17£0.08 0.12+0.15
231942243  15.69+0.05 16.05+0.12 5.44+0.4 3.5+£0.2 —20.30+0.06 1.07+0.07 1.02+0.14
232042428  15.13£0.06 15.80+£0.16 10.5+0.9 9.7£1.0 —20.94+0.07 1.26+0.07 1.21+0.17
232142149  16.48+0.03 16.68+0.05 4.3+0.1 3.1£0.1 —19.89+0.05 0.59+0.07 0.59+0.09
232142506  15.67+0.02 15.79+0.04 5.4+0.1 3.7+£0.1 —20.37+0.04 0.47+0.07 0.43£0.08
232242218  17.69+0.02 17.89+0.03 2.4+0.1 1.3+£0.1 —-17.70+0.04 0.77+£0.33 0.95+0.33
23244-2448  13.17+0.06 13.48+0.03 16.1+1.0 4.3+£0.3 —20.76+0.09 0.84+0.07 —0.45+0.08
232542208  12.58+0.02 12.66+0.03 26.6+0.3 6.5£0.1 —21.13+£0.07 0.73+0.08 0.66£0.08
232542318  13.21+0.01 13.37+£0.03 8.9+0.1 2.1+£0.0 —20.44+0.07 - -

232642435 16.36+0.02 16.67+0.02 5.14+0.1 2.0£0.0 —18.46+0.05 0.66+0.06 0.58+0.07
232742515N 15.83+0.05 15.52+0.05 2.3+0.1 1.0£0.0 —19.19+0.07 0.34+0.07 0.13£0.09
2327425155 15.77+0.05 15.67+0.06 3.2+0.2 1.3+0.1 —19.254+0.07 0.60+0.07 0.47+0.09
232942427  15.73£0.02 16.11£0.02 6.2+0.1 2.9£0.1 —-19.36+0.05 1.25+0.06 1.20+0.07
232942500  16.04+0.02 16.23+0.05 2.84+0.1 1.7£0.1 —19.89+0.04 0.66+0.10 0.76+0.12
232942512 16.47+0.02 16.85+0.04 3.1+0.1 0.8+£0.0 —17.53+0.06 0.45+0.32 0.54+0.32
233142214  17.43+0.06 17.81+0.08 3.4+0.3 2.4+0.2 —18.79+0.07 1.18+0.04 1.16+0.09
233342248  16.92+0.06 17.26+0.08 3.9+0.2 3.3£0.2 —19.60+0.07 0.56+0.08 0.65+0.10
233342359  16.89+0.03 17.14+0.09 2.9+0.1 2.2+£0.1 —-19.67+0.05 1.20+0.11 1.11+0.14
234842407  16.88+0.06 17.13+0.13 2.1+0.1 1.5£0.1 —19.41+0.07 0.60+0.07 0.62+0.15
235142321 17.69+0.02 17.88+0.03 2.0+0.1 1.1+0.1 —-18.11+0.04 1.444+0.15 1.31+0.16
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3.5. Propiedades de las galaxias UCM en los filtros By r

En esta seccién analizaremos las propiedades integradas de las galaxias UCM en
el filtro B de Johnson, comparando los resultados con los datos andlogos obtenidos en
el estudio de la emisién de las UCM en el filtro r de Gunn (Vitores 1994, Vitores et al.
1996a,b). El analisis incluye el estudio de la distribucién de magnitudes, tamafios y colo-
res de la muestra, asi como las posibles correlaciones entre estos parametros y los tipos
morfoldgico y espectroscopico. En la caracterizacién de los histogramas utilizaremos la
posicién de los valores medianos y de los cuartiles. Consideramos la mediana y no la
media como una valor més representativo de las distribuciones debido a que es facil que
en los pardmetros estudiados existan objetos de caracteristicas muy diferentes al resto de
la muestra, objetos ‘extraiios’que pueden tener un efecto muy importante en la media (no

asi en la mediana) atn siendo casos aislados.
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Figura 3.4: Comparacién de los colores B—r efecti-
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2 vos y en la isofota de 24 mag arcsec™2. Se adjuntan
los errores tipicos en la esquina inferior derecha.

La comparacién de los dos colores 6pticos B — r medidos, el efectivo y el de la

isofota de 24 mag arcsec™?2

, se realiza en la figura 3.4. El primer color se refiere a una
zona més interior que el segundo, por lo que esta comparacién da una primera idea del
gradiente radial de poblaciones en nuestras galaxias. Como se observa en la figura 3.4,
casi todas las galaxias se sittan sobre la recta 1:1 (dentro de los errores asociados). Sin
embargo, para objetos muy azules (B — r pequefio) existe una tendencia a que el color de
la isofota 24 sea mds rojo que el efectivo. Esto nos revela que en estas galaxias existe un
brote en las zonas més interiores (que tiene una fuerte emision en el azul, relativamente

al filtro ) dando paso a una poblacién mds vieja y roja en las partes exteriores.
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En la figura 3.5 se muestra la distribuciéon de las magnitudes aparentes y absolu-
tas de la muestra UCM en el filtro B. A modo de comparacién se adjuntan ademds las
distribuciones para la banda r (Vitores 1994). Los histogramas de magnitudes aparentes
cubren un intervalo de ~ 7 magnitudes alrededor de los valores 16.0™ en el filtro B y
15.5™ en el r. Las medias (medianas) de las distribuciones son 16.06™ (16.09™) en el filtro
azul y 15.47™ (16.44™) en el rojo, con el primer y tercer cuartiles situados a ~ 0.7 de

estos valores en los dos casos.
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Figura 3.5: Histogramas de las magnitudes aparentes (arriba) y absolutas (abajo) de las galaxias UCM en los
filtros B de Johnson y r de Gunn. Los valores medianos y cuartiles se muestran en la parte superior de cada
panel.

Las formas de las distribuciones en magnitud aparente en ambos filtros son el re-
sultado de las caracteristicas del método de deteccion utilizado (prisma-objetivo sobre
placas fotogréficas para la deteccién de emisién He). Para objetos brillantes se observa
un corte abrupto en los dos histogramas (en 14.5™—15.0™ en labanda By 13.75™ —14.25™
en la r) debido a dos efectos: (1) el area limitada de la exploracién, que provoca que el
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numero de objetos brillantes detectados sea escaso debido a que la densidad espacial
de estos objetos es baja (véase el capitulo 8 sobre funciones de luminosidad); y (2) pa-
ra objetos muy brillantes los espectros de las placas fotogréficas de las observaciones de
prisma-objetivo pueden estar saturados, impidiendo la deteccién de la linea de emisién.
En el otro extremo, el de magnitudes débiles, también existe un corte en ~ 19™ y ~ 18™
para B y r, respectivamente. Este corte, mucho mds suave, proviene de la limitacién en
flujo aparente de la Exploracién UCM. Efectivamente, para un tiempo de exposicion da-
do, las placas son sensibles a un rango de flujos determinado. Si éste fuera el tnico efecto
implicado, deberiamos observar un corte abrupto de nuevo. La suavidad de la pendiente
del histograma para magnitudes débiles se debe a que, en realidad, la deteccién de las
galaxias con lineas de emision en las placas fotogréficas estd determinada no sélo por la
magnitud aparente de los objetos, sino también por la intensidad relativa de la linea de
emisién y del continuo espectral, es decir, la anchura equivalente de Ha (Gallego 1995).

La magnitud absoluta mediana de la muestra UCM en B es —19.4 (coincide con la
media), con el 75 % de la muestra total en un intervalo de 1.6™ alrededor de este valor.
En el filtro r la mediana es —20.0™. Resulta interesante estudiar la distribucién de estas
luminosidades en funcién de los tipos morfoldgico y espectroscopico. La luminosidad
en el filtro B de las galaxias UCM decrece hacia tipos de Hubble mads tardios, siendo la
magnitud absoluta mediana de los primeros tipos aproximadamente 1™ mads brillante
que la de los tipos méds tardios (desde —19.8™ de las SO hasta —18.9™ de las Irr). Clara-
mente segregadas del resto se encuentran las BCD, las galaxias més débiles de la muestra
(en mediana, —17.0™) y las galaxias en interacciéon (—20.3"), las més brillantes. Espec-
troscopicamente hay una diferencia obvia entre galaxias tipo disco y tipo HII, siendo las
primeras mads brillantes que las segundas. Recordamos que los objetos de tipo disco son
las galaxias de la muestra UCM cuyas propiedades estdn més cercanas a las de espirales
normales. Dentro de cada tipo global también se pueden segregar las clasificadas como
enanas (DANS, DHIIH y BCD) por su baja luminosidad. Estos resultados se resumen en
la tabla 3.3, donde los tipos morfolégicos han sido determinados a partir de los datos en
el filtro B, utilizando varios métodos que describiremos en el capitulo 4.

En la siguiente figura (3.6) se relaciona el brillo integrado (M g) y el tamafio (R,) de
las galaxias UCM en el filtro B. Los diferentes simbolos representan los distintos tipos
espectroscopicos. Como referencia se muestran las lineas de brillo superficial constante
correspondientes a —14, —16 y —18 mag kpc 2. En este diagrama se observa una corre-
lacién clara entre Mp y R,, siendo los objetos mds brillantes también los mds extensos.
Asimismo, queda patente que existe una secuencia en tamafio con respecto al tipo espec-

troscopico: las galaxias SBN se encuentran en la zona de altas luminosidades y grandes
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Figura 3.6: Magnitud absoluta en B (corregida de extincién Galactica) frente a radio efectivo (en kpc). Los
distintos simbolos representan los diferentes tipos espectroscépicos. Las marcas rellenas son galaxias tipo
disco y las huecas tipo HII (excepto AGNs). Como referencia se muestran las lineas de brillo superficial
constante; de arriba a abajo: —18, —16 y —14 mag kpc™2. En rojo, naranja y verde se muestran los datos para
galaxias espirales normales de los catdlogos NGC, IC y ESO, y en azul claro la muestra NFGS (véase texto).

radios efectivos, que serian los valores més cercanos a los tipicos de espirales normales de
gran disefo. En el otro extremo encontramos las galaxias enanas, como las BCD o DHIIH.
En la zona intermedia encontramos las galaxias DANS y HIIH, de tamafios y luminosi-
dades menores que las SBN, pero por encima de las enanas. En la tabla 3.3 se detallan los

valores medianos para cada tipo resefiado.

La figura 3.7 expone los histogramas de color B —r efectivo y de la isofota 24 para la
muestra UCM. El color efectivo (isofota 24) mediano de la muestra es 0.73 (0.76), con los
cuartiles a ~ 0.2™ de este valor. Estos colores son tipicos de espirales de tipo intermedio

en el Universo Local, de acuerdo con Fukugita et al. (1995).

La figura 3.8 separa el histograma de (B — r)s de la grafica anterior para los dis-
tintos tipos morfolégicos y espectroscépicos. En los paneles de la izquierda se muestran
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Figura 3.7: Histogramas de los colores (B — r)ef Vv (B — )24 para las galaxias UCM. Se muestra para cada
distribucién la mediana y los cuartiles.

los valores tipicos de color (B —r). para espirales normales, extraidos de Fukugita et al.
(1995). Las medianas y cuartiles de cada uno de los histogramas se detallan en la tabla 3.3.
Estos diagramas revelan una tendencia de los tipos de Hubble més tardios a tener colo-
res cada vez mds azules. Sin embargo, los valores medianos de nuestra muestra difieren
de los colores medios de espirales normales del mismo tipo de Hubble. Las razones pa-
ra la existencia de esta diferencia se encuentran en la formacién estelar intensificada de
las galaxias UCM con respecto a las espirales normales quiescentes, y en los efectos de
seleccién propios de la exploracion.

Los objetos de primeros tipos de la UCM (S0, Sa) presentan colores mas azules que
los de espirales normales del mismo tipo. Como es sabido, las galaxias lenticulares y
elipticas normales muestran una formacién estelar reciente despreciable. La Exploracién
UCM detect6 objetos con emisién nebular (trazador de una poblacién estelar muy joven,
de edad menor que ~ 10® afios —véase el capitulo 7-) a través de espectros de prisma-
objetivo, por lo que las galaxias SO (no hay elipticas) de nuestra muestra deben contar
con una formacioén estelar inusual en este tipo de objetos, que afecta a la zona azul del
espectro, convirtiendo sus colores en atipicamente azules.

En cambio, para tipos tardios (Sc+, Irr) los colores medianos de las galaxias UCM
son més rojos que los de galaxias normales quiescentes. En estos objetos entran en juego
efectos de seleccion de la muestra que evitaban la detecciéon de objetos muy azules al estar
basada la seleccién en la emisiéon He, situada en la zona roja del espectro. La importancia
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Figura 3.8: Histogramas del color (B — r)ef segun los tipos morfoldgico (izquierda) y espectroscépico (de-
recha) para la muestra UCM. Las marcas verticales de los diagramas de la izquierda son los colores medios
de los distintos tipos de Hubble extraidos de Fukugita et al. (1995). Estos valores, junto con las medianas y
cuartiles de las galaxias UCM se detallan en la tabla 3.3. En los paneles de la derecha se marcan los valores
medianos de la distribucién para los distintos tipos espectroscépicos.

de los efectos de seleccion quedard patente de nuevo cuando comparemos la muestra
UCM con otras muestras de galaxias con formacién estelar seleccionadas en longitudes
de onda més azules (en el filtro B o en el ultravioleta, por ejemplo).

Los paneles de la derecha en la figura 3.8 demuestran una distincién clara en el co-
lor (B —r)s de los distintos tipos espectroscépicos. Las galaxias SBN presentan colores
mas rojos que las DANS y HIIH (Am ~ 0.1 — 0.2™). Los objetos mds azules de la muestra
son las DHIIH y BCDs (con colores medios en torno a 0.5™). En el capitulo 7 mostraremos
que los objetos de tipo disco (SBN y DANS) tienen una brote menos intenso en relacién
a la poblacién subyacente (mds vieja) que los tipo HII (HIIH, DHIIH y BCD). Ademés,
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los primeros son en general sistemas més evolucionados, mds grandes en tamafio (como
se mostré en la figura 3.6) y masa, con una menor cantidad relativa de gas, con brotes
extinguidos y mds cercanos a las espirales de gran disefio tipicas. Por el contrario, las
galaxias tipo HII contarfan con una mayor reserva de gas (menos enriquecido quimica-
mente) que se estarfa convirtiendo mds eficientemente en nuevas estrellas, siendo la masa
de esta poblacién joven mds importante con respecto a la poblaciéon evolucionada y con
una menor atenuacién que en el caso de las galaxias tipo disco. El resultado final seria un
color mas azul, que es lo que se observa en la figura 3.8. Las caracteristicas de los tipos
espectroscopicos resefiadas anteriormente se estudiaran con detalle en el capitulo 7.

Tabla 3.3: Valores medianos y cuartiles de los parametros fotométricos integrados para las galaxias de la
muestra UCM segtn los tipos morfoldgico y espectroscépico. Las columnas muestran: (1) Tipo de galaxia.
(2) Radio efectivo en kpc. (3) Magnitud absoluta en B. (4) Color medio (B — r)24. (5) Colores medios de
espirales normales extraidos de Fukugita et al. (1995). (6) Ntiimero de galaxias en cada tipo.

Tipo de Hubble R, (kpc) Mp (B—r)as  (B—r)ros  Nga
1) (2) ©) (4) (5) (6)
S0 1934 —19.875%2  0.76)%F 097 (Sab) 14
Sa 1836 —19.4713%  0.6832%  097(Sab) 39
Sb 2549 -19.4718% 08032  073(Sbc) 68
Sc+ 3.353 —-19.7 385 0.7538  0.65(Scd) 50
Irr 2.62:2 —-18.9 158 0.4604% 0.24 (Irr) 5
INTER 2137 —20.3730;  0.573% 0.24 (Irr) 6
Tipo espectrosc. R, (kpc) Mg (B —1)24 Nyai
(1) 2) 3) (4) (6)
SBN 3255 _—19.8 91 (810% 86
DANS 1.8%} —-18.915%  0.840% 25
HIIH 1.824 -19.2°1%%  0.58) 13 43
DHIIH 1.4%9 -18.1°15%  0.42058 13
BCD 1.0 —17.07172  0.590.74 7
AGN 3170 —205719%  0.96011 15
desconocido 3.951 —20.2201 0.489-35 2
disco 2.819 ~19.6 505  0.813%8 111
HII 1.6%2 —~18.615%  0.56073 63

todo 2338 194557 07603 191
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3.6. Comparacién con otras muestras

En la seccién 3.1 expusimos los objetivos principales de las observaciones descritas
en el presente capitulo acerca de la emisién en el filtro B de Johnson de la muestra UCM.
Entre estos objetivos estaba la comparacién de nuestras galaxias con otras muestras, tanto
locales como a desplazamientos al rojo més altos. Por una parte esta comparacién preten-
de situar las propiedades de las UCM con respecto a espirales normales quiescentes, bien
conocidas en nuestro Universo mds cercano. Por otra parte es necesario tener en cuenta
que las galaxias de la Exploracién UCM son objetos con formacion estelar activa y rela-
tivamente importante con respecto al contenido estelar total, y sus caracteristicas vienen
ampliamente predeterminadas por la técnica de deteccion, en este caso, prisma-objetivo
sobre placas fotogréficas y centrado en la linea de emisién nebular Ha. En este sentido,
resulta interesante comparar las propiedades de nuestras galaxias con las de otros obje-
tos con formacién estelar pero seleccionados con técnicas distintas, ya sea en el azul o
en el UV. Por dltimo, un aspecto muy importante del estudio de la muestra UCM es la
conexion con galaxias a desplazamientos al rojo intermedios y altos, donde la formacién

estelar violenta es comun.

3.6.1. Muestras locales

La comparacién de la muestra UCM con espirales normales quiescentes y con ga-
laxias cuya luminosidad estd completamente dominada por un brote reciente (como son
las BCD) se representa en la figura 3.9. En ella se muestra la luminosidad en el filtro B
frente al color 6ptico B — r (isofota 24). Los datos de galaxias normales (en rojo) han
sido extraidos de Kraan-Korteweg (1986), Prugniel & Heraudeau (1998) y NED, y corres-
ponden a galaxias del New General Catalogue of Nebulae and Star Clusters (NGC), del Index
Catalogue (IC) (ambas muestras descritas en Dreyer 1888, 1895, 1908) y galaxias Marka-
rian (Mazzarella & Balzano 1986). Los datos de BCDs provienen de Doublier et al. (1997).
La figura demuestra varios de los resultados expuestos anteriormente. La zona del dia-
grama ocupada por la muestra UCM coincide con la de espirales normales, aunque existe
un déficit de objetos rojizos en nuestra muestra debido a la presencia de un brote de for-
macion estelar mds intenso de lo que es normal en una espiral tipica. Las galaxias UCM
mads parecidas a la muestra de espirales cercanas son las tipo disco, incluyendo SBN y
DANS (con simbolos rellenos en la figura). Los objetos tipo HII (pintados con simbolos
huecos) son, en general, mas azules y menos brillantes. El caso més extremo son las BCD,
las galaxias mds azules y tenues de nuestra exploraciéon. La comparacién con la muestra
de BCDs de Doublier et al. (1997) demuestra que la UCM detect6 sélo los objetos mds
brillantes dentro de este tipo, quedando la zona del diagrama donde se concentran las
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Figura 3.9: Diagrama color-magnitud para la muestra de galaxias UCM (en negro y con distintos simbolos
para los diferentes tipos espectroscépicos), una muestra de galaxias normales cercanas (Kraan-Korteweg
1986, Prugniel & Heraudeau 1998, en rojo) y una muestra de BCDs (Doublier et al. 1997, en azul). Se ha
utilizado una cosmologia con Ho = 50 km s™' Mpc™3 y go = 0.5 para una comparacién directa con los datos
de la literatura. En la esquina superior-izquierda se da el vector de extincién correspondiente a 0.4™ en B
para una curva de extincién Galactica (Cardelli et al. 1989).

BCDs de referencia fuera del limite de deteccién en flujo de nuestro trabajo.

Es importante resaltar que las magnitudes absolutas de un nimero importante de
las galaxias UCM son muy parecidas a las de la muestra de espirales normales represen-
tadas en la figura 3.9. Sin embargo, en la figura 3.6 se observa que los tamafos de las espi-
rales normales relajadas (los datos, compilados por Prugniel & Heraudeau 1998, corres-
ponden a galaxias de los catalogos NGC, IC y del Observatorio Europeo del Sur (ESO))
son mayores que los de nuestras galaxias. A esta caracteristica hay que afiadir que las
galaxias UCM son mds débiles en magnitud K que las espirales normales, segtin se de-
muestra en la figura 6.2 del capitulo 6. Dado que esta banda estd intimamente ligada con
la masa estelar total de los objetos, la anterior afirmacién equivale a decir que las masas
estelares de las galaxias de la Exploracion UCM es menor que las de espirales normales
quiescentes. Por tanto, queda patente el efecto dominante de la poblacién estelar del bro-
te reciente en la luminosidad B, que es capaz de igualar las magnitudes B de las UCM
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a la de espirales normales salvando una diferencia en tamafio y en masa estelar de un
factor ~ 10 (véase el capitulo 7). En el mismo sentido podemos afirmar que nuestras ga-
laxias son sistemas con una historia de la formacién estelar méas corta (temporalmente)
que la de las galaxias espirales normales, lo que se traduciria en una menor masa estelar

y un menor tamano.
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Figura 3.10: Comparacién de las distribuciones de las magnitudes B aparentes y absolutas de las galaxias de
la Exploraciéon UCM (en negro) y de la muestra NFGS (azul). Se muestran los valores medianos y cuartiles
de cada distribucién.

En la figura 3.6 también se comparan las galaxias UCM con los objetos del Nearby
Field Galaxy Sample (NFGS), exploracién descrita en Jansen et al. (2000a,b), compilada a
partir de observaciones en el azul, y que fue construida como una muestra representativa
de galaxias locales comparables con objetos distantes. En el grafico se observa que ambas
muestras de galaxias presentan propiedades de tamafio y luminosidad en el azul muy
parecidas, aunque el NFGS cuenta con sendos grupos de galaxias mas brillantes y més
tenues que los casos més extremos de la UCM, como también se comprueba en la figu-
ra 3.10. En esta tltima grafica queda patente la naturaleza diferente de la selecciéon de am-
bas muestras: mientras que el histograma de magnitudes absolutas de las galaxias UCM
es tipico de muestras limitadas en magnitud, el NFGS presenta un histograma préctica-
mente plano, derivado del hecho de que los objetos se eligieron artificialmente cuidando
que todas las luminosidades estuviesen representadas entre los limites Mp ~ —15™ y
Mp ~ —23™. Esta seleccion artificial hace dificil una correcciéon de completitud, necesa-
ria, por ejemplo, a la hora de estimar funciones de luminosidad. En la figura 3.10 tam-
bién se constata que las galaxias NFGS son mas brillantes (en magnitud aparente) que las
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UCM, lo que, junto con los rangos similares en magnitud absoluta, revela la mayor cer-
cania de los objetos del NFGS. Andlogamente a los efectos descritos para M p derivados
de la seleccién de la muestra, en el panel izquierdo de la figura 3.11 se observa que las

distribuciones en el color 6ptico (B — r)ef para las dos muestras son muy parecidas.

En el panel derecho de la figura 3.11 también se demuestra que la extincién media
de los objetos del NFGS es menor que la de las galaxias UCM (< E(B — V) >= 0.43
frente a < E(B — V) >= 0.77 para nuestra muestra). Efectivamente, el hecho de que
la Exploracién UCM seleccionara objetos por su emision Ha permitié la deteccién de
galaxias con espectros muy atenuados y débiles en el azul (en comparacién con el rango
ro0jo), todo lo contrario que la muestra NFGS, basada en una deteccién por la prominencia
del espectro en el azul (Huchra et al. 1983).
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Figura 3.11: Comparacién de las distribuciones del color B —r efectivo y de la extincién de los brotes (medido
a partir del decremento de Balmer) para las galaxias de la Exploracién UCM (en negro) y de la muestra NFGS
(azul). Se muestran los valores medianos y cuartiles de cada distribucién.

La figura 3.12 compara las distribuciones de magnitudes B aparentes y absolutas
de la muestra UCM con las de otras exploraciones, cuya seleccién de galaxias es hete-
rogénea.

Dentro de las exploraciones cuya deteccién de objetos se basé en el azul o UV se
encuentran cinco, que describimos a continuacién. La exploraciéon de la Universidad de
Michigan (UM, Salzer et al. 1989a,b), realizada con la técnica de prisma-objetivo en el
azul, alcanza, para un namero similar de galaxias al de la UCM (166), una mayor eficien-
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Figura 3.12: Histogramas comparativos en el filtro B para distintas muestras de galaxias. Se usa una cosmo-
logia con Ho = 50 kms™' Mpc™2 y g0 = 0.5.

cia en la deteccion de objetos débiles en el intervalo de m g = 18™ — 19™ y una frecuencia
menor que la de la UCM en la deteccién de objetos brillantes. Esta muestra es, por tanto,
mas profunda que la UCM, llegando hasta magnitudes absolutas menores (Mp = —12™)
pero con una ausencia de objetos muy brillantes, debido probablemente a la menor co-

bertura espacial de la exploracién (~ 300 grados?).

La muestra de Markarian (Mrk, Mazzarella & Balzano 1986), seleccionada por el
exceso UV, presenta un histograma similar al de la UCM, salvo por la ausencia de objetos
débiles en magnitud aparente. Sin embargo, los histogramas en magnitud absoluta son
muy parecidos, lo que nos revela que la muestra Mrk cuenta con objetos mds distantes
que los de la UCM (hay galaxias Mrk con z ~ 0.1).

La exploracion Second Byurakan Survey (SBS) de galaxias con exceso UV, descrita en
Izotov et al. (1991), presenta un histograma con una mayor frecuencia de objetos débiles,

tanto en magnitud aparente como en absoluta. Efectivamente, estudios posteriores de
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la muestra (por ejemplo Izotov et al. 1990, Melnick et al. 1992) han revelado que estas
galaxias son en su mayoria BCDs, muchas de ellas con bajas metalicidades.

La muestra KISO (Takase & Miyauchi-Isobe 1990) de galaxias con exceso UV, con
un ntimero de objetos superior a 8000, tiene una distribucién de magnitudes aparentes
muy parecida a la de la UCM3. Por tltimo, la exploracién de Montreal (Coziol et al.
1993), seleccionada por el exceso UV, cuenta con galaxias de magnitud aparente bastante
brillante, gracias a la gran cobertura espacial (~ 1300 grados?), aunque tenian un limite
de detecciéon de ~ 15.5™.

Respecto a la exploracién WAS (Wasilewski 1983), efectuada en el rojo, de nuevo
las distribuciones de brillo aparente y absoluto son muy parecidas a las de la UCM. Co-
mo complemento de la muestra de Doublier et al. (1997), en la figura 3.12 se adjuntan los
datos de galaxias compactas azules del camulo de Virgo (Drinkwater et al. 1996). Como
se mencioné previamente, este tipo de galaxias de baja luminosidad no estd bien repre-

sentado en la Exploraciéon UCM.

La comparacién de las magnitudes B de las galaxias UCM con las de otras explo-
raciones no revela grandes diferencias entre muestras, salvo en el aspecto del limite de
deteccién y la cobertura de campo. En el caso de las muestras seleccionadas en el azul
o UV, la gran diferencia se encuentra, sin embargo, en las extinciones de los objetos, co-
mo se mostrd en la discusién sobre el NFGS de esta seccion (véase también el trabajo de
Aragén-Salamanca et al. 2002).

3.6.2. Muestras a desplazamientos al rojo mayores

Muchos estudios a desplazamientos al rojo intermedios y altos han permitido la ca-
racterizacién de galaxias precisamente en el filtro B, debido a que esta banda se desplaza
hacia longitudes de onda mayores por efecto de la expansiéon cosmolégica, siendo facil y
usual la observacion en estas regiones del espectro. Asi, por ejemplo, existe una amplia
gama de trabajos basados en observaciones del Hubble Space Telescope (HST) en el filtro
Ig14 (por ejemplo, Guzman et al. 1998, Totani & Yoshii 2000, van den Bergh et al. 2002),
que corresponde al filtro B de Johnson para z ~ 0.8.

Dos de estos ejemplos se utilizan en la figura 3.13 para comparar las luminosidades
y tamafios de las galaxias distantes con las UCM. En primer lugar hemos comparado

3Las galaxias KISO no cuentan con datos de desplazamiento al rojo, por lo que no se ha podido construir
el histograma de magnitud absoluta.



62 Propiedades integradas de la muestra UCM en el filtro B de Johnson

N // *
N - .
| ¢ * Po. & * o -7
O] @ (43} ° //. o z
® 9 S @O
| 2 @ L] N
o ° ° Q *
@ s @ @ e 7~ L4 @
- 2 B dID C,'. 6/ [ ] ..O
N - % ° ®® o Yy * ]
& 3 & 8 s
| /ED.' omm@/wﬁ%@.. . °
o | PN T 0 L -
' .E| * s [ ]
2L ;e CD%ﬁ”%/%>c@e =
| “ e * >
Ty B8R - son
. o7, * DANS |
0 e 0 HIIH
o | /O/_/ . @ z~3 (Lowenthal et al. 1997) 222:? ]
| PR e z<1 (Phillips et al. 1997) O AGN
d ? 1 1 —'—lﬂ—’ 1 1 1 1 | 1 L L +?'
0 0.5 1

log[R,(kpc)]

Figura 3.13: Magnitud absoluta en B (corregida de extinciéon Galactica) frente a radio efectivo (en kpc). Los
distintos simbolos representan los diferentes tipos espectroscépicos. Las marcas rellenas son galaxias tipo
disco y las huecas tipo HII (excepto AGNs). Como referencia se muestran las lineas de brillo superficial
constante; de arriba a abajo: —18, —16 y —14 mag kpc™2. En azul se pintan galaxias a desplazamientos al
rojo intermedio (muestra de Phillips et al. 1997, con 0 < z < 1) y alto (muestra a z ~ 3 de Lowenthal et al.
1997).

nuestra exploracién con una muestra de galaxias compactas a desplazamientos al rojo
menores que 1 y detectadas en el Hubble Deep Field North (HDF-N, Phillips et al. 1997).
En este trabajo se obtuvieron espectros en el rango desde el visible (banda V') hasta los
~ 8000 A (banda I), por lo que fue posible la medida de la magnitud B para todas ellas
(la banda B se desplaza hasta la V para z ~ 0.2 y hasta I para z ~ 0.8). Como muestra la
figura 3.13, estos objetos tienen propiedades de tamafio y luminosidad muy parecidas a
las de las galaxias UCM, aunque existe una ausencia de objetos extensos (con R, > 5 kpc),
esperable dado que el estudio se refiere a galaxias compactos.

La figura 3.13 también muestra una selecciéon de galaxias a z ~ 3 en el HDF-N
(Lowenthal et al. 1997). Estos objetos se diferencian ampliamente de nuestra exploraciéon
local y de las galaxias a z intermedio, reveldndose como objetos muy brillantes y casi tan
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extensos como las galaxias UCM mds grandes. S6lo un pequefio nimero de galaxias SBN
de la UCM (por ejemplo, UCM1653+2644 o UCM2250+2427) tendrian propiedades en el
filtro B parecidas a algunos de estos objetos, los mas extensos. Esta diferencia clara con las
galaxias lejanas podria revelar una naturaleza diferente de estos objetos (y una evolucién
temporal), aunque también podrian entrar en juego efectos de selecciéon de las muestras
de galaxias a alto z, que podrian estar dominadas por los objetos mads brillantes, siendo

indetectables otros tipos de galaxias mas débiles pero no por ello menos numerosas.

3.7. Sumario y conclusiones

En este capitulo se han presentado las observaciones de las galaxias UCM en el fil-
tro B de Johnson. Asimismo, se han estudiado las principales propiedades de la emisién
integrada en dicho filtro, comparando nuestra muestra de galaxias con lineas de emisién
con otras muestras de galaxias normales quiescentes, de galaxias locales con formacién
estelar activa seleccionadas con diversas técnicas, y con objetos a desplazamientos al rojo

ma4s altos.

Los principales resultados de este capitulo son:

¥/ Lamuestra de galaxias con lineas de emisiéon de la UCM presenta un histograma de
magnitudes aparentes en el filtro B de Johnson con mediana 16.1™, distribuyéndose
el 75 % de los datos en 1.4™ alrededor del mencionado valor.

W/ Esta distribucion se caracteriza por un corte abrupto en el extremo brillante debido
al area limitada de la exploracién, que provoca que el niimero de objetos brillantes
detectados sea escaso (la densidad espacial de estos objetos es baja), y a efectos de
seleccion relacionados con la técnica de deteccién, ya que para objetos muy brillan-
tes los espectros de las placas fotograficas de las observaciones de prisma-objetivo
pueden estar saturados, impidiendo la deteccién de la linea de emisién Ha. En el
extremo de objetos débiles el corte es mucho més suave, siendo producto de la li-
mitacion en flujo aparente (y relacién linea-continuo) de la Exploracién UCM.

v El histograma de magnitudes absolutas para la muestra UCM revela un valor me-
diano de —19.4™, con el 75 % de la muestra total en un intervalo de 1.6™ alrededor

de este valor.

v La magnitud absoluta mediana de los primeros tipos morfolégicos es aproxima-
damente 1™ mads brillante que la de los tipos més tardios (desde —19.8™ de las SO
hasta —18.9™ de las Irr). Destacan del resto las galaxias compactas azules por su
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débil luminosidad (en mediana, —17.0™) y las galaxias en interaccién (—20.3™), las
mas brillantes.

v Espectroscépicamente, la magnitud mediana de las galaxias tipo disco es mds bri-
llante que las de tipo HII. Las galaxias enanas (DANS, DHIIH y BCD) destacan por
su baja luminosidad.

¥/ Existe una correlacién entre la luminosidad y el tamafio para las galaxias UCM, inti-
mamente relacionada también con el tipo espectroscépico. Las galaxias SBN mues-
tran las magnitudes absolutas maés brillantes y los tamafios mds grandes, ambos
pardmetros similares a los de espirales normales. Queda asi claro la inclusién de
estos objetos en el grupo de galaxias tipo disco y la propia denominacién de este
tipo espectroscépico general. Por el contrario, las galaxias tipo HII se caracterizan
por tamarios y brillos méds pequefios. Los casos extremos serian las galaxias DHIIH
y, mas aun, las BCD.

W/ El color efectivo mediano de la muestra UCM es B —r = 0.73 y el de la isofota 24.5
es B —r = 0.76, con los cuartiles a ~ 0.2 de este valor. Estos colores son tipicos de
una espiral de tipo Sb (Fukugita et al. 1995).

¥/ Elcolor B —r presenta una gradacion con el tipo de Hubble, correspondiendo a ti-
pos més tardios colores més azules. Sin embargo, los valores medianos por tipo de
Hubble de las galaxias UCM difieren de los colores medios de espirales normales.
Los objetos de tipo temprano de la UCM presentan colores mas azules que los de
espirales normales debido a la presencia de un brote de una intensidad inhabitual
en lenticulares o espirales de primeros tipos tipicas. Para tipos tardios los colores
medianos de las galaxias UCM son mads rojos que los de galaxias normales quies-
centes; la razén se encuentra en efectos de seleccién de la muestra que evitan la
deteccién de objetos muy azules al estar basada en la emisiéon He, linea situada en

la zona roja del espectro.

v Espectroscopicamente, las galaxias SBN presentan colores B — r mds rojos que las
DANS y HIIH. Los objetos mds azules de la muestra son las DHIIH y BCDs.

V Las galaxias de la muestra UCM son sistemas menos masivos y mas pequefios que
las espirales normales cercanas, lo que se observa al comparar las luminosidades en
el filtro K y los radios efectivos (en B, por ejemplo). Sin embargo, la presencia de un
brote de formacion estelar tiene como consecuencia una gran emisiéon en longitudes
de onda cortas que provoca que las luminosidades en el filtro B de nuestras galaxias
sean muy parecidas a las de sistemas mds masivos.
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v La comparacion de las magnitudes B de las galaxias UCM con las de otras explo-
raciones de objetos con formacién estelar activa no revela grandes diferencias entre
muestras, salvo en el aspecto del flujo limite de deteccién y la cobertura de campo.

¥/ Las propiedades de tamafio y luminosidad en el filtro B de las galaxias UCM son
prop y &

muy parecidas a las de muestras de objetos a desplazamientos al rojo intermedios

(z < 1). Muestras de galaxias mas distantes (z ~ 3) se caracterizan por luminosida-

des B més brillantes, con un amplio intervalo de tamafios.
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CAPITULO

Fotometria superficial y morfologia
de las galaxias UCM en el filtro B

En el capitulo anterior se presentaron las observaciones y los aspectos principales
de las propiedades de la emision integrada de las galaxias de la Exploracion UCM en el
filtro B de Johnson. Nos ocuparemos ahora de la distribucién y concentracién espacial
de la luminosidad de nuestras galaxias en dicho filtro. En primer lugar se expondrdn
los objetivos perseguidos en este capitulo, posteriormente describiremos los métodos de
medida y andlisis de los datos de fotometria superficial, para finalizar con la presentacién

de los principales resultados.

4.1. Objetivos del estudio

La caracterizaciéon de la distribucién espacial de la luminosidad permite distinguir
distintos tipos de estructuras dindmicas en galaxias, las cuales tienen una influencia de-
terminante en las propiedades de las poblaciones estelares y el contenido de gas del obje-
to. Asi, por ejemplo, es conocida la eficiencia de las barras de espirales en el transporte de
gas hacia las zonas mads interiores, con el consiguiente aumento de densidad del medio
interestelar y la posibilidad de desencadenamiento de un brote nuclear (algunos ejem-

67



68 Fotometria superficial y morfologia de las galaxias UCM en el filtro B

plos recientes de trabajos en este tema son Bournaud & Combes 2002, Jogee et al. 2002,
Sheth et al. 2002). También es usual la proliferacién de regiones HII e incluso de grandes
regiones de formacion estelar (regiones HII gigantes o asociaciones OB) en los brazos de
espirales, en los que una onda de densidad puede crear las condiciones necesarias (can-
tidad y densidad de gas) para una formacién estelar mds o menos violenta (véase, por
ejemplo, Telesco & Decher 1988, Elmegreen et al. 2000, Lou et al. 2001).

El andlisis de las diferentes estructuras dindmicas presentes en una galaxia puede
realizarse a través de la medida de pardmetros de concentracién y distribucién de la
luminosidad en una determinada banda, determinando de esta manera la morfologia
del objeto. El estudio de la morfologia de galaxias a través de imagenes de banda ancha
comienza con Hubble (1926) por medio de una inspeccién visual de los objetos. El sistema
de clasificacién de Hubble fue completado mds tarde por otros autores (Holmberg 1958,
de Vaucouleurs 1959, van den Bergh 1960b). Posteriormente se ha intentado traducir esta
clasificacién morfolégica en términos de pardmetros medibles y mds objetivos. En este
sentido, una de las herramientas principales para la determinacién de la morfologia en
espirales es la descomposicién bulbo-disco. Efectivamente, existen diferencias patentes
entre los distintos tipos dentro de la secuencia espiral segtin la importancia relativa de
una componente central de simetria esférica, o bulbo, y otra componente mds extendida
y plana, denominada disco. Un andlisis de la luminosidad proveniente de cada una de
estas estructuras es esencial para una clasificacién en tipos de Hubble. También es posible
introducir nuevas estructuras en el andlisis, como barras, brazos espirales, anillos, etc...
Métodos complementarios de clasificacién incluyen medidas sobre la concentracién y
simetria de la emision de las galaxias. En el presente capitulo haremos uso de algunas de
estas herramientas para llevar a cabo una clasificacién morfolégica de las galaxias de la
Exploracion UCM.

La morfologia de las galaxias UCM fue estudiada por Vitores (1994) basandose en
las imagenes en la banda r de Gunn. La mayor o menor influencia de la luz proveniente
de las distintas poblaciones estelares en las diferentes zonas del espectro tiene un efecto
importante en la deteccion de estructuras en galaxias. Como consecuencia, la utilizaciéon
de una determinada banda de observacién en una clasificacién morfologica puede alterar
ostensiblemente los resultados obtenidos. En la literatura se pueden encontrar varios tra-
bajos acerca de este tema cubriendo el espectro desde el UV hasta el infrarrojo cercano,
(por ejemplo, Kuchinski et al. 2000 o Marcum et al. 2001). El presente trabajo pretende
estudiar el efecto de la banda de observacién en la determinaciéon de las propiedades
morfoldgicas de las galaxias UCM en el 6ptico, comparando los resultados alcanzados
por Vitores (1994) en el filtro r con los que obtengamos en el filtro B, banda que ademas
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estd mds influenciada por la luminosidad procedente de los brotes de formacién estelar
reciente.

4.2. Parametros de fotometria superficial

En esta seccion describiremos los métodos empleados en la medida y andlisis de
los datos de distribucién espacial de la luminosidad de las galaxias UCM en el filtro B.
Estos métodos incluyen el andlisis de la densidad superficial de luminosidad (niveles
isoféticos), de la concentracion y de la asimetria de la emisién. Ademds, se describird la

técnica de descomposicion del perfil luminoso en dos componentes, el bulbo y el disco.

4.2.1. Andlisis de isofotas

La medida de la distribucién superficial de la luminosidad en el filtro B de Johnson
de las galaxias de la Exploracion UCM se llevé a cabo con la tarea ellipse, dentro del
paquete STSDAS.ISOPHOTE de IRAF.

La tarea ellipse ajusta isofotas elipticas a la intensidad luminosa de una galaxia utili-
zando una técnica desarrollada por Jedrzejewski (1987). Esta técnica consiste en un méto-
do iterativo que ajusta elipses a los contornos de igual intensidad (isofotas) dentro de
una imagen de una galaxia. Cada elipse viene determinada por cinco pardmetros: las dos
coordenadas del centro (z. y y.), el semieje mayor (a), la elipticidad () y el angulo de
posicién (PA, definido como el dngulo medido en sentido antihorario desde el Norte).
El método comienza fijando una longitud de semieje mayor y una primera aproximacién
para el centro, elipticidad y dngulo de posicién de la isofota correspondiente al menciona-
do semieje. Posteriormente se muestrea la zona de la imagen por la que pasa esta isofota
eliptica, ajustando la distribucién de intensidad de los pixeles implicados por medio de

una serie de Fourier en funcién del d&ngulo de posicion PA. Esta serie tiene la forma:

I=1Iy+ Ay sin PA+ By cos PA+ As sin(2PA) + By cos(2 PA) 4.1)

Cada uno de los coeficientes de esta seria armoénica (A; y B;) se relaciona con uno
de los pardmetros de la isofota eliptica (centro, elipticidad o dngulo de posicién), dando
informacién acerca de cudnto se separan los pardmetros asumidos del ajuste mds fiable.
Si todos ellos fueran nulos tendriamos el ajuste buscado. Para encontrar el mejor ajuste el
método varfa cada uno de los coeficientes (empezando por el de valor més alto), estudia
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la influencia de este valor en el parametro de la isofota correspondiente y corrige éste
para obtener una mejor concordancia entre el ajuste y la imagen. Este proceso es repetido
cuantas iteraciones sean necesarias hasta llegar a un ajuste mejor que un valor de tole-
rancia elegido a priori. En este momento la intensidad de los pixeles correspondientes a
la mejor solucién obtenida se vuelve a ajustar con una seria de Fourier de la forma:

4
I'=1Ip+ ) (A sin(n PA) + B, cos(n PA)) (4.2)

n=3

Los nuevos coeficientes miden las desviaciones de los datos de una elipticidad per-
fecta, dando cuenta de deformaciones que pueden servir, por ejemplo, para distinguir
entre galaxias elipticas o bulbos tipo caja (boxy) o tipo disco (disky), que presentan distin-
tas propiedades dindmicas (véase, por ejemplo, Bender & Moellenhoff 1987, Kormendy
& Djorgovski 1989).

Una vez hallados los pardametros que mejor ajustan la isofota, el semieje mayor
cambia (es incrementado o disminuido) y se repite el ajuste, partiendo esta vez de los
datos de la isofota anterior como primera aproximacion en el proceso iterativo. La tarea
ellipse se ejecutd interactivamente empezando en todos los casos desde el mismo semieje
mayor, el que correspondia a 3" para evitar la zona de la galaxia dominada por el seeing.
Primero se procedié ajustando isofotas con sucesivos semiejes crecientes hasta alcanzar
dos veces el radio de Kron (1980), y luego hacia el interior desde el semieje considera-
do inicialmente. En algunos casos hubo que enmascarar objetos préximos a las galaxias
en estudio, para evitar que introdujeran ruido y afectaran al ajuste de las isofotas mds

externas.

Las intensidades en cuentas por pixel de cada isofota se pueden convertir en mag-
nitudes superficiales por medio de las rectas de calibracién explicadas en el capitulo an-
terior. En este calculo no se realizé ninguna correccién de inclinacién ¢ debido a la gran
incertidumbre que su cdlculo conlleva. Cuando se representan las intensidades de las iso-
fotas frente a los semiejes mayores se obtienen los perfiles radiales de brillo superficial.
Adjuntamos dos ejemplos de estos perfiles en la figura 4.1.

Finalmente tenemos, por tanto, un perfil radial de brillo superficial para cada objeto
junto con los datos de los centros, elipticidades (¢, definido como € = 1 —b/a, cona y b los
semiejes mayor y menot, respectivamente) y dangulos de posicion (PA) de cada isofota.

Usando los datos de las isofotas mds externas, que para la profundidad de nuestras
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Figura 4.1: Dos ejemplos del ajuste de isofotas. Se muestra el perfil radial de brillo superficial (diagrama
principal), la imagen en banda B (esquina inferior izquierda) y un diagrama de contornos con las elipses

ajustadas con la tarea ellipse para las isofotas cuyo nivel es un valor entero entre 18 y 24 mag arcsec™2 (en
10jo).
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iméagenes corresponden al intervalo de brillos superficiales entre 23 y 24 mag arcsec 2, se

calcul6 una e y un PA promedio para cada galaxia. Debido a que las isofotas més externas
de muchos de los objetos presentaban distorsiones por la existencia de diferentes estruc-
turas (como barras, anillos, brazos espirales, regiones HII brillantes o estrellas de campo),
algunos de estos promedios no caracterizaban de manera adecuada los datos, por lo que
fue necesaria una inspeccion visual para excluir del promedio las zonas distorsionadas
y obtener valores més significativos. Los resultados acerca de las elipticidades y angulos
de posicién medios de cada galaxia se muestran en la tabla 4.2.

Los errores en los brillos superficiales de las isofotas han sido calculados de la ma-
nera estdndar en la medida de magnitudes (véase seccién 3.4.2). En el caso de los pardme-
tros de las elipses isoféticas, los errores en el centro, elipticidad y dngulo de posicién se
estiman a partir de la matriz de covarianza del ajuste por minimos cuadrados a la serie

de Fourier detallada en la férmula 4.1.

4.2.2. Descomposiciéon bulbo-disco.

Tradicionalmente la distribucién de luminosidad de una galaxia ha sido estudiada
por medio de la descomposicién en diferentes componentes (Kent 1985, de Jong 1996a,
Vitores et al. 1996a, Baggett et al. 1998, entre otros). La mayoria de los métodos estdn
basados en la suposiciéon de funciones de ajuste especificas. Idealmente, estas funciones
deberian tener un fundamento fisico, en conexién con los procesos de formacién y evolu-
cién galdcticas. Desafortunadamente ésta es una tarea demasiado complicada, por lo que
se suelen utilizar funciones derivadas de forma empirica.

Las distribuciones de luz de las galaxias espirales se suelen modelar utilizando dos
componentes principales: una concentracion central de luminosidad con simetria esféri-
ca (el bulbo) y una estructura mds externa y plana (el disco). Este esquema simple puede
distar mucho de la verdadera estructura de la galaxia, en la pueden coexistir otras com-
ponentes como barras, anillos o brotes intensos de formacion estelar. Estas componentes
afectan dramdticamente la distribucién luminosa y pueden causar que la descomposicién
bulbo-disco sea practicamente imposible de llevar a cabo. Ademads, las barras, los discos
y, sobre todo, los brotes de formacién son cada vez mads brillantes y numerosos a medida
que avanzamos en la secuencia morfolégica de Hubble, siendo de extrema relevancia en

galaxias starburst (Calzetti 1997) y dominando a alto desplazamiento al rojo.

La descomposicion bulbo-disco puede llevarse a cabo usando diversas técnicas y
funciones de ajuste. Recientemente varios autores han empezado a utilizar la imagen
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completa de la galaxia para realizar un ajuste de la intensidad en dos dimensiones (véase,
por ejemplo, de Jong 1996a, Peng et al. 2002). Esta técnica es idénea para el estudio de
galaxias con estructuras peculiares como barras o anillos que se ven enmascaradas en
los perfiles promediados azimutalmente. El anélisis bidimensional ha sido utilizado en
espirales de gran disefio con un gran tamafio angular. Sin embargo, en nuestro caso nos
enfrentamos con asiduidad a galaxias de pequefio tamafio, de las que s6lo tenemos in-
formacién acerca de una decenas de pixeles. Nuestro objetivo, por otra parte, estd en la
caracterizacion morfolégica de la muestra y no en el estudio pormenorizado de todas las
estructuras en cada objeto individual. Consecuentemente, los ajustes bidimensionales no
resultan adecuados para el estudio de las galaxias UCM.

El estudio morfolégico de la muestra UCM se realizé por medio de ajustes de perfi-
les monodimensionales de brillo superficial (1). Estos perfiles fueron examinados visual-
mente para excluir del algoritmo de ajuste aquellas regiones dominadas por estructuras
extrafias, que quedan patentes en forma de abultamientos o depresiones, lo que tam-
bién implica que nuestros parametros que describen el bulbo y el disco no deben distar
mucho de los que se obtendrian en un andlisis bidimensional de componentes (segtin lo
demostrado en de Jong 1996a y MacArthur et al. 2003). Ademads, el procedimiento s6lo
utiliz6 los puntos con p mds brillante que el limite de deteccién, que se estableci6 en la
magnitud superficial correspondiente a la desviacién tipica del cielo; los valores de este
limite oscilaron en el intervalo entre 24 y 26 mag arcsec”?, dependiendo de la campania
de observacién, como fue explicado en el capitulo 3. Algunas galaxias presentaban un
aspecto morfolégico muy irregular y/o perfiles muy perturbados debido a la existencia
de compafieras en interaccién o brotes de formacién estelar, por lo que fueron excluidas

de este estudio.

En la literatura se pueden encontrar una gran cantidad de funciones de ajuste. Al-
gunos autores usan una exponencial genérica para describir tanto el bulbo como el disco
u otras funciones mds complicadas como, por ejemplo, perfiles de Sersic (1968). En el pre-
sente trabajo realizamos la descomposicién en estructuras usando una funcién empirica

para el bulbo como la definida por de Vaucouleurs (1948):

1/4
(= e + 8.33 x l(1> - 1] (4.3)

Te

y una ley exponencial para el disco (Freeman 1970):
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1= po +1.09 x (é) (4.4)

donde p es el brillo superficial, r el radio, r, el radio efectivo del bulbo (el de la apertura
que contiene la mitad del brillo total del bulbo), x. la magnitud superficial efectiva del
bulbo, y dr, y po la escala caracteristica y el brillo superficial central del disco, respectiva-

mente.

La eleccion de la ley r!/4 para el bulbo y la exponencial para el disco nos permi-
ti6 comparar directamente nuestros resultados con el estudio en la banda r de Gunn y

con la mayoria de los datos encontrados en la literatura.

Cuando se realiza una descomposicion bulbo-disco, hay que tener especial cuidado
en las partes mds interiores de la galaxia, ya que estas zonas se ven afectadas por el
seeing. La mayoria de los autores excluyen estas zonas del ajuste (por ejemplo, y por citar
trabajos recientes, Schombert & Bothun 1987, Baggett et al. 1998, Chatzichristou 2001). En
el presente trabajo consideramos el efecto del seeing convolucionando el perfil de luz de
las regiones mds internas con una funcién que describia este efecto atmosférico (Pritchet
& Kline 1981). Este procedimiento soluciona ademas el problema de que la ley r/* del
bulbo tiende a un valor irreal cuando r se aproxima a cero. Asumiendo simetria radial y
una descripcion gaussiana de la PSF, el perfil convolucionado de seeing se puede expresar

como:

I.(r)= o2e7 /20 /0 I(z) Io(zr/o?) e~ 7127 g dy 4.5)

donde I.(r) es la intensidad convolucionada con el seeing, o la dispersion de la PSF gaus-
siana, I(z) la suma de las intensidades del bulbo y del disco, e Ip(z) la funcién modifi-
cada de Bessel de primera clase de orden cero (con argumento z). Las dispersiones del
seeing se midieron usando varias estrellas del campo en cada imagen. Como se detall6 en
el capitulo 3, el valor medio de seeing para toda la muestra fue de 1”5+0"4, oscilando en el
intervalo 0”9 — 270. La integral fue calculada usando una cuadratura de Gauss-Laguerre.

El principal problema que nos encontramos en el tratamiento del seeing es la deter-
minacién concreta de la zona donde era importante este efecto y debia usarse la ecua-
cién 4.5. La extension de esta zona se dejé como pardmetro libre de manera que se obtu-
viera el mejor ajuste.
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Para la realizacién de este trabajo se desarroll6 un programa de descomposicién
estructural que calculaba los cuatro pardmetros que describen el bulbo y el disco (més la
zona de influencia del seeing). Pasamos a describir las principales caracteristicas de este

programa a continuacion:

— Todas las subrutinas de descomposicién de perfiles de luz en estructuras necesi-
tan una primera aproximacion de los pardmetros a ajustar, en nuestro caso, los que
describen el bulbo y del disco: (ue,7e,t40,d1). Para hallar un cuarteto adecuado de es-
timaciones iniciales de los pardmetros, separamos las zonas dominadas por ambas
componentes. La zona dominada por el bulbo debe localizarse cerca del centroide
de la galaxia (con las zonas mds internas dominadas por el seeing) y debe mostrarse
lineal en un gréfico que enfrente al brillo superficial frente a /4. En cambio, la zona
dominada por el disco debe encontrarse en las partes méds exteriores de la galaxia
y debe ser lineal en un gréfico de p frente a r. Ajustando leyes de bulbo y disco a
ambas zonas de forma separada obtuvimos un punto de partida en el espacio de

soluciones que seria utilizado como origen para una subrutina de minimizacién.

— Elsiguiente paso es ajustar las dos componentes simultdneamente al perfil de brillo
superficial completo. Esta tarea se realiz6 usando un procedimiento de minimiza-
cién que utilizaba como estimador de la bondad del ajuste una funcién x?, definida
como la suma del cuadrado de las diferencias entre el perfil medido y el ajusta-
do evaluadas en cada una de las isofotas descritas en la seccién 4.2.1. La técnica
de busqueda del minimo de la funcién x? es conocida como el método del simplex
(Press 2002, capitulo 10 y referencias mencionadas en él). Este algoritmo necesita un
ntimero de puntos en el espacio de soluciones, de 4 dimensiones en nuestro caso,
igual al ndmero de pardmetros a ajustar mds uno, es decir, 5 en nuestro problema.
Estos puntos se obtuvieron a partir de la estimacién inicial de la solucién descrita
en el apartado anterior, con pequefias variaciones aleatorias (e independientes entre
si) en cada uno de los parametros. Mediante un conjunto de movimientos adecua-
dos en el espacio de soluciones se puede conseguir llegar a un minimo de la funcién
que se desea minimizar. Estos movimientos se pueden visualizar como referentes al
cuerpo geométrico cuyos vértices son los puntos iniciales de la técnica, 5 en nues-
tro caso, y que se denomina simplex. Extensiones en la direccién de uno o varios
vértices, imagenes especulares, expansiones o contracciones globales del simplex o
variaciones aleatorias de la posicién de algun vértice, sirven para muestrear el es-
pacio de pardmetros de una manera eficaz hasta encontrar el minimo de la funcién
x2. El gran problema de esta técnica es que se puede llegar a un minimo que no es
el absoluto y del que la subrutina no es capaz de salir. Para evitar este posible fallo,
ademads de movimientos stbitos y aleatorios inherentes al método del simplex, se
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utilizaron varias (entre 5 y 10) soluciones iniciales cercanas a los valores obtenidos
en el primer paso, comprobando que la subrutina siempre recuperaba la misma so-
lucién que, por tanto, podia ser calificada de manera més fiable como la correspon-
diente al minimo absoluto. Ademds, también se impusieron limitaciones al espacio
de soluciones muestreado para evitar llegar a pardmetros finales sin sentido fisi-
co; por ejemplo, los pardmetros identificados como distancias fueron forzados a ser
positivos, y para los brillos superficiales se impuso el que no se separaran mucho
del intervalo tipico de valores. Estas acotaciones del espacio de pardmetros no sélo
permitian evitar minimos locales sino también agilizar el proceso de buisqueda de
la solucién.

— Para conseguir el mejor ajuste y los errores de los pardmetros calculados se llevé a
cabo otro ultimo paso. Se alter6 el perfil de brillo superficial de manera aleatoria,
utilizando una distribucién gaussiana cuya anchura o se tomé6 como el error del
brillo superficial de la isofota correspondiente (calculado con la tarea ellipse y des-
crito en la seccién 4.2.1). Cada nuevo perfil se ajusté usando el método explicado
en el apartado anterior hasta obtener 1000 soluciones. Con el fin de desechar los
peores ajustes, posteriormente se eligieron las soluciones con un valor de x? entre
el minimo obtenido x2,;, v 3 veces x2,;,- Los pardmetros definitivos y sus errores
asociados se determinaron a partir de los valores medios de estos ajustes y sus des-

viaciones tipicas.

La figura 4.2 muestra algunos ejemplos de perfiles de brillo superficial y los ajustes
bulbo-disco correspondientes.

El método descrito se probd en varias galaxias construidas artificialmente y crea-
das con pardmetros de bulbo y disco representativos. Se eligieron perfiles tipicos para
este test, incluyendo: (a) perfiles en los que tanto el disco como el bulbo estan bien defi-
nidos, (b) en los que el disco domina, (c) con un bulbo dominante, (d) un perfil casi lineal
(ajustado como un disco por nuestro método), y (e) un perfil curvo (identificado como
un bulbo por nuestro procedimiento). Los perfiles artificiales se convolucionaron con un
seeing tipico de 1”5 en una zona elegida aleatoriamente dentro del intervalo observado en
las galaxias reales. Asimismo, se afiadieron valores estdndar de ruido basandose en los
datos medidos.

La tabla 4.1 recoge algunos de los valores de entrada (primera fila en cada uno de
los 7 ejemplos) y de salida (segunda fila) del test del método de descomposiciéon bulbo-
disco. En esta tabla se puede apreciar como, en general, nuestra técnica recupera los va-
lores iniciales de una manera satisfactoria. Las mayores diferencias se encuentran en los
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Figura 4.2: Ejemplos de la descomposicién bulbo-disco de los perfiles radiales de brillo superficial
banda B de Johnson para las galaxias de la Exploracién UCM.

en la
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Tabla 4.1: Resultados del test del procedimiento de descomposicién bulbo-disco efectuado para siete tipos
de galaxias artificiales. Los valores reales (utilizados para crear un perfil de luminosidad de una galaxia
artificial) se encuentran en la primera fila mientras que en la segunda se detallan los pardmetros de salida
de nuestro algoritmo de descomposicién junto con los errores correspondientes. Las columnas detallan: (1)
Tipo de perfil (véase el texto). (2) Brillo efectivo del bulbo en mag arcsec™ 2 . (3) Radio efectivo del bulbo en
arcosegundos. (4) Magnitud superficial central del disco en mag arcsec™2. (5) Escala exponencial del disco
en arcosegundos. (6) Razén de luminosidad bulbo-disco.

Tipo de perfil Lhe Te 140 dr, B/D
(1) 2) ©) 4) ©) (6)
a 19.50 0.90 21.60 5.50 0.67
19.474+0.77 0.884+0.58 21.53+0.81 5.30+0.93 0.66+0.36
b 26.00 13.80 21.50 4.60 0.51
25.34+0.23 5.95+4.17 21.32+0.41 4.54+1.42 0.15+0.33
C 23.30 5.30 21.80 6.90 0.54
23.30+0.34 5.31+£1.82 21.84+0.62 7.10+£3.30 0.52+0.27
d 31.20 4.60 18.70 1.30 0.00
26.76+0.04 1.60+0.99 18.71+0.01 1.30+0.02 0.00+0.01
d 24.10 4.40 19.20 2.40 0.13
23.30+0.48 2.06+0.83 19.16+0.04 2.42+0.04 0.05+0.02
e 20.80 3.40 21.60 6.80 1.88
20.80+0.13 3.40+0.39 21.62+0.74 6.94+2.81 1.84+0.51
e 21.50 3.50 22.90 490 6.68
21.55+0.16 3.60+0.48 23.13+4.90 5.22+1.17 7.35+...

perfiles donde el disco domina aunque hay una cierta contribucién del bulbo (tipo b,
correspondiente a una espiral de tipo tardio). Para estos perfiles nuestra técnica sélo re-
cupera de manera totalmente satisfactoria los parametros del disco. También se observan
discrepancias cuando una de las componentes domina (ejemplos ntiimero 4 —tipo d-y
7 —tipo e—, correspondientes a una espiral de tipo tardio y otra de tipo temprano, res-
pectivamente). En estos casos, los pardmetros de la otra componente no contribuyen de
manera significativa al perfil total y nuestro método de descomposicién no recupera sus
valores iniciales !, aunque este efecto es irrelevante. Basandonos en los resultados del
test, se tuvo especial cuidado con los tipos de perfiles conflictivos a la hora de efectuar la
clasificacién morfolégica basada en la descomposicién bulbo-disco.

"En este caso los errores de la relacién bulbo-disco se ven especialmente afectados y no se muestran en la
tabla de resultados 4.2, sustituyéndose por tres puntos.
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Con los cuatro valores definitivos que describen el bulbo y el disco (ue,re,20,d1,) se
calcul6 la razén entre las luminosidades del bulbo y del disco (B/D). El célculo se detalla

a continuacion:

B _Lp _ f0:2 T oo dr o (2)2 1004 (e —p0)] (4.6)
D Lp  [;°27r Lgiseo dr L

Todos los resultados de la descomposicién bulbo-disco, junto con las elipticidades
y dngulos de posicién calculados segiin se explica en la seccién 4.2, se muestran en la
tabla 4.2. Para algunas galaxias fue imposible ejecutar el algoritmo de ajuste debido a
que los perfiles estaban muy perturbados o a que la calidad de las imdgenes no era sufi-
ciente. Estas galaxias, un 23 % de la muestra total, no tienen datos de los pardmetros de
bulbo y disco. Otras galaxias (7 en total, lo que supone un 4 % de la muestra completa)
se ajustaron tinicamente con una componente, causando que los cocientes bulbo-disco
tengan errores muy altos y carentes de significado fisico, por lo que no se muestran en la
tabla 4.2. Los dngulos de posicion sélo se calcularon en los casos en los que la elipticidad
era mayor que 0.05 (para isofotas més circulares, la estimacion de un PA no tiene sentido);
tampoco se calcularon valores de PA para dos galaxias con elipticidad igual a 0.06 pero
errores muy altos (UCMO0003+1955 y UCM2257+1606).
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Tabla 4.2: Pardmetros de la descomposiciéon bulbo-disco, elipticidad y angulo de posicién de las galaxias de
la Exploracién UCM en el filtro B de Johnson. Las columnas muestran: (1) Nombre UCM. (2) Brillo efectivo
del bulbo en mag arcsec™?. (3) Radio efectivo del bulbo en arcosegundos. (4) Magnitud superficial central
del disco en mag arcsec™ 2. (5) Escala exponencial del disco en arcosegundos. (6) Razén de luminosidad
bulbo-disco. (7) Elipticidad de la galaxia calculada como una media de las elipticidades de las isofotas com-
prendidas entre 23 y 24 mag arcsec™>. (8) Angulo de posicién en grados medido en sentido contrario a las
manecillas del reloj desde el Norte y calculado como un promedio de los datos de las isofotas mencionadas.

Galaxia

1)

fhe
(2)

Te
3)

Mo
(4)

dr,
(©)

B/D
(6)

€

?)

PA
®)

000042140
0003+1955
0003+2200
0003+2215
000541802
0006+2332
0013+1942
0014+1748
0014+1829
001542212
001741942
001742148
0018+2216
0018+2218
0019+2201
0022+2049
002341908
0034+2119
0037+2226
0038+2259
003940054
0040—-0023
0040+0220
0040+0257
0040+2312
004140134
0043—-0159
0043+0245
0044+2246
0045+2206
0047—-0213
004742051
0047+2413
0047+2414
0049—-0006

18.96+0.47
21.04+0.38
27.71£2.73
21.31+0.35
23.04+0.32
32.58+3.49
20.18+0.43
24.86+1.81
21.4440.20
23.00+0.89
27.83+0.50
22.18+0.37
26.59+0.16
22.764+0.35
23.44+0.93
19.344+0.50
23.33+0.57
25.35+0.20

24.2740.19
23.59+3.20
24.35+0.97
26.02+0.20
19.174+0.23
22.19+1.38
23.88+0.20

21.25+0.26
20.60+0.45
22.264+0.32
21.99+0.90

0.69+0.70
0.07£0.56
21.19+4.72
0.80+0.39
2.38+1.12
1.41+£2.12
1.03+0.36
14.96+3.84
1.71+0.38
0.62+1.60
0.81+0.46
1.35+0.93
14.85+6.70
1.74+1.55
1.26+1.69
0.25£0.15
3.46+2.78
5.76+2.06

7.35+1.75
1.29+1.28
0.43+0.53
22.1249.09
1.23+0.21
0.48+0.31
3.35+1.02

2.63£0.53
0.28+0.29
2.15+1.16
0.57£1.52

19.74+0.38
21.35+0.04
21.71+0.36
20.57+0.09
20.21+0.13
19.85+0.07
22.26+0.11
18.85+0.26
21.56£1.13
20.18+0.04
19.05+0.05
19.86£0.22
21.73+0.23
20.51+0.34
19.75+0.14
20.34+0.11
20.57+0.11
20.87+0.13

20.13£0.05
19.29+0.13
21.01+0.04
22.31+0.27
21.31+0.11
19.50+0.20
21.744+0.13

22.32+1.06
20.05£0.10
21.34+0.30
19.96+0.08

4.1540.68
4.73+0.40
6.04+2.60
4.274+0.47
6.524+0.85
1.48+0.13
22.06+2.34
1.02+0.08
2.30+0.63
4.53+£0.56
1.23+0.06
1.66+0.09
8.84+1.62
2.38+0.35
3.56+0.37
3.63+0.29
8.18+0.57
5.33+0.92

8.32+0.64
1.20+0.07
7.77£0.63
20.64+4.32
20.71£1.26
1.32+0.19
9.96+2.70

8.824+2.33
1.95+0.19
6.20+0.43
5.424+0.46

0.20+0.24

0.00£0.01
0.17+0.13
0.06+0.03
0.03+0.02
0.00+0.04
0.05£0.01
3.06+1.42
2.22+. ..

0.00+0.01
0.00+0.01
0.28+0.43
0.11+0.14
0.24+0.62
0.01+0.04

0.04£0.01
0.05£0.07
0.06+0.04

0.06+0.03
0.08+0.07

0.00£0.01
0.13+0.18
0.09+0.02
0.04+0.04
0.05+0.04

0.85+...

0.04+0.01
0.18+0.22
0.00£0.01

0.28+0.01
0.06+0.04
0.59+0.04
0.59+0.04
0.64+£0.01
0.58+0.03
0.24+0.02
0.72+0.01
0.30£0.06
0.09+0.05
0.61+0.01
0.22+0.04
0.21+0.04
0.48+0.06
0.36+0.01
0.51+0.02
0.19+0.06
0.44+0.06
0.07+£0.03
0.60+0.03
0.31+£0.07
0.2440.00
0.11+0.05
0.35+0.04
0.66+0.03
0.234+0.00
0.3440.05
0.20+0.09
0.68+0.01
0.27+0.03
0.40+0.11
0.1740.02
0.51+0.04
0.27+0.02
0.33+0.05

—0524+04
—080+02
—002+03
+076+£01
—022+01
4052106
+046+01
4054106
+012+14
+001+02
+040+£04
—072+03
—066£01
+069+03
—063+01
+040+03
—085+02
—022+£11
4082402
+023+05
+006+£01
—037+15
—026+04
+050+02
+070+01
—030+06
+073+16
+068+01
+006+03
+025+04
—023+05
+040+04
—074+04
—076+05
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Tabla 4.2: Continuacion.

Galaxia

)

e
)

Te
®)

Ko
(4)

dr,
)

B/D
(6)

€

(7)

PA
(®)

0049+0017
0049—-0045
005040005
0050+2114
0051+2430
0054—-0133
0054+2337
0056+0043
005640044
011942156
0121+2137
0129+2109
0134+2257
013542242
0138+2216
0141+2220
0142+2137
0144+2519
0147+2309
0148+2124
0150+-2032
0156+2410
0157+2102
015742413
0159+2326
015942354
1246+2727
124742701
1248+-2912
1253+2756
1254+-2740
125442802
125542734
1255+-2819
1255+3125
1256+2701
1256+2717
125642722
125642732
1256+2754
125642823

24.59+0.17

23.12+0.27
24.07+0.39
20.89+0.72
24.02+0.40
23.33+0.62
22.63£0.37
22.51+0.66
20.58+0.34
22.76+0.28
23.284+0.34
21.41+0.60

25.21+0.04
23.51+0.16

25.00+0.48
22.18+0.47
22.38+0.38
23.43+2.56
20.89+0.49
26.01+£0.59
25.26+1.88

22.59+0.68
23.94+0.38
23.23+0.12
21.43+0.50
22.50+0.37

9.66+1.33

4.66+1.72
8.79+4.14
0.31£1.21
5.39+3.36
1.41+£1.11
0.82+1.15
1.23+£1.15
0.53+£0.34
3.72+0.85
2.61+1.55
0.86+0.90

16.2940.00
3.38+0.45

3.86+2.08
0.49+0.58
0.47+0.51
0.44+0.62
0.61£0.85
16.82+2.27
0.51£0.66

0.461+0.78
3.82+0.53
0.76+0.16
1.73£1.15
6.89+2.20

21.484+1.05

20.61+0.66
20.77+0.41
20.16%0.20
20.99+0.33
21.88+0.09
20.86£0.15
20.95+0.17
21.09+0.16
34.824+0.49
19.90+0.14
21.67+0.16

21.09+0.01
21.10+0.48

20.82+0.06
20.04+0.08
20.62+0.11
20.46+0.16
20.39+0.12
19.30+0.21
20.85+0.03

21.71+0.09
20.70£0.57
20.46+0.09
21.17+0.72
25.284+4.58

1.62+2.80

2.73+0.97
4.87+1.20
3.47+0.75
10.85£2.12
5.80£0.91
3.63+0.59
6.48+1.30
4.20+1.27
5.414+0.19
3.21+0.19
14.22+1.87

2.61+0.02
1.82+0.70

12.624+0.97
3.261+0.23
4.83+0.66
3.88+0.55
4.75%+0.78
1.98+0.14
3.47+0.25

9.294+2.25
1.07+0.27
3.35+0.39
4.124+1.46
6.361+2.20

731+...

1.04+2.21
0.56£1.52
0.01£0.06
0.05£0.08
0.05%0.07
0.03+0.05
0.03£0.03
0.09£0.06
-
0.10£0.11
0.01£0.02

3.16+0.12
1.35+1.05

0.00+0.01
0.01+0.01
0.00£0.01
0.00£0.01
0.03£0.04
0.53+0.34
0.00+0.01

0.00+0.01
2.32+5.18
0.01+0.01
0.50+0.45
54.79+. ..

0.40£0.05
0.41+0.03

0.43+0.09
0.36+0.03
0.72+0.03
0.44+0.03
0.5410.02
0.68+0.03
0.29£0.07
0.18+0.04
0.11+£0.04
0.224+0.09
0.55+£0.02
0.64+0.03
0.69£0.05
0.33+0.00
0.5440.03
0.20+0.11
0.52+0.00
0.50+0.03
0.58+0.04
0.77+0.01
0.2910.02
0.45+0.06
0.43£0.02
0.65+0.01
0.32£0.02
0.31+0.03

0.50£0.02
0.49+0.06
0.13+0.04
0.59+0.03
0.80+0.01
0.30+0.03
0.64+0.01
0.34+0.06
0.15%0.06
0.19+0.01

—019+02

+073+03
402502
—071+03
—007+02
+082+03
—030+02
+042+02
+065+08
—087+04
+023+01
+073+08
—053+01
+039+02
+036+04
+047+01
—003+03
+003£17
+070+01
+073+02
+083+03
—005+01
+032+03
—037+05
—005+02
+051+01
—071+03
—011+03
407502
—035+02
+050+10
+001+02
—064101
+054+04
—048+01
+082+05
—080+10
+031+05
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Tabla 4.2: Continuacién.
Galaxia Le Te Lo dr, B/D € PA
) 2 ®) (4) (5) (6) ) (8)
1256+2910 22.01+0.38 1.71+1.96 21.47+0.75 4.414+0.74 0.32+£2.58 0.15+0.02 4021407
125742808  25.76+0.48 13.13+4.87 19.57+£0.10 1.9640.13 0.54+0.42 0.29£0.02 —006+02
125842754  21.50+0.76 1.12+£2.79 20.71+£0.29 4.534+0.61 0.10+0.45 0.37£0.07 +058+04
125942755  23.72+0.27 7.82+£3.83 19.70+£0.15 3.37+0.22 0.47+£0.71 0.45+£0.05 +087+05
1259+-2934 - - - - - - -
125943011  20.29+0.30 1.14+0.32 21.22+0.47 3.724+0.80 0.79£1.02 0.38+£0.02 +030£02
130042907  22.96+0.31 3.184+0.85 20.92+0.37 2.3140.46 1.16+0.66 0.51£0.03 +4054+02
130142904  25.11+£0.55 8.96+5.73 20.88+£0.19 4.494+0.39 0.29+0.41 0.13+£0.02 4016=+05
130242853  21.98+0.95 0.12+0.16 19.66+0.07 2.4040.11 0.00£0.01 0.40£0.02 +4085+05
130243032  24.78+0.70 9.06£5.99 19.68+0.17 1.5540.18 1.12+1.51 0.34+£0.02 —055+02
130342908  25.14+2.67 0.31£1.41 21.35+0.06 4.79+0.54 0.00£0.01 0.574+0.04 +008+03
130442808  28.17£0.10 1.35+0.43 20.52+0.01 4.33£0.11 0.00+0.01 0.49+0.04 —048+01
1304+2818  23.74+0.53 1.31£1.27 20.65+£0.08 3.9840.39 0.02+0.02 0.14+0.02 +054+02
1304+2830 24.87+£2.86 0.2840.95 19.79+£0.15 0.824+0.04 0.00+0.17 0.18+£0.02 +086+04
130442907  25.76+£0.87 18.14+1.25 21.73£0.50 8.62+0.60 0.394+0.44 0.20£0.00 4006401
130642938  25.65+0.35 19.09+4.05 19.09+0.09 2.46+0.26 0.51+0.38 0.18+0.07 —018+11
130643111  22.70£2.41 0.16+£0.38 19.92+0.04 2.26+0.12 0.00£0.01 0.1940.03 —063405
130742910  21.48+0.34 1.50+0.73 21.15£0.16 15.724+3.58 0.02+0.01 0.57+0.02 4086401
130842950 - - — — - 0.65+0.02 —011+02
130842958  21.22+0.35 0.75+0.66 21.58+0.15 8.13+1.81 0.04+0.02 0.36+0.04 +000+04
131043027  24.21+0.27 5.13£1.65 20.53+£0.23 3.114+0.43 0.33+£0.17 0.56+£0.02 —031+02
131242954 - - - - - 0.62+£0.06 —082+01
131243040  21.58+0.69 1.50+1.40 20.32+0.45 3.734+0.66 0.18+0.26 0.35+0.09 —084+03
131342938  22.20+£0.15 2.06%£1.62 18.59£0.21 0.95+0.05 0.61£1.07 — —
131442827 - - — — - 0.01+0.04 -
132042727  23.94+0.88 4.41+0.59 19.73£0.22 1.104+0.12 1.20£0.13 0.32+£0.05 +075+05
132442651 17.68+0.52 0.53+0.23 21.12+£0.51 5.36%£1.25 0.83+0.52 0.33£0.01 —024401
132442926  24.91+0.45 5.85+0.47 19.62+0.21 0.704+0.04 1.92+1.23 0.11+0.04 +054+21
133142900 - - — — - 0.25+0.14 —023+18
142842727  25.90+£3.09 2.85+2.34 19.22+0.11 3.964+0.30 0.00+£0.02 0.45+0.01 4083401
142942645 21.33+£0.10 0.32+0.12 19.91+£0.20 1.1440.12 0.08+0.08 0.11+£0.04 —041£18
143042947 22.84+0.26 4.45+0.80 25.35+£2.92 11.47+4.24 5.47+... 0.23£0.04 —087+04
143142702 25.12+0.47 10.05+£2.03 18.85+0.13 0.77£0.05 1.90+0.67 0.10+0.06 +067+10
143142814  23.38+0.19 2.30+1.57 20.41+£0.17 2.934+0.23 0.14+0.31 0.65+0.01 —025+01
143142854  24.16+0.36 8.65+3.92 20.38+£0.21 3.364+0.32 0.73£0.73 0.21£0.04 —068+05
143142947 - - — — — 0.39+0.03 —050+05
143242645 20.84+0.88 1.23£1.09 22.00+0.83 10.04£3.64 0.16+0.20 0.424+0.01 —078406
144042511  21.70£0.93 1.04+0.83 22.55+0.38 8.15+£3.20 0.12+0.07 0.314+0.09 —024403
1440+2521IN 23.52+0.29 3.00£1.38 21.42+0.22 4.53+0.52 0.22+0.15 0.41£0.05 +062+09
14404-2521S — - — — - 0.41+0.03 +024+02
144242845  25.64+0.29 21.69+7.73 20.34+£0.13 3.2540.16 1.21+£1.05 0.06+£0.01 —033+06
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Tabla 4.2: Continuacién.
Galaxia e Te 140 dr, B/D € PA
(1) (2) (3) 4) ©®) (6) 7) 8
144342548  22.94+0.24 1.19£0.64 20.29+0.09 3.88+0.37 0.02+0.02 0.21+0.03 —082+08
144342714  22.14+0.13 3.29+0.52 21.24+0.35 4.24+0.78 0.944+0.37 0.12+0.04 +072+24
144342844  23.72+2.49 0.13+1.10 20.36+0.02 3.98+0.38 0.00+0.01 0.494+0.01 —058+01
144442923  21.90+0.58 1.84+1.15 23.11+0.83 7.06+2.57 0.74+1.08 0.12+0.06 —013+11
145242754  22.55+0.27 2.49+0.74 21.08+0.23 3.504+0.48 0.47+0.24 0.51+0.01 —044+01
1506+1922  20.29+0.27 0.71£0.25 21.21+0.12 5.224+0.33 0.154+0.03 0.434+0.01 +068+01
151342012  27.4740.44 1.224+0.99 19.094+0.03 2.64+0.09 0.00+0.01 0.504+0.02 +055+02
15374+2506N 19.39+0.37 0.74+0.19 20.95+0.18 5.91+0.57 0.23+0.08 0.354+0.05 —069+05
1537+2506S 27.68+0.41 74.55+9.86 19.49+0.11 2.06+0.30 2.50+1.96 0.444+0.04 +064+09
1557+1423  24.84+3.84 1.60+1.01 20.06+0.12 2.134+0.13 0.02+0.05 0.214+0.02 4035403
161241308 - — - - - 0.03£0.05 -
164642725 - - — - - 0.68+0.02 —070+01
164742727 — — - — — 0.444+0.01 —090+01
164742729  22.324+0.18 0.52+0.55 20.10+0.10 3.49+0.29 0.01+0.01 0.434+0.02 +089+02
164742950 20.98+0.44 0.89+0.74 20.41+0.23 3.85+0.52 0.11+0.11 0.204+0.01 —-0334+02
164842855  25.35+0.46 15.02+3.16 19.52+0.34 2.08+0.18 0.87+1.07 0.16+0.04 +003+04
1653+2644  21.60+0.71 2.65+2.11 19.194+0.24 2.94+4+0.20 0.31+0.57 0.204+0.01 +001+02
165442812  26.69+3.87 0.88+1.47 21.794+0.06 2.96+0.36 0.00+0.01 0.604+0.02 —049+02
165542755  24.43+0.16 6.48+2.06 21.95+0.13 10.83+1.67 0.13+0.07 0.494+0.10 +038+10
1656+2744 — — — — — 0.48+0.09 +027+£07
165742901 — - - — - 0.51£0.01 +082+01
165942928  19.76+0.32 0.93+0.30 21.64+0.39 5.47+1.45 0.58+0.15 0.31+0.04 —071+02
1701+3131 19.244+0.16 0.89+0.24 21.41+0.35 6.854+2.53 0.44+0.24 0.32+0.10 4059408
223842308  23.8940.14 13.24+2.45 21.30+£0.69 6.16+2.60 1.53+1.78 0.20+0.03 —006+04
2239+1959  21.06+0.21 4.00+0.47 21.47+0.47 4.954+1.26 3.43+0.71 0.35+£0.02 +038+03
224942149  22.4440.27 3.41+0.63 22.04+0.35 7.424+2.37 0.52+£0.15 0.54+0.03 +058+02
225042427  17.654+0.14 0.47+0.04 21.40+£0.09 10.504+0.15 0.22+0.03 0.51+£0.06 —021+02
2251+2352  21.31+3.85 0.11+1.37 18.714+0.05 1.27+0.05 0.00+0.01 0.02+0.03 —
225342219  22.484+1.09 1.09+1.56 19.11+0.12 2.314+0.10 0.03+0.08 0.56+0.02 +032+01
2255+1654  26.26+0.23 9.89+5.32 21.45+0.17 8.224+1.60 0.06+0.08 0.76+0.01 4073401
225541926  26.244+0.20 15.81+2.28 21.36+0.19 3.894+0.66 0.66+0.18 0.57+0.03 —017+03
2255+1930N 24.35+0.20 6.984+2.63 19.87£0.15 3.2940.20 0.26+0.28 0.55+0.01 —087+01
2255+1930S 21.114+1.48 0.43+0.53 18.51+0.26 1.3740.13 0.03£0.14 0.30+0.05 +041+04
225642001 23.66+0.64 1.49+1.42 22.23+0.14 10.81+2.03 0.01+0.01 0.20+0.02 —0054+02
2257+1606  20.444+0.36 1.07+0.43 21.09+1.16 2.354+1.25 1.36+... 0.06+0.07 —
225742438  19.31+0.09 1.10+0.06 27.33+£3.30 2.80+0.71 ... +... 0.20+£0.03 —055+05
2258+1920 - - — - - 0.23£0.04 +072+05
2300+2015 - - — - - 0.084£0.03 —064+14
2302+2053E 23.33+0.17 5.174+0.85 21.76+0.29 6.92+1.19 0.47+0.23 0.30+0.02 +032+09
2302+2053W 23.474+0.38 3.23+1.74 22.40+1.12 5.134+1.39 0.53+... 0.62+0.01 +066+01
2303+1702  24.7940.57 2.10+0.62 21.24+0.19 2.704+0.49 0.08+0.02 0.21+0.08 +048+03
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Tabla 4.2: Continuacién.
Galaxia Le Te Lo dr, B/D € PA
) 2) (3) (4) (5) (6) (7) (8)
2303+1856 - - - - — 0.41+0.07 —024+07
2304+1621  20.30£0.03 0.56+0.02 21.21+£0.04 2.86+0.01 0.31£0.02 0.31£0.07 —006405
2304+1640 - - - - - 0.23£0.07 —-050+14
230741947  20.50+£0.65 0.65+0.97 21.07+0.82 3.33+£0.46 0.23£2.01 0.43+0.01 —085+01
231041800 21.45+0.26 0.59+1.02 20.39+0.23 2.49+0.23 0.07£0.24 0.32+0.15 +014+11
231242204  21.11£0.23 0.61+0.78 20.70£0.56 2.15£0.79 0.19+£2.80 0.37+0.04 —024+04
231341841 - - - - - 0.57+£0.04 —033+04
231342517  20.93+0.19 1.37+0.45 20.07£0.15 4.49+0.38 0.15+0.08 0.36+0.02 4007401
231541923  19.48+0.12 0.23+0.12 20.62+0.12 2.15£0.02 0.11£0.05 0.50£0.06 —004=+05
2316+2028 - - - - — 0.28+0.06 +032+12
231642457  21.08+£0.17 3.534+0.31 20.95+0.31 5.79+£0.22 1.18+0.31 0.02+0.02 -
2316+2459 - - - - - 0.26+0.03 +028+04
231742356  22.11+£0.53 5.174+3.13 20.51+0.48 9.03+£2.56 0.27£0.34 0.22+0.03 —073+05
231942234 21.97£1.17 0.474+0.61 19.54+0.15 1.86+0.25 0.02+0.02 0.41+0.04 +088=+03
231942243  22.38+0.41 3.35+1.43 20.89+0.52 4.04+£1.16 0.62+0.47 0.41+0.08 —029+04
232042428  21.60+0.49 0.41+0.55 20.11+0.08 4.59+0.55 0.00+£0.01 0.73+0.03 +008+01
232142149  23.77£0.50 1.40+1.32 20.19+£0.26 2.30+£0.38 0.04+0.10 0.12+0.02 —051+07
232142506  21.51£0.78 0.25+0.89 20.73+£0.07 5.824+0.42 0.00£0.01 0.50£0.02 +060405
232242218  22.59+0.87 0.90+0.72 21.01£0.19 3.084+0.48 0.07+0.04 0.56+0.01 —031+01
23244-2448  22.57+0.49 2.404+2.54 20.07+0.10 12.57£1.15 0.01£0.02 0.58+0.01 —083+01
232542208 - — — — — 0.18+£0.03 +036+£01
232542318 — — — — — — -
2326+2435 - - - - - 0.74£0.02 —073+£01
232742515N 20.77+0.46 0.97+0.92 19.07+0.20 2.45+0.24 0.11+£0.15 0.43+0.08 —001+05
2327425155 21.00+0.44 1.83£1.03 21.53+0.64 5.94+2.68 0.55+9.90 0.20+0.05 4033405
232942427  21.31£0.22 0.86+0.26 21.29+0.14 6.20£1.30 0.06£0.03 0.62+0.03 —058+01
232942500 19.83+£0.23 0.88+0.18 23.17£0.52 13.92+0.75 0.31£0.56 0.36+£0.04 —065+02
232942512 24.86+2.67 6.47+0.43 19.90£0.22 1.17£0.07 1.14+0.64 0.26+0.07 +070+06
233142214 21.74+0.42 0.76+0.41 21.95+0.29 3.36+£0.73 0.22+0.15 0.43+0.04 +014+01
233342248  21.524+0.79 0.15+0.58 21.54+0.08 5.024+0.85 0.00£0.01 0.72+0.04 —064403
233342359  24.09+£0.24 4.87+1.12 23.27+1.72 1.65+£1.05 14.77%... 0.12+0.08 —020+21
2348+2407 - - - - — 0.28+0.05 +025+07
235142321  21.51+£0.32 0.574+0.34 21.60+0.26 1.40+0.39 0.64+4.44 0.13+0.05 +061%11
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4.2.3. Indices de concentracién

Los métodos de clasificacion morfolégica mas comunes se basan en la caracteriza-
cién de la importancia relativa de las regiones mds interiores y las mds exteriores de la
galaxia y su contribucién a la luminosidad total del objeto. Tradicionalmente, esta tarea
ha sido llevada a cabo a través del cdlculo de la relacién bulbo-disco B/D, que fue pre-
sentada en la seccién anterior. Sin embargo, el método de la descomposicién bulbo-disco
es fiable tinicamente para objetos donde sélo estas dos componentes estdn presentes y
donde no se encuentran otras estructuras mas complicadas (Schombert & Bothun 1987).
Como ya hemos mencionado, algunas de las galaxias estudiadas en este trabajo estdn
dominadas por estructuras brillantes (principalmente brotes de formacién estelar pro-
minentes, que pueden localizarse en anillos, barras, ...) que perturban el perfil de brillo
superficial. Como consecuencia, parece apropiado complementar y hacer més fiable la
clasificacién morfolégica utilizando otros indicadores que no se basen en ajustes de com-
ponentes, como es el caso de los indices de concentracion (para una discusion sobre otros
indicadores morfoldgicos que no dependen de ajustes de componentes o elecciones del
centro de la galaxia, véase Abraham et al. 2003).

En este sentido, se calcularon tres indices de concentracién para toda la muestra.
Estos indices han sido utilizados ampliamente en la literatura y fueron también hallados
por Vitores et al. (1996a) para los datos en la banda r de Gunn. Las definiciones de cada
uno de ellos se exponen a continuacion:

— Indice c31, definido por de Vaucouleurs (1977) como la razén entre el radio que
contiene el 75 % de la luz de la galaxia (r75) y el radio con el 25 % de la luminosidad
del objeto (r25):

r
C31 — ﬂ (47)
T25

El calculo explicito de este indice para las galaxias UCM se realizé integrando el
flujo de cada objeto en isofotas contiguas hasta que se alcanzé el 25 % y 75 % del
flujo total. Los radios usados en la ecuacién 4.7 son radios equivalentes, definidos
como la raiz cuadrada del producto de los semiejes mayor y menor de cada isofota.
Este indice estd correlacionado con el tipo morfolégico, decreciendo hacia los tipos
espirales mds tardios (Gavazzi et al. 1990).

— Indice ¢4, definido por Kent (1985) como:

720

c42 = blog (@) (4.8)
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donde 3¢ y 720 son los radios equivalentes que contienen el 80 % y 20 % del flujo
total de la galaxia, respectivamente. Estos radios se calcularon como en el caso de

C31.-

— Indice ¢i, (@), definido en Doi et al. (1993):

foar(“L) r I(r)dr
for(“L) r I(r)dr

(4.9)

cin(@) =

donde i, es el limite de deteccion (establecido en 24.5 mag arcsec ~2) y o un pardme-
tro 0 < a < 1, elegido apropiadamente. De acuerdo con el valor éptimo descrito en
Doi et al. (1993), « se fij6 en 0.3.

También se calcularon los brillos superficiales medios dentro de la isofota de ni-
vel 24.5 mag arcsec 2, brillos superficiales medios dentro de la isofota efectiva, radios
galécticos (definidos como el semieje mayor de la isofota de 24.5 mag arcsec—2) y las
magnitudes dentro de la mencionada isofota. Recordamos que otro pardmetro importan-
te en el andlisis de la distribucién espacial de la luminosidad, como es el radio efectivo,

ya se calcul6 en el capitulo 3.

4.2.4. Parametro de asimetria

Todos los pardmetros introducidos hasta ahora para realizar una clasificacién mor-
folégica de galaxias se basan en el andlisis de perfiles radiales de brillo superficial o flujo
integrado, es decir, en datos promediados azimutalmente. Sin embargo, la caracterizaciéon
de las estructuras sin simetria axial es de suma importancia, siendo estas componentes
cada vez mds frecuentes en galaxias de dltimos tipos y en objetos lejanos. Prueba de ello
es la gran cantidad de galaxias peculiares que se estdn encontrando en exploraciones
profundas del cielo (véase, por ejemplo, Abraham et al. 1996a,b, Volonteri et al. 2000).

Con el objetivo de detectar este tipo de estructuras que quedan ocultas en los per-
files radiales de luminosidad, se calculé un parametro de asimetria A siguiendo la defi-
nicién dada en Abraham et al. (1996b). Estos autores demostraron que tanto A como un
pardmetro de concentracién estdn correlacionados con el tipo morfolégico, siendo esen-

cial la asimetria para analizar galaxias peculiares.

El célculo del pardmetro de asimetria comienza con un suavizado de la imagen
usando un ntcleo gaussiano de o = 1 pixel. Después del suavizado se rota la imagen
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180° alrededor del centro del objeto (este centro se determiné como la media de los cen-
tros de las isofotas mds internas de la galaxia). Finalmente la imagen rotada es sustraida

de la original. El pardmetro A se calcula como:

Y| (Io — I1s0)|

A=
25 1)|

(4.10)

donde la suma se realiza para todos los pixeles dentro de una apertura que contenga la
galaxia, Iy es la intensidad de la imagen original suavizada e I g es la intensidad de la
imagen rotada. Debido a que se utiliza el valor absoluto del flujo de la imagen sustraida,
la incertidumbre en el valor de cielo afiade una pequefia sefal positiva al valor de A.
Este efecto fue corregido calculando el parametro A para una region del cielo del mismo
tamario y forma que la apertura usada en la galaxia y restandoselo al valor calculado para

el objeto.

Los valores de todos los parametros mencionados anteriormente se adjuntan en la
tabla 4.3.
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Tabla 4.3: Pardmetros de fotometria superficial de las galaxias UCM en el filtro B de Johnson. Las columnas
muestran: (1) Nombre UCM. (2) indice ¢3; definido por de Vaucouleurs (1977). El error medio es ~ 1 %. (3)
Indice ca2 calculado como Kent (1985). El error medio es ~ 2 %. (4) Indice ¢;,, definido por Doi et al. (1993).
El error medio es ~ 6 %. (5) Magnitud B de Johnson medida dentro de la isofota de 24.5 mag arcsec™>. El
error medio es 0.06™. (6) Radio de la isofota de 24.5 mag arcsec™ 2 en kpc. El error medio es ~ 11 %. (7) Brillo
superficial medio dentro de la isofota de 24.5 mag arcsec™ . El error medio es ~ 0.06™. (8) Brillo superficial
efectivo medio. El error medio es ~ 0.02™. (9) Coeficiente de asimetria calculado segtn la definicién de
Abraham et al. (1996b). El error medio es ~ 2 %.

Galaxia  c31 2 G baus raas <paus> <pe> A
1) 2 B @ 6 (© () (8) 9)
0000+2140 6.56 498 058 14.67 139 22.86 20.87  0.186
000341955 295 324 089 1412 6.7 20.63 16.04 0.112
000342200 2.27 232 027 1718 4.2 22.49 21.55 0.034
000342215 243 249 028 1593 9.0 22.66 21.59  0.091
000541802 3.28 326 041 1647 6.4 22.56 21.28  0.040
000642332 3.03 3.02 038 15.01 9.0 22.57 21.40 0.307
0013+1942 3.12 311 036 17.17 4.1 22.69 21.59  0.208
0014+1748 276 293 0.29 15.05 15.0 23.18 22.62 0.094
001441829 428 393 055 1624 3.8 22.35 2048  0.367
0015+2212 419 384 055 1681 3.6 22.51 20.65  0.000
001741942 266 2.71 034 15.88 8.5 22.52 21.37 0.234
001742148 4.72 427 055 1697 34 22.45 20.80 0.010
001842216 3.26 3.15 048 16.87 2.5 22.27 20.56  0.062
0018+2218 278 290 0.26 16.13 10.8 23.18 2266 0.181
001942201 4.63 413 044 16.77 44 22.86 21.87 0.024
002242049 293 295 044 1574 5.7 22.23 20.73  0.128
0023+1908 234 237 036 1684 3.2 21.94 20.62  0.039
003442119 3.60 343 044 1598 12.2 22.90 21.52  0.086
003742226 250 250 032 1467 7.6 22.26 21.17  0.103
003842259 2.82 286 037 16.46 12.5 22.83 21.58  0.077
003940054 291 319 024 1531 8.9 22.97 22.51 0.096
0040-0023 3.11 3.14 041 13.80 10.8 22.61 21.32  0.095
0040+0220 3.05 297 050 1720 1.9 21.96 20.20  0.057
004040257 2.71 2.70 040 1698 4.9 21.98 20.56  0.148
0040+2312 3.13 3.10 033 1586 129 22.96 22.01 0.110
004140134 250 252 025 1450 13.3 23.40 22.88  0.094
0043—-0159 2.08 2.12 0.27 13.00 15.3 22.25 21.19  0.204
004340245 262 271 037 1734 2.3 22.38 21.05 0.047
004442246 291 3.00 028 16.28 10.8 23.03 2235 0.118
004542206 251 256 049 15.08 5.1 21.49 19.73  0.102
0047-0213 6.30 4.79 057 15.66 5.6 22.49 20.42  0.026
004742051 239 239 032 1694 8.0 22.31 21.20  0.079
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Tabla 4.3: Continuacién.

Galaxia  c31 2 G baus raas <paus> <pe> A

(1) @ 6 @ 6 © ) (8) ©)

004742413 3.07 328 033 1597 10.5 22.61 21.53 0.131
0047+2414 2.61 255 037 1524 10.3 22.00 20.67 0.130
0049-0006 2.65 2.61 038 1871 2.6 22.30 21.02  0.006
0049+0017 4.22 3.80 042 1732 28 22.82 21.79  0.050
0049-0045 3.38 330 048 1533 1.8 22.36 20.74  0.290
0050+0005 3.45 336 047 1642 7.5 22.32 20.75 0.110
005042114 4.07 3.69 0.60 1547 7.1 22.33 19.87 —

0051+2430 3.50 335 040 1540 93 22.90 21.77  0.052
0054—-0133 331 346 034 16.04 134 22.43 2149 0.118
005442337 4.06 3.74 045 1540 12.6 23.17 21.88 0.162
0056+0043 2.69 2.69 044 1658 3.3 21.94 20.38  0.060
005640044 3.20 331 029 17.00 5.1 23.26 22.77 0121
0119+2156 3.01 3.02 0.31 16.80 18.6 22.94 2225 0.082
012142137 277 2.87 028 16.07 11.8 23.20 2255 0.113
0129+2109 2.53 2.55 0.30 15.02 14.8 22.67 21.73  0.090
013442257 3.70 3.62 037 16.07 11.7 22.97 2213  0.024
0135+2242 6.28 4.87 057 1713 59 22.62 21.13  0.020
013842216 2.80 2.88 034 1778 74 22.49 21.33  0.119
0141+2220 2.86 2.82 046 1629 49 22.27 20.58  0.064
014242137 268 2.75 029 1544 15.0 23.06 22.23  0.070
014442519 212 210 022 15.65 15.7 22.82 22.16  0.109
0147+2309 3.79 355 047 16.88 4.8 2271 21.21  0.009
014842124 3.73 390 041 1718 3.2 22.52 21.26  0.043
0150+2032 2.51 245 037 1649 235 23.57 22,18 0.150
015642410 3.05 3.03 043 1528 54 22.26 20.77  0.075
015742102 2.62 273 048 1492 43 21.77 20.09 0.114
015742413 263 2.64 033 1513 149 22.84 21.73  0.106
015942326 294 291 039 1597 54 22.59 21.27  0.035
015942354 3.65 359 052 1730 3.0 22.69 20.92  0.008
124642727 253 258 031 1590 6.5 22.57 2149  0.107
124742701 2.68 263 035 1674 57 22.42 2126  0.126
124842912 297 3.04 032 1513 738 22.41 2148 0.103
125342756 3.00 3.00 0.47 1594 3.6 21.98 20.36 0.202
125442740 2.79 276 039 1624 3.6 22.40 21.10 —

125442802 247 244 030 1693 59 2271 21.65 0.023
125542734 2.75 283 031 1690 5.0 22.62 21.64 0.086
125542819 3.74 354 035 1589 9.7 23.16 2244  0.091
125543125 4.76 428 055 1636 79 22.47 20.66 0.131
125642701 250 251 023 16.84 109 23.06 2234  0.126




Fotometria superficial y morfologia de las galaxias UCM en el filtro B

Tabla 4.3: Continuacién.

Galaxia  c31 2 G baus raas <paus> <pe> A

(1) @ 6 @ 6 © ) (8) ©)

1256+2717 499 435 048 18.01 3.6 22.87 21.64 0.025
1256+2722 2.66 273 033 1727 52 22.36 21.30 0.076
125642732 3.74 348 047 1610 6.3 22.63 21.14 0.083
125642754 423 3.83 050 1539 5.5 22.56 20.75 0.140
125642823 3.02 3.02 0.37 1591 10.1 22.84 21.61 0.145
125642910 349 329 039 1614 7.5 22.95 21.67 0.106
125742808 3.13 3.08 045 1629 3.6 22.23 20.73  0.131
125842754 3.13 3.15 038 1596 7.7 22.75 21.56 0.114
125942755 4.18 375 053 1547 85 22.49 20.62  0.119
125942934 190 1.79 045 14.02 38.1 23.14 21.39 —

125943011 4.42 373 057 1630 6.5 22.14 20.01 0.035
130042907 4.28 3.82 049 1730 3.8 22.34 20.89  0.054
1301+2904 3.37 331 040 15.62 103 23.06 21.85 0.170
1302+2853 3.11 320 044 1639 53 22.36 20.89  0.048
130243032 3.20 3.26 048 1670 6.2 22.28 20.67  0.099
1303+2908 2.21 225 024 1694 7.2 22.94 22.06 0.224
130442808 3.20 3.10 038 1598 9.2 22.96 21.79  0.097
1304+2818 2.57 258 029 1586 7.0 22.70 21.82  0.055
130442830 249 243 033 1866 1.5 22.38 21.15 0.007
1304+2907 3.06 295 032 1528 79 23.21 22.37 0.407
1306+2938 355 349 050 1544 59 22.11 2044  0.149
130643111 254 257 036 1637 3.2 22.29 20.97  0.092
130742910 342 336 036 1431 193 23.17 2224 0.114
130842950 291 295 031 15.03 19.6 23.16 2243  0.030
130842958 2.37 243 025 1540 10.0 22.98 22.32  0.098
131043027 3.72 355 044 1672 6.1 22.66 21.33  0.074
131242954 2.88 287 032 1621 79 22.79 21.81 0.050
131243040 3.79 3.56 047 1564 7.8 22.46 20.88  0.062
131342938 354 3.37 057 16.81 438 21.84 19.84  0.097
131442827 3.44 338 059 1624 53 22.56 20.38  0.057
132042727 278 293 046 1750 3.3 22.39 20.73  0.025
1324+2651 8.01 526 0.61 1518 84 22.11 19.35  0.302
132442926 5.00 446 045 1799 1.7 22.40 21.20 0.071
133142900 3.57 343 038 1910 23 22.60 21.53  0.107
142842727 3.00 3.00 0.47 14.88 5.9 22.03 2036 0.233
142942645 336 326 038 17.88 3.7 22.76 21.63  0.019
143042947 495 434 0.66 16.65 4.8 21.96 19.63  0.022
143142702 2.69 277 038 17.07 5.0 22.30 2098  0.059
143142814 3.28 3.06 043 1701 7.3 22.48 21.03  0.062




CAPITULO 4

Tabla 4.3: Continuacién.

Galaxia C31  Ca2  Cin  boss Tous <pus > <pe> A

(1) 2 6 @ 6 6 ) (8) ©)

143142854 320 312 046 1559 89 22.26 20.70  0.142
143142947 416 420 036 18.01 33 22.96 2220 0.074
143242645 340 3.63 038 1555 14.2 23.00 21.83 0.094
144042511 507 451 035 17.01 94 23.39 23.20 0.060
1440+252IN 3.01 3.10 0.37 16.77 8.1 22.87 21.68 0.077
1440+2521S 326 321 038 17.03 7.0 22.79 21.64 0.324
144242845 321 323 043 1542 3.6 22.60 21.18 0.061
144342548 261 262 034 1577 9.2 22.36 21.23  0.097
144342714 291 291 044 1585 7.7 22.63 21.07  0.041
1443+-2844 210 208 027 1571 95 22.14 21.08 0.124
144442923 596 449 050 16.89 6.3 23.12 2243 0.071
145242754 338 3.09 040 1642 8.6 22.51 2140 0.046
150641922 431 399 044 1614 6.6 22.85 21.69 0.039
151342012 368 3.62 051 16.04 11.1 22.43 20.74 0.231
15374+2506N 4.16 4.12 045 1526 8.8 22.62 21.23 0.131
15374+2506S 3.57 3.45 049 1624 57 22.46 20.78  0.240
1557+1423 290 284 038 1681 75 22.67 2144 0.107
161241308 246 232 025 1857 1.0 22.88 22.08 0.028
1646+2725 3.03 315 028 1849 45 22.84 2219  0.172
164742727 147 134 080 16.07 3.3 20.59 1724 0.028
164742729 259 254 038 16.02 9.6 22.28 20.89  0.410
164742950 277 289 036 1551 84 2241 21.21  0.079
1648+-2855 280 290 046 1556 7.1 2191 20.32  0.218
165342644 563 4.66 0.63 1494 126 22.24 20.02  0.210
1654+-2812 288 294 022 1845 50 23.15 22.59  0.138
165542755 290 293 030 1590 14.1 23.23 22.61  0.057
165642744 323 316 038 1752 4.6 22.84 21.74  0.061
1657+2901 241 242 034 1720 49 22.12 20.88  0.030
1659+2928 581 472 0.56 16.10 9.9 22.45 20.92  0.059
1701+3131 559 450 0.64 1541 145 22.48 19.88  0.409
2238+-2308 339 323 048 14.82 139 22.81 2097 0.125
2239+1959 422 386 055 1497 9.1 22.19 20.34  0.129
2249+2149 329 323 038 16.09 15.6 23.04 2191  0.065
2250+-2427 445 391 054 1542 144 22.14 2023 0.221
225142352 258 254 039 1641 42 22.03 2064 0.117
2253+2219 289 287 045 1615 538 2211 20.52  0.078
225541654 254 260 025 16.85 132 23.04 2241 0115
2255+1926 339 325 032 1715 5.0 23.16 2247  0.149
225541930N 346 335 048 1590 6.5 22.44 20.83 0.041
2255+1930S 2.65 263 048 1616 3.2 21.75 19.99 -
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Tabla 4.3: Continuacion.

Galaxia €31 C42  Cin  boas s <paus> <pe> A

(1) 2 B @ 6 6 ) (8) ©)

225642001 228 229 020 1586 8.6 23.45 23.02  0.069
225741606 4.09 394 063 1646 6.2 22.49 19.96  0.056
225742438 231 261 078 1562 59 21.29 17.66  0.058
2258+1920 265 270 039 1572 54 22.19 20.84 0.109
230042015 319 324 036 1679 6.3 22.64 2148 0.207
23024+2053E 3.53 343 042 15.68 11.8 22.63 2141  0.155
23024+2053W 3.18 3.19 040 18.14 4.1 22.48 21.27 —

230341702 266 269 029 1733 8.2 23.03 22.14  0.047
2303+-1856 330 322 046 1599 9.2 22.56 21.04 0.035
230441621 372 351 044 1727 6.2 22.77 21.50  0.065
2304+1640 279 283 031 1795 20 22.69 21.71  0.106
230741947 338 337 040 16.78 5.8 22.65 2148  0.042
231041800 388 351 043 1690 6.2 22.77 21.54 0.104
231242204 452 403 051 1718 57 22.60 21.05 0.072
2313+1841 540 4.62 038 1722 6.1 22.86 22.22  0.019
2313+-2517 465 426 054 1510 129 22.72 2090 0.118
2315+1923 371 358 042 1758 53 22.66 2149  0.035
2316+2028 417 392 052 17.08 4.1 22.35 20.72  0.019
2316+2457 426 415 054 1448 137 22.37 2045 0.174
23162459 270 280 026 1624 8.1 23.06 2247 0.163
231742356 344 337 044 1398 195 22.32 20.90 0.130
2319+2234 432 407 045 1683 64 22.23 21.00  0.055
231942243 556 4.63 051 1598 10.1 22.68 21.35  0.029
2320+-2428 569 465 041 1573 178 22.67 21.99  0.015
232142149 275 286 034 1664 6.6 22.56 21.63 0.111
232142506 268 261 034 1575 11.6 22.49 21.31  0.082
232242218 283 284 035 1783 3.6 22.69 21.62  0.045
232442448 3.84 3.67 047 1329 17.6 22.79 21.21  0.212
2325+2208 205 211 024 1264 147 22.61 21.70  0.207
232542318 322 323 058 1332 8.1 22.03 1995 0.294
2326+-2435 293 292 032 1659 6.1 22.85 21.90  0.088
232742515N 320 3.07 0.58 1543 8.1 22.60 19.63 -

2327425155  3.66 3.28 050 1562 6.3 22.50 20.30  0.233
232942427 392 389 039 16.04 84 22.68 21.69  0.035
2329+-2500 845 550 0.63 1618 9.2 22.76 2024  0.028
232942512 514 438 052 1681 25 22.38 2094 0.007
2331+2214 420 397 043 1772 6.1 23.05 22.09 0.074
2333+-2248 341 333 038 17.18 12.6 22.98 21.88 0.194
2333+2359 424 384 048 17.09 5.8 22.54 21.18  0.063
2348+-2407 350 351 051 17.08 4.8 22.23 2049 0.014
235142321 3.05 3.02 042 1782 29 22.57 21.21  0.067
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4.3. Analisis espacial de la emision en el filtro B de las galaxias
UCM

En esta seccion presentaremos los principales resultados acerca de los pardmetros
que describen la distribucién espacial de la emision en el filtro B de Johnson de las ga-
laxias UCM, y que han sido calculados con el objetivo de llevar a cabo una clasificacién
morfoldgica. Esta clasificacién serd comparada con la realizada a partir de los datos en
el filtro » de Gunn (Vitores 1994, Vitores et al. 1996a) y con datos de otras muestras. Asi-
mismo, utilizaremos todos estos resultados para construir diagramas de diagnoéstico que
puedan ser ttiles y faciles de reproducir para muestras de galaxias a desplazamientos al

rojo mayores.

4.3.1. Parametros de bulbo y disco

La descomposicion bulbo-disco descrita en la seccion 4.2.2 se realizé para un total
de 147 objetos (77 % de la muestra). El resto de galaxias presentaban perfiles de luz muy
distorsionados o la calidad de las imdgenes era demasiado baja como para llevar a cabo

el ajuste. Todos los tipos morfolégicos estan representados en esta submuestra.

La figura 4.3 muestra el histograma de la razén de luminosidad bulbo-disco para
la Exploracién UCM en las bandas B de Johnson y r de Gunn. El diagrama interior se
refiere a los cocientes entre la luminosidad proveniente del bulbo y la total para cada
objeto (B/T), que se pueden calculara a partir de B/D como:

1

BTy

(4.11)

Los histogramas en gris en el grafico 4.3 y los siguientes corresponden a los datos
r de Gunn (Vitores et al. 1996a). En cada histograma también se mostraran las medianas
de los datos (la superior corresponde a la banda B y la inferior a r), asi como los cuartiles
(linea negra para los datos del azul y gris para los resultados en la banda roja).

La razén B/D mediana de la muestra UCM es 0.12, presentando un 75 % de las
galaxias un valor de B/D menor que 0.5. En el caso de la razén B/T el valor mediano
es 0.11 y el tercer cuartil es 0.35. Estos valores son tipicos de galaxias Sb-Sbc, segtin lo
establecido en Kent (1985). Como se mencioné en la secciéon 4.2.3, debe tenerse un cui-
dado especial con el pardmetro B/D a la hora de clasificar galaxias morfolégicamente,
particularmente cuando su valor excede 1.7. Catorce de nuestras galaxias cumplen esta
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Figura 4.3: Histograma de la razén bulbo-disco (y bulbo-total en el diagrama interior) para las galaxias de la
Exploracién UCM en las bandas B de Johnson y r de Gunn. En este gréfico y los siguientes, se muestran en
la parte superior los valores medianos y cuartiles de las distribuciones. Los datos en negro se refieren a los
resultados en la banda B y en gris a los del filtro r (de aqui en adelante).

premisa. Basdndonos en este hecho, este criterio de clasificacién sélo se tuvo en cuenta en
galaxias con dos componentes (un bulbo y un disco) bien definidas, donde el concepto
de razén B/ D tiene sentido (Simien & de Vaucouleurs 1986, Schombert & Bothun 1987).

En general, los valores de B/D son menores en la banda B de Johnson que en la r
de Gunn. La diferencia podria ser debida, en parte, al hecho de que se utilizaron diferen-
tes métodos en el ajuste de los perfiles de luz, sobre todo en lo referente al tratamiento
del efecto del seeing. Para confirmar esta posibilidad se realiz6 un test en las galaxias ar-
tificiales mencionadas en la Seccién 4.2.2 consistente en abordar los ajustes sin tener en
cuenta las zonas del perfil dominadas por el seeing. En promedio, los valores de B/D
obtenidos de esta forma son aproximadamente un 10 % mayores que los obtenidos con
el método que incorpora el efecto del seeing. Por tanto, concluimos que la diferencia en
los métodos de ajuste utilizados no es capaz de explicar las diferencias en los valores de
B/D de las imagenes By r, pareciendo, en cambio, que se trata de una caracteristica real

de los objetos. Volveremos a este tema un poco mas adelante.

En la figura 4.4 se muestran los histogramas de los pardmetros del bulbo (u&, re) y

del disco (11§, d$ ). Las escalas estdn en kpc y las magnitudes superficiales en mag arcsec 2.
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El superindice ¢ denota la correccién de extincién Galactica (con los mapas de Schlegel
et al. 1998), e inclinacién en el caso del brillo superficial y la escala tipicos del disco (14§
y d}). Las inclinaciones (z), que serdn discutidas mds tarde, han sido calculadas con la
relacién establecida por Tully & Fisher (1988):

2
i = arccos M +3° (4.12)
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Figura 4.4: Histogramas de los pardmetros del bulbo y el disco: u¢ (corregido de extincion Galactica; panel
superior-izquierda), re (superior-derecha), u§ (corregido de extincién Galactica e inclinacién; panel inferior-
izquierda) y df, (corregido de inclinacién; panel inferior-derecha).

El valor medio de u¢ es 22.7 + 2.3 mag arcsec 2 (la mediana es 22.4), y obtenemos

22.6 + 2.3 mag arcsec™>

si s6lo tenemos en cuenta las galaxias con B/D < 1.7 (la sub-
muestra de bajo B /D, de aqui en adelante), tipico de una espiral tardia (Kent 1985, Simien
1989). La media de las escalas del bulbo es de 1.8 kpc (mediana 0.8 kpc), 1.7 kpc para la

submuestra de bajo B/D. La dispersion en las escalas de bulbo es muy grande (o = 2.2),
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pero los valores son tipicos de una galaxia Sb-Sc y muy similares a los obtenidos con los
datos de la banda r de Gunn, aunque la figura 4.4 parece indicar la ausencia de bulbos
pequefios en los datos en el rojo.

El histograma de la magnitud superficial caracteristica del disco (panel inferior-

2 sien-

2

izquierda de la figura 4.4) estd dominado por galaxias con p§ = 20—22 mag arcsec™
do la media 21.2 + 1.1 mag arcsec 2 (mediana 21.2 mag arcsec2), 21.2+ 1.0 mag arcsec
para la submuestra de bajo B/D. El intervalo tan corto en el que se distribuyen los da-
tos de uf parece corroborar la existencia de un brillo superficial central universal, como
propuso Freeman (1970) para galaxias espirales normales, y han confirmado otros auto-
res (por ejemplo, Boroson 1981, Simien & de Vaucouleurs 1986), aunque otros grupos de
investigacién han presentado muestras de galaxias con un mayor intervalo en u§ (véase,
por ejemplo, McGaugh et al. 1995, Beijersbergen et al. 1999, donde se argumenta que el
brillo superficial central universal es un concepto que surge debido a la seleccién en bri-
llo superficial de las muestras de galaxias, efecto que también existe en la Exploracién
UCM). Nuestro valor de pf es ~ 0.5 magnitudes mas brillante que el de Freeman. El
hecho de que las galaxias UCM tengan discos més brillantes que las galaxias espirales
normales estd probablemente relacionado con la mayor actividad en formacion estelar
de nuestra muestra.

Las escalas de longitud estdn dominadas por discos menores que 4 kpc (70 % del
total de objetos con ajuste bulbo-disco), con una media de 3.61+2.6 kpc y una mediana de
2.7 kpe, coincidiendo este valor con el de la submuestra de bajo B/D.

De manera andloga a lo que se hizo en el capitulo 3, podemos comparar nuestros
resultados para las galaxias UCM con los publicados para otras muestras de galaxias. En
media, el radio tipico de los discos de las galaxias estudiadas en este trabajo es mayor
que el hallado por Chitre & Joshi (1999) para una muestra de galaxias starburst en la
exploraciéon de Markarian (df < 2.5 kpc), y se muestra muy similar a la escala media
de Vennik et al. (2000) para una muestra de galaxias con lineas de emisién (d§~2.7 kpc),
aunque en este trabajo la determinacién de las propiedades del disco no se basa en una
descomposiciéon de bulbo-disco sino en el ajuste de una ley exponencial a las partes més
exteriores del perfil de luz.

Por otra parte, la escala de disco de las galaxias UCM es menor que el valor hallado
por de Jong (1996b) para espirales normales de cara (df ~8 kpc). Esta muestra parece es-
tar sesgada en contra de galaxias con bajo brillo superficial y escalas de disco pequerias,
segun argumentan los autores. Otros trabajos (por ejemplo, Boroson 1981, Kent 1985, Bot-
hun et al. 1989, Andredakis & Sanders 1994) coinciden en situar a nuestras galaxias entre
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las espirales de discos pequefios, aunque se debe ser precavido a la hora de comparar
escalas de longitud de disco de diferentes autores debido al cardcter subjetivo de este
tipo de pardmetros (Knapen & van der Kruit 1991, encuentran discrepancias de hasta un

factor 2 en las escalas calculadas por autores diferentes para la misma galaxia).

Estos resultados complementan las conclusiones expuestas en el capitulo 3 y las
que presentaremos en el capitulo 6, donde se demuestra que las galaxias UCM, teniendo
luminosidades en el filtro B muy parecidas a las de galaxias espirales normales, son, sin
embargo, 2 — 3 magnitudes menos brillantes en K (véase la figura 6.2 del capitulo 6). Esto
significa que nuestros objetos son, en media, menos masivos que las espirales normales,
a lo que se une también un menor tamafo fisico (figura 3.6 del capitulo anterior).

Los valores hallados para los pardmetros de bulbo y disco en el filtro B son muy
similares a los obtenidos con los datos de la banda r por Vitores et al. (1996b), coincidien-
do ambos estudios en emplazar los objetos UCM entre las galaxias espirales de bulbos
pequenos y discos no muy extensos. Tres hechos destacan cuando se comparan los resul-

tados en la banda azul y la roja:

— La descomposicién bulbo-disco en la banda r de Gunn revela una ausencia de bul-
bos pequefios (hay un corte en r, ~ 0.5 kpc) que no se observa en los resulta-
dos provenientes de la banda B presentados en este trabajo. Una posible explica-
cién es la diferencia en el tratamiento del seeing en el ajuste de componentes. En la
descomposiciéon bulbo-disco de las imagenes de la banda B se tuvieron en cuenta
las regiones mads interiores del perfil de brillo superficial, modelando el efecto del
seeing (ecuacion 4.5), lo que provoca un suavizado del perfil y permite que los bul-
bos sean menores pero mds brillantes. Sin embargo, esta explicacién no parece ser
suficiente para justificar la diferencia, de acuerdo con el test presentado anterior-

mente en el que se ajustaron perfiles tipicos de galaxias sin el modelado del seeing.

— En ambas bandas se muestra una predilecciéon por las escalas de disco entre 2 y
3 kpc (discos mayores en el filtro azul), siendo casos menos frecuentes los discos
muy pequefios o muy grandes.

— La diferencia entre los niveles de brillo superficial del bulbo y del disco en ambas
bandas es del orden del color medio B —7, alrededor de 0.5™, como cabia esperar de
acuerdo con los datos medios de color de espirales que se encuentran en Fukugita
et al. (1995).
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4.3.2. Parametros geométricos

Una vez analizados los pardmetros que describen el bulbo y el disco de las galaxias
UCM, nos ocupamos en esta seccion de caracterizar pardmetros geométricos globales de

nuestros objetos en la banda B de Johnson.
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Figura 4.5: Histograma de las inclinaciones galacticas calculadas con la ecuacién 4.12 a partir de las eliptici-

dades medidas en las isofotas mds externas.

La figura 4.5 muestra la distribucién de inclinaciones de las galaxias de la muestra
UCM calculadas con la ecuacién 4.12. Los histogramas en las bandas B y r son muy pare-
cidos, quizds con una menor frecuencia de objetos muy inclinados en el estudio de Vito-
res (1994) que, recordamos, s6lo incluia 155 galaxias de las 191 que componen la muestra
UCM completa. Atn asi, existe en ambas bandas una deficiencia de galaxias con alta in-
clinacién. Estos objetos, en los que la linea de visién es casi paralela al disco galdctico,
presentarian una mayor extincién que atenuaria la emisiéon proveniente de las regiones
de formacién estelar, siendo menos probable su deteccién con la técnica utilizada por
la Exploracion UCM. En algunas de estas galaxias incluso son visibles bandas de polvo
tacilmente reconocibles por una atenuacion en las imagenes de banda ancha, sobre todo
en la banda B (véase, por ejemplo, UCMO0018+2218, UCM0044+-2246 o0 UCM2255+1654).

En la figura 4.6 se representan los histogramas del didmetro de la isofota de nivel
24.5 mag arcsec™2 (Day5) y el radio efectivo (R.), ambos en kpc. El didmetro promedio
(mediano) de las galaxias UCM es 16 + 9 kpc (13 kpc). La comparacién con los datos del
otro filtro 6ptico con el que contamos se ha establecido midiendo el didmetro de la isofota

2

de 24 mag arcsec™ - enr, ya que estard mds cerca de la isofota 24.5 en el azul que la propia
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2 enel rojo, asumiendo un color medio B — r ~ 0.5. El radio efectivo

de 24.5 mag arcsec
medio (mediano) R, es 2.6 £+ 1.6 kpc (2.3 kpc), lo que pone de manifiesto el alto grado
de concentracion luminosa que tienen nuestros objetos, que en su mayoria presentan una

emisioén circumnuclear importante (véase capitulo 5).
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Figura 4.6: Histogramas de los pardmetros geométricos de las galaxias UCM: didmetro de la isofota de
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la isofota 24.5 (inferior-izquierda) y efectivo (inferior-derecha). Los brillos han sido corregidos de extincién
Gal4ctica.

Cuando se comparan los resultados de este trabajo con los datos de la banda r, se
comprueba que nuestras galaxias son mds extensas en el azul, en el sentido de que mues-
tran radios efectivos y didmetros mayores. Este hecho, intimamente relacionado con la
tendencia de las zonas mds exteriores a tener un color mds azul (y, por tanto, poblaciones
mas jovenes), ha sido comtinmente observado en galaxias espirales normales (de Jong
1996¢, Jansen et al. 2000b).

Finalmente, la figura 4.6 también muestra los histogramas de los brillos superficia-
les medios dentro de la isofota de 24.5 mag arcsec 2 y la efectiva, con el propésito de
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caracterizar la distribuciéon de luminosidad de la galaxia como un todo. La muestra UCM
presenta unos valores medios (medianos) < p¢ >= 21.0£0.9 (21.0) y < p§, 5 >= 22.3£0.5
(22.3), ambas cantidades en mag arcsec~2. Estos brillos superficiales medios son del or-
den de lo esperado para galaxias espirales normales (Doi et al. 1993). La diferencia entre
estos valores y los andlogos de la banda r de Gunn (~ 0.5™) es, de nuevo, cercana al color
tipico de espirales (Fukugita et al. 1995).

4.3.3. Indices de concentracién y coeficiente de asimetria

En la siguiente figura, numerada como 4.7, se muestran los diagramas de frecuencia
de los indices de concentracién. Los valores medios (medianos) son ¢;,=0.41+0.11 (0.40),
¢31=3.4%1.0 (3.2) y €42=3.3£0.7 (3.2). Todos ellos son valores tipicos de galaxias espirales,
correspondiendo aproximadamente a un tipo morfolégico Sb (Doi et al. 1993, Gavazzi
et al. 1990, Kent 1985, respectivamente para cada indice de concentracién). Estos valores
medios son mds altos que los medidos en las imdgenes r, es decir, la luminosidad en el
azul parece estar mds concentrada en las regiones internas que la luminosidad en el rojo,

aun cuando la emision total de la galaxia es mds extensa en el filtro B.

La figura 4.7 representa también el histograma del coeficiente de asimetria para
la muestra UCM. La distribucién estd dominada por galaxias de asimetria intermedia,
con la media (mediana) en 0.10£0.08 (0.09), menor que el valor encontrado por Bershady
et al. (2000) para una muestra de galaxias normales locales. Esto puede ser debido bien a
una diferencia en el cdlculo de A o bien a que su muestra estd compuesta por objetos ex-
tensos y brillantes con multiples componentes asimétricas. Ademas, el clculo del indice
de asimetria estd fuertemente influido por la resolucién espacial de las imdgenes y, por

tanto, por la distancia a la que se encuentra cada objeto.

Los resultados alcanzados para este indice son los esperados para espirales que tie-
nen un cierto eje de simetria (el de rotacién) aunque presentan estructuras como brazos,
barras o regiones HII que hacen aumentar el valor del coeficiente A. Es de destacar la
ausencia de objetos muy simétricos, que se asociarian a galaxias elipticas, no presentes
en nuestra muestra ya que las galaxias UCM son sistemas con formacion estelar activa y

relativamente importante, y las elipticas se caracterizan por su quiescencia.

Todos los valores medios de los pardmetros descritos en esta seccién y las dos an-

teriores se han resumido en la tabla 4.4, junto con las estadisticas de la banda 7.
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Figura 4.7: Histogramas de los indices de concentracién y asimetria para las galaxias de la muestra UCM.

4.3.4. Clasificacién morfolégica

Los pardmetros de caracterizacién del bulbo y del disco, de concentracién y de
asimetria descritos en la seccién anterior fueron calculados con el objetivo de realizar una
clasificacién morfoldgica de la muestra UCM. En esta secciéon abordaremos este problema
usando 5 criterios de segregacién, que ya fueron utilizados por Vitores et al. (1996a) con
las imédgenes de las galaxias en banda r de Gunn. La aplicacién de estos 5 criterios a los
datos en la banda B de Johnson hace posible una comparacién directa de resultados entre
diferentes zonas espectrales. Ademas, algunas de las galaxias UCM, en concreto, un 15 %
de la muestra total, no entraron en el estudio de Vitores et al. (1996a) y han sido ahora

clasificadas por primera vez.

Los 5 criterios que han sido utilizados para analizar la morfologia de las galaxias
UCM se basan en los siguientes pardmetros y relaciones:

— La correlacién entre la razén B/T, definida en la ecuacién 4.11, y el tipo de Hubble.
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Tabla 4.4: Estadisticas (media, mediana y desviacién tipica) de los parametros fotométricos en las bandas B

de Johnson y r de Gunn (entre paréntesis) de las galaxias de la Exploracién UCM. Las escalas estdn en kpc y

los brillos superficiales en mag arcsec™>.

Pardmetros simbolo media desv. tip. = mediana
Magnitudes

magnitud aparente mp 16.1 (15.5) 1.0 (1.0) 16.1 (15.4)
magnitud absoluta Mpg —19.4(-20.0) 1.1(1.2) -—-19.4(-20.1)
Parametros B+D

razon bulbo-disco B/D 0.52(0.95) 0.98(1.17) 0.12(0.50)
razon bulbo-total B/T 0.21(0.37) 0.24(0.25) 0.11(0.33)
brillo superficial efectivo del bulbo e 22.7 (22.4) 2.3(1.7) 224 (22.4)
radio efectivo del bulbo Te 1.8 (2.1) 2.2 (1.8) 0.8 (1.5)
brillo superficial central del disco de cara 1§ 21.2(20.4) 1.7 (1.1) 21.2(20.2)
escala exponencial del disco ds 3.6 (2.1) 3.0 (1.6) 2.7 (1.7)
Parametros geométricos

didmetro de la isofota de 24.5 Day 5 16 (13) 9(7) 13 (11)
Parametros fotométricos medios

radio efectivo R, 2.6 (2.4) 1.6 (1.3) 2.3(2.0)
brillo superficial efectivo medio < pé > 21.0 (20.4) 0.9 (0.7) 21.0 (20.4)

brillo superficial medio en la isofota 24.5 < pu$, 5 > 22.3(22.0) 0.5(0.4) 22.3(22.1)
Indices de concentracién

indice de concentracién (o = 0.3) Cin 0.41(0.48) 0.11(0.10) 0.40 (0.48)
indice de concentracién c31 3.4(3.2) 1.0 (0.9) 3.2 (3.0
indice de concentracion Cq2 3.3(3.1) 0.7 (0.6) 3.2(3.0)
Coeficiente de asimetria

coeficiente de asimetria A 0.10 (-) 0.08 (-) 0.09 (-)

Esta correlacion fue estudiada por Kent (1985, figura namero 6) para una muestra
de galaxias brillantes en un filtro rojo. Se ha asumido que el comportamiento de

esta correlacion es similar en el caso de un filtro azul como el que nos ocupa.

— La dependencia del tipo morfolégico con la posicién en el plano definido por el
indice de concentracion c;, () y el brillo superficial medio < u$, 5 >, estudiada
por primera vez por Doi et al. (1993), los cuales argumentan que este criterio es

précticamente insensible a la banda de observacién.

— La correlacién entre el indice de concentracién c3; y el tipo de Hubble, estudiada
por Gavazzi et al. (1990, figura 4b).

— Las dependencia del tipo morfolégico con el indice de concentracién c42, estableci-
da por Kent (1985, figura 11).

— La correlacion entre el brillo superficial medio efectivo < p¢ >, y el tipo de Hubble
(Kent 1985, figura 13). Debido a que en este estudio se usaron datos tomados en una
banda en el rojo, se adopt6 una correccién media de 0.5 (Fukugita et al. 1995).
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Figura 4.8: Histogramas de la razén B/T y del brillo superficial efectivo medio corregido de extincién
Galactica de acuerdo con el tipo final de Hubble asignado a cada galaxia. Ambos pardmetros estan correla-
cionados con el tipo de Hubble segtin lo argumentado por Kent (1985).

Asimismo, el proceso de clasificacién fue complementado con una inspeccién vi-
sual de cada galaxia.

Los 5 criterios anteriores (mds la inspeccién visual) fueron utilizados para clasificar
las galaxias en los siguientes tipos morfoldgicos: SO, Sa, Sb, Sc+ (tipo Sc 0 maés tardio)
e Irr, afiadiendo a la clasificacion de Hubble tipica la clase BCD, que fue comprobada
utilizando la informacién espectroscépica de Gallego et al. (1996). Algunas galaxias pre-
sentaban grandes distorsiones debido a interacciones, haciendo imposible la clasificaciéon
en la secuencia de Hubble, y estdn sefialadas en la tabla de resultados como un tipo pro-
pio (INTER). Es importante recalcar que este tipo no incluye todas las galaxias que han

sufrido interacciones recientes, sino s6lo aquellas que estan tan perturbadas que impo-
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Figura 4.9: Histogramas de los indices de concentracién c42 y c31, correlacionados con el tipo morfolégico de
acuerdo con Kent (1985) y Gavazzi et al. (1990).

sibilitan la clasificacion normal. Ademds, se marcaron las galaxias con barras o anillos
detectables visualmente.

El tipo de Hubble final de cada galaxia se establecié como aquel en el que la ma-
yoria de criterios coincidian. Este método no es totalmente objetivo y este hecho consti-
tuye el motivo fundamental de discrepancia entre la clasificacién efectuada con los datos
r de Gunn y los que se presentan en este trabajo referentes al filtro B de Johnson. Estas
diferencias son del orden de un tipo de Hubble y resultan representativas de las incerti-

dumbres con las que cuenta el método de clasificacién.

La tabla 4.5 detalla los resultados obtenidos para todas las galaxias en cada uno de
los criterios descritos y el tipo final asumido; por completitud, se adjuntan también los
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de tipo de Hubble temprano (por encima de la linea) y tardio (por debajo de la linea), como argumenta Doi
et al. (1993).

resultados de la clasificacion morfolégica en el filtro r de Gunn.

Las figuras 4.8, 4.9 y 4.10 muestran los histogramas y los diagramas de los cinco
criterios utilizados en la clasificacion; en estos gréficos se puede apreciar la tendencia
general de cada pardmetro con el tipo de Hubble, aunque la dispersién es alta y se super-
ponen distintos tipos. Las estadisticas se adjuntan en la tabla 4.7.

En la tabla 4.6 se especifican las frecuencias de galaxias en cada tipo morfoldgico,
tanto para la clasificacion realizada a través de los datos en el filtro B de Johnson como
para el r de Gunn. Un total de 35 galaxias fueron clasificadas de distinta manera en ambos
filtros, aunque las diferencias siempre son de un tipo de Hubble a uno de los contiguos
(excepto en el caso de UCM2316+2028). Basdndonos en los datos B, un 65 % de la mues-
tra total esta clasificada como tipo Sb 0 més tardio (61 % en el caso de ). El porcentaje de
galaxias barradas es muy similar en ambos filtros (9 % en el B de Johnson, yun8 % enel r
de Gunn); la mayorfa de ellas son espirales tardias (47 % son Sb y 35 % Sc+). Se marcaron
un total de 6 galaxias como claros sistemas en interaccién (3 %), aunque existe un niimero
mayor de objetos con colas o estructuras que pueden ser fruto de una interaccién. Las ga-
laxias Seyfert 1 (6 objetos) estan clasificadas como S0, excepto una (UCMO0003+4-1955) que
es demasiado brillante y no pudo ser tipificada (aunque NED establece un tipo S0/a).
Las galaxias Seyfert 2 de la muestra fueron clasificadas como Sa (1 objeto), Sb (3 objetos)
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Tabla 4.5: Clasificacién morfolégica de las galaxias de la muestra UCM. Las columnas muestran: (1) Nombre
UCM. (2)-(6) Tipos morfolégicos asignados de acuerdo a los 5 criterios decritos en el texto. (7) Tipo mor-
folégico final asignado a partir de los datos en la banda B. (8) Tipo de Hubble final asignado a partir de
datos en la banda r (Vitores et al. 1996a).

Galaxia  B/T cinp-< pSs5 > €31 ca2 < pt> MphT(B) MphT (r)
1) () ©) 4) (5) (6) () (8)

0000+2140 Sb Sa Sa S0-Sa Sb  INTER (Sa) -
000341955 - - - - - xxx (Sy1) -
000342200  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
0003+2215  Sc+ Sb-Sc+ Sb-Sc+  Sc+ Sc+ Sc+ -
0005+1802  Sc+ Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sb Sb -
000642332  Sc+ Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb -
0013+1942  Sc+ Sb-Sc+ Sb Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
0014+1748  Sc+ Sb-Sc+ Sb-Sc Sc+ Sc+ SBb SBb
0014+1829 SO Sa S0-Sa Sb-Sbc Sa Sa Sa
001542212 S0-Sa S0-Sa S0 Sb  Sa-Sab Sa Sa
001741942  Sc+ Sc+-Irr Sc+-Irr Sc+-Irr Sc+ Sc+ Sc+
001742148  Sc+ Sa-Sb S0 Sa-Sab Sa-Sab Sa -
001842216  Sa Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sa-Sab Sb Sb
0018+2218 Sb-Sc+ Sb Sb-Sc Sc+ Sc+ Sb -
0019+2201 S0-Sa Sa-Sb SO Sb  Sb-Sc+ Sb Sc+
0022+2049  Sc+ Sa-Sb Sb Sc+ Sa-Sab Sb Sb
002341908 - Sc+ Sc+ Sc+  Sa-Sab Sc+ -
003442119  Sc+ S Sa Sc+ Sc+ SBc+ -
003742226  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ SBc+ -
003842259  Sc+ Sb-Sc Sb-Sc Sc+  Sb-Sc+ Sb Sa
003940054 - Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ -
0040—0023  Sc+ Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sc+ -
004040220  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+  Sa-Sb Sc+ Sb
004040257 - Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sa-Sab Sb Sc+
004042312  Sc+ Sb Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sc+ -
0041+0134 Sb-Sbc Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ -
0043—0159 Sb-Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ -
0043+0245  Sc+ Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sa-Sab Sc+ -
0044+2246 Sb-Sc Sb Sc+ Sc+ Sc+ Sb Sb
0045+2206 - SO Sc+ Sc+ S0 INTER -
0047-0213 E S0 S0 S0 S0-Sa S0 Sa
004742051  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sb Sc+ Sc+
0047+2413 S0-Sb Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sb Sa Sa
004742414  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sa Sc+ -
0049—-0006 - Sc+ E E Sc+ BCD BCD

004940017 E S0-Sa S0-Sa  Sb-Sc+  Sc+ Sb Sc+
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Tabla 4.5: Continuacién.

Galaxia  B/T cin-< pt§45 > 31 ci2 < pué> MphT (B) MphT (r)
1) 2 ®) 4) () (6) @) 8)

0049—-0045 Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sb Sb -
005040005 E S0-Sa S0-Sa  Sc+  Sa-Sb Sa Sa
0050+2114 - S0-Sa Sa Sa SO Sa Sa
0051+2430 E S0-Sa S0-Sa  Sb-Sc Sb Sa -
0054—0133  Sc+ Sc+ Sa-Sb Sb-Sc+ Sb-Sc+ Sb -
005442337  Sc+ Sa-Sb S0-Sa Sb Sc+ Sc+ -
005640043 - Sb-Sc+ Sc+ Sc+ Sa-Sab Sb Sc+
0056+0044  Sc+ Sa-Sc+ Sa-Sb Sb-Sc+  Sc+ Irr Irr
0119+2156 Sb-Sc Sb Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sb Sc+
012142137 - Sc+-Sb Sb-Sc+  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+

0129+2109 Sc+ Sc+-Irr Sc+ Sc+  Sb-Sc+ SBc+ -
013442257 Sb-Sc Sb-Sc+ Sa-Sb Sb-Sc+ Sb-Sc+ Sb -

0135+2242 E Sa SO S0-Sa Sb SO SO
013842216 - Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ -
014142220 Sb-Sbc Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sa Sa Sb
0142+2137  Sc+ Sb Sa-Sb  Sc+ Sc+ SBb SBb
0144+2519 - Sc+ Sc+ Sc+’ Sc+ SBc+ SB(r)
014742309 SO Sa Sa-Sb  Sc+ Sb Sa Sa
014842124 SO Sc+ S0-Sa Sb-Sbc Sb-Sbc BCD BCD
015042032 - Sb-Sc+ Sb-Sc+  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
0156+2410 - Sc+ Sb Sc+  Sa-Sb Sb Sc+
015742102 - Sc+ Sc+ Sc+ Sa Sb Sb
015742413  Sc+ Sb-Sc+ Sb-Sc+  Sc+ Sb Sc+ Sc+
0159+2326  Sc+ Sc+ Sb Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
0159+2354 - Sb-Sc+ Sb Sc+ Sb Sb Sa
124642727  Sc+ Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Irr -
124742701  Sc+ Sb-Sc+ Sb-Sc+  Sc+ Sb Sc+ Sc+
124842912  Sc+ Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ SBb -
125342756 Sa-Sb Sa Sa-Sb  Sc+  Sa-Sb Sa Sa
125442740 - S0-Sa Sb-Sc Sc+ Sb Sb Sa
125442802  Sc+ Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
125542734 - Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Irr
125542819 - Sb Sb  Sb-Sc+  Sc+ Sb Sb
125543125 - S0-Sa S0 Sa Sa Sa Sa
125642701  Sc+ Sb Sb-Sc+  Sb+ Sc+ Sc+ Irr
125642717 SO S0 S0 Sa-SO0a  Sc+ S0 -
125642722  Sc+ Sc+-Sb Sb-Sc+  Sc+ Sb Sc+ Sc+

125642732 S0-Sa S0-Sa S0-Sa Sb-Sc+ Sb-Sc+ INTER (Sa) -
125642754 E Sa-Sb S0-Sa Sb-Sbc Sa-Sb Sa Sa
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Tabla 4.5: Continuacién.

Galaxia  B/T cin-< pSs5 >  c31 ci2 < pe> MphT (B) MphT (r)
1) 2 ®) (4) (5) (6) @) )

125642823 Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
125642910 E Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
125742808 S0-Sa Sb Sa-Sb  Sc+  Sa-Sb Sb Sa
125842754  Sa Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
125942755 S0-Sa Sa-Sb S0-Sa Sb-Sbc S0-Sa Sa Sa
125942934 - Sa-Sb Sc+ Sc+ Sb Sb Sb
125943011 Sa-Sab S0-Sa S0  Sb-Sbc S0-S0Oa Sa Sa
130042907  Sa Sa-Sb S0 Sb Sb Sa Sb
1301+2904 Sa-Sb Sb-Sc+ Sa Sc+ Sc+ Sb Sb
1302+2853  Sc+ Sa-Sb Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sbc Sb Sa
130243032 S0-Sa Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sa Sa -
130342908  Sc+ Sa-Sb Sc+ Sc+ Sc+ Irr Irr
130442808  Sc+ Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sb Sa
130442818  Sc+ Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
1304+2830 Sa-Sb Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ BCD BCD
130442907  Sb Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sc+ Irr Irr
130642938 Sa-Sab Sb-Sc+ Sa Sc+ Sa SBb Sb
130643111  Sc+ Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
130742910  Sc+ Sb-Sc+ S0-Sa  Sc+ Sc+ SBb SBb
130842950 - Sb Sb Sc+ Sc+ SBb SBb
130842958  Sc+ Sb-Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
131043027 Sb-Sbc Sa-Sb Sa-Sb Sb-Sc+  Sb Sb Sa
131242954 - Sb-Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
131243040 Sb Sa-Sb Sa Sb Sa Sa Sa
131342938 S0-Sa Sa Sa Sc+ S0 Sa Sa
131442827 - S0-Sa Sa  Sb-Sc+ S0-Sa Sa Sa
132042727  Sc+ Sa Sb-Sc+ Sc+  Sa-Sb Sb Sb
132442651  Sa S0-Sa S0 E E INTER -
1324+2926 SO Sa S0 S0-Sa Sb BCD BCD
133142900 - Sa-Sb Sa-Sb  Sc+-Sb  Sb-Sc+ BCD BCD
142842727  Sc+ Sb-Sc+ Sb Sc+ Sa-Sab Irr Sc+
142942645 Sb-Sbc Sb-Sc+ Sb  Sb-Sc+ Sc+ Sb Sc+
143042947 E S0 SO S0-Sa  Sb-Sc+ S0 S0
143142702 S0-Sa Sa-Sb Sb-Sc+ Sb-Sc+ S0-Sa Sa Sb
143142814 Sa-Sb Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sa
143142854 S0-Sa Sa-Sb Sa-Sb  Sc+ Sb Sb Sb
143142947 - Sb S0-Sa Sb-Sbc  Sc+ BCD BCD
143242645 Sb-Sc+ Sb-Sc+ S0-Sa  Sc+ Sc+ SBb SBb

1440+2511 Sb-Sbc Sa-Sb Sa-Sb  Sb-Sc+  Sc+ Sb Sb
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Tabla 4.5: Continuacién.

Galaxia B/T  cin-< péa5 > €31 ci2 < pe> MphT (B) MphT (r)
@) 2 ®) 4) () (6) @) )

1440+2521IN  Sb Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sa
1440+2521S - Sa S0-Sa Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
14422845 S0 Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
144342548 Sc+ Sb-Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
1443+2714  SO-Sa Sa-Sb S0  Sb-Sbc Sb-Sbc Sa Sa
1443+2844 Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ SBc+ SBc+
1444+2923 E S0 S0 S0-Sa  Sc+ S0 S0
1452+2754  SO-Sa Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
1506+1922  Sb-Sbc Sa-Sb S0-Sa Sb-Sbc  Sb-Sc Sb Sb
1513+2012 Sc+ Sa-Sb S0-Sa  Sc+ S0-Sa Sa SO
1537+2506N Sb-Sc+ Sb-Sc+ S0-Sa Sb-Sbc  Sb SBb SBb
1537425065 E Sb-Sc+ S0-Sa  Sb-Sc Sa SBa SBa
155741423 Sc+ Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
1612+1308 - Sa-Sb Sb-Sc+ Sc+  Sa-Sab BCD BCD
164642725 - Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
164742727 - Sa-Sb Sc+ Sc+  Sa-Sb Sb Sa
164742729 Sc+ Sa-Sb Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sbc Sb Sb
164742950  Sb-Sc+ Sc+ Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
164842855 S0 Sa Sa-Sb  Sc+  S0-Sa Sa Sa
1653+2644  Sa-Sb S0-Sa S0 S0-Sa  S0-Sa INTER (Sa) -
1654+2812 Sc+ Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
1655+2755  Sb-Sc+ Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sc+ Sb
165642744 - SO S0-Sa Sb Sa Sa Sa
1657+2901 - Sc+ Sb-Sc+  Sc+ Sab Sb Sc+
1659+2928  Sa-Sb Sa S0 S0-Sa Sb SBO SBO
1701+3131 S0-Sa S0 SO S0-Sa  S0-Sa S0 SO
223842308  S0-SOa Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sa-Sbce Sa(r) Sa
223941959  S0-SOa S0-S0a S0-S0a E-SOa S0-SOa SO S0
224942149  Sa-Sbc Sa-Sb Sa-Sb  Sb-Sbc  Sb-Sbc Sb Sa
225042427  Sb-Sc+ Sa-Sb E-SOa E-SOa E-SOa Sa Sa
225142352 Sc+ Sc+-Irr Sc-Irr  Sc+-Irr  S0-S0Oa Sc+ Sc+
225342219 Sc+ Sa-Sc+ Sa-Sb  Sc+ S0-Sa Sa Sa
2255+1654 Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
225541926 Sa-Sc Sb Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sb Sc+
22554+1930N S0-S0a Sa-Sb Sa-Sb  Sb-Sc¢  Sa-Sb Sb Sb
22554+1930S  Sb-Sc Sa-Sc Sa-Sc  Sb-Sc  S0-SOa Sb Sb
2256+2001 Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
225741606 E Sa S0-Sa Sb E S0 -

22574-2438 E E E Sb E SO S0
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Tabla 4.5: Continuacion.
Galaxia B|T  cin-< p§45 > €31 ca2 < pé> MphT (B) MphT (r)

1) 2) 3) 4) ©®) (6) (7) 8)
225841920 - Sa-Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sb Sc+ Sc+
230042015 - Sb-Sc+ Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
2302+42053E  S0-Sb Sa-Sb Sa-Sb  Sb-Sc  Sb-Sc Sb Sb
2302+42053W E Sa-Sb S0-Sa Sb-Sc  Sc+ Sb Sb
230341702 Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
2303+1856 - Sa-Sb S0-Sa Sb Sa-Sb Sa Sa
2304+1621 Sa Sa-Sb SO E Sc+ Sa Sa
2304+1640 - Sa-Sb S0-Sa Sb Sb BCD BCD
230741947 S0-Sa Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
231041800 Sa Sc+ Sa Sb-Sc+ Sb Sb Sc+
231242204 E S0-Sa SO Sb Sb Sa -
231341841 - Sb Sa-Sb  Sc+  Sb-Sc+ Sb Sb
231342517  Sb-Sc+ Sa SO Sb Sa Sa -
231541923  Sb-Sbc Sa Sa  Sb-Sbc Sb-Sbc Sb Sa
231642028 - S0-Sa S0-Sa Sb-Sbc S0-S0a Sa Sc+
231642457  Sb-Sc+ Sa-Sb SO Sa Sa SBa SBa
231642459 - Sc+ Sa-Sb  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
231742356  Sb-Sbc Sb Sa-Sb  Sc+ Sa-Sab Sa Sa
231942234 Sc+ Sc+ S0 Sb-Sbc Sb Sb Sc+
231942243 S0-Sa S0-Sa SO S0-Sa Sb S0 S0
232042428 Sc+ S0-Sa Sa Sc+ Sb Sa Sa
2321+2149 Sc+ Sc+ Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
232142506 Sc+ Sc+ Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sc+ Sc+
232242218 Sc+ Sb-Sc+ Sb-Sc+  Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
232442448 Sc+ Sc+ Sa Sb Sb Sb Sc+
232542208 - Sc+ Sc+ Sc+ Sc+ SBc+ SBc+
232542318 - S0-Sa Sa-Sb  Sc+ S0-Sa INTER -
232642435 - Sa-Sb Sb-Sc+ Sc+  Sb-Sc+ Sb Sa
2327+42515N  Sb-Sc Sa-Sb Sa-Sb  Sc+  S0-SOa Sb Sb
2327425155  E-SO Sa-Sb S0-Sa  Sc+ E-SO S0 S0
232942427 Sc+ Sb-Sc+ Sb  Sb-Sc+  Sc+ Sb Sb
232942500 Sa S0 E E S0 SO(r) S0(r)
232942512 Sb Sa-Sb SO Sa Sb Sa Sa
233142214 Sb Sa-Sb Sab Sb Sc+ Sb Sb
233342248 Sc+ Sb-Sc+ Sc Sc+ Sc+ Sc+ Sc+
233342359 E Sa S0-Sa Sb Sb S0a SO
234842407 - Sb-Sc+ Sa-Sb Sb-Sc+ Sb-Sc Sa Sa
235142321 E Sb S0-Sa  Sc+ Sb Sb Sb
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y Sc+(3 objetos). Estos resultados son consistentes con los encontrados en la literatura
(véase, por ejemplo, Hunt & Malkan 1999).

Tabla 4.6: Numero de galaxias y porcentaje del total por cada tipo de Hubble de acuer-
do con las clasificaciones en los filtro B de Johnson y r de Gunn.

Filtro SO Sa Sb Sc+ Irr BCD INTER Total

B 14 38 69 50 5 8 6 190
7% 20% 36% 26% 3% 4% 3%
T 12 41 43 46 5 8 — 155

7% 27% 28% 30% 3% 5%

4.3.5. Correlaciones entre parametros

En la dltima seccién de este capitulo describiremos varias correlaciones entre los
pardmetros de fotometria superficial e integrada. Una vez establecida la clasificacion
morfoldgica de las galaxias UCM, uno de nuestros objetivos principales serd construir
diagramas de diagnéstico que puedan servir para tipificar otros objetos de naturaleza
parecida a la de nuestras galaxias, es decir, objetos con formacién estelar prominente.
En este sentido algunas de estas correlaciones ya han sido usadas en clasificaciones de

galaxias a desplazamientos al rojo intermedios (Pascual et al. 2003).

En la figura 4.11 se representan las relaciones entre la magnitud absoluta en B (M p)
y el tamafio de las galaxias (didmetro de la isofota 24.5, D94 5) y también entre Mp y
la distribucién de luminosidad (a través del indice de concentraciéon luminosa c31). En
los dos diagramas se muestra informacién sobre la clasificaciéon morfolégica para cada

galaxia.

En el primer gréfico de los anteriores se puede observar una clara correlacion entre
Mp y Day 5, es decir, la luminosidad total de una galaxia estd intimamente ligada con su

tamario fisico. Un ajuste por minimos cuadrados proporciona la relacién:

log Doy s = (—2.54 4 0.16) + (—0.190 + 0.008) Mz (4.13)

La pendiente de la recta anterior es muy similar al valor esperado para una razén
constante entre la luminosidad y el area (log D = C'— 0.2 M). Por tanto, a pesar de la gran
variedad de tipos morfolégicos y espectroscopicos presentes en la muestra de galaxias,
se observa una uniformidad en el brillo superficial medio, tanto en el filtro B como en el
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Figura 4.11: Arriba: correlacién entre el tamafio de las galaxias UCM (representado por el diametro de la
isofota 24.5, D24.5) y la luminosidad total en B (Mp). Se adjunta un ajuste lineal a los datos. Abajo: indice de
concentracion c; frente a la magnitud absoluta Mp. En los dos paneles, los diferentes simbolos se refieren a
distintos tipos morfolégicos y se adjuntan las incertidumbres tipicas.
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r (Vitores et al. 1996b calcularon una pendiente igual a —0.21 £ 0.01). El ajuste anterior
proporciona un brillo superficial medio de —12.8 mag kpc 2.

En el panel inferior de la figura 4.11 se ha representado la magnitud absoluta en B
frente al indice de concentracién c3;, incluyendo también informacién acerca de los tipos
morfoldgicos de cada galaxia. Queda patente una relacion entre estos parametros: las ga-
laxias de tipos tempranos muestran magnitudes medias brillantes y altos indices de con-
centracién, mientras que en las zonas de bajo indice de concentracién nos encontramos
con la secuencia de galaxias espirales, desde Sa hasta los tipos mds tardios. Finalmente,

las BCD presentan valores de c3; tipicos de espirales, aunque son mas tenues.

Los dos paneles de la siguiente figura han sido construidos a modo de diagramas
de diagnéstico para la clasificacién de galaxias por medio de pardmetros de distribucién
de luminosidad. En ambos se han dibujado las medianas de cada pardmetro para los
diferentes tipos morfolégicos con un circulo relleno (con el nombre de cada tipo) y las
desviaciones tipicas de cada submuestra en cada pardmetro, que corresponden con los
semiejes de las elipses. Estos valores se adjuntan en la tabla 4.7.

El panel superior de la figura 4.12 muestra la segregacion en tipos morfolégicos de
un diagrama de indice de concentracién c;,, frente al parametro de asimetrfa A. Hay una
clara tendencia desde la izquierda (valores de c;, bajos) hacia la derecha (c;,, altos) en tipo
de Hubble decreciente. Las galaxias SO se encuentran en la zona de alta simetria y alto
indice de concentracién. Las BCD también se revelan como objetos muy simétricos. Por
otra parte, las galaxias irregulares quedan diferenciadas del resto por su alta asimetria,
situdndose en la zona superior-izquierda del gréfico; también las galaxias en interaccién
presentan altos indices de asimetria, pero con concentraciones de luminosidad mayores
que las Irr. Finalmente, queda también patente una tendencia en la secuencia de espirales
en cuanto a los valores de A: las galaxias de tipo mds temprano son mds simétricas que las
de tipo més tardio (debido a la presencia de mayor nimero de regiones HII, por ejemplo).

La figura 4.9 mostré que hay una clara correlacién entre los indices de concentra-
cién y el tipo de Hubble. Del mismo modo también se observa una tendencia con el
coeficiente de asimetria. La tabla 4.7 presenta las estadisticas de todos los pardmetros
calculados en este capitulo en funcién del tipo de Hubble.

Por dltimo, en el segundo panel de la figura 4.12 se representa el brillo superfi-
cial efectivo medio frente a la magnitud absoluta en B. Las galaxias de tipos tempranos
aparecen como objetos luminosos y de alto brillo superficial. En cambio, los tipos mds
tardios muestran valores de < u¢ > mds pequefios, aunque no hay una clara diferencia-
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Figura 4.12: Panel superior: indice de concentracién c;, frente a coeficiente de asimetria A. Los diferentes
simbolos se refieren a distintos tipos morfolégicos. Panel inferior: brillo superficial medio efectivo < pg >
frente a magnitud absoluta Mp. Las elipses en ambos paneles muestran los valores medianos y las desvia-
cién tipicas de cada pardmetro para los diferentes tipos de Hubble, y se adjuntan los errores tipicos de cada
pardmetro en la esquina inferior-derecha.



Tabla 4.7: Estadisticas de los parametros fotométricos en el filtro B segtin el tipo morfolégico para las galaxias de la Exploracién UCM.

Pardmetro SO Sa Sb Sc+ Irr BCD INTER
B/T 0.45 +0.29 0.39 + 0.26 0.17 +£0.18 0.03 +0.04 0.07 +£0.12 0.41 4+ 0.36 0.30 +£0.12
0.409:54 0.38)94 0.109:23 0.029:9¢ 0.003:93 0.579:37 0.289:33
Doy s 15+ 6 15+8 17+ 11 18+9 13+2 442 18+7
1218 121§ 1313 172 1314 43 172}
R, 21408 22+1.4 28+1.7 3.3+1.7 2.8+1.0 1.0+ 0.6 2.34+0.9
2.22:4 1.82% 2.312 3.13:3 2.43% 1.04:1 2.12:8
<pSys > 22204055 2217+£0.28 2236 +£0.54 2246 +£0.40  22.734+0.50 2243 +£0.25  22.06 + 0.50
202448 2221%E 223087 24087 2osBll 223485 219984
< ué > 20.32+1.01 20.53+0.47 21.12+0.82 21.45+0.62 21.74+0.92 21.36+0.44  20.01 +0.70
0707  05TRE  nofl 24038 20088 0 gl wmiy
c31 52+1.5 3.8+0.7 3.3+0.6 2.7+0.4 28+0.4 3.4+0.9 49+2.1
5.332 3.7%3 3.23:3 2.722 3.03:4 3.237 4.7%%
C19 4.3 +0.7 3.6 +0.5 3.24+05 2.7+0.3 28+0.4 3.3+0.8 4.0+1.1
4.457 3.53:3 3.23:2 2.732 3.03:3 3.13:2 4158
Cin 0.58 + 0.09 0.49 + 0.06 0.40 + 0.08 0.32 +0.06 0.33 +0.09 0.36 + 0.06 0.56 + 0.07
0.569:53 0.499:54 0.40333 0.329:3¢ 0.319:32 0.379:38 0.587:82
A 0.088 £0.109 0.099 +0.082 0.101 +£0.078 0.105 +0.049 0.219 +0.120 0.055 +0.041 0.196 + 0.092
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cién en Mp. Las galaxias enanas BCD quedan claramente segregadas debido a su baja
luminosidad. Por otro lado, las irregulares y los sistemas en interaccién revelan un brillo

superficial distintivo, en ambos extremos del intervalo observado para toda la muestra.

4.4. Sumario y conclusiones

El presente capitulo ha llevado a cabo un estudio morfolégico de las galaxias de la
Exploraciéon UCM basdndose en datos en la banda B de Johnson. Con dicho andlisis se
completa la caracterizacién de las principales propiedades de la emisién integrada y la
distribucién espacial de la luminosidad en el filtro B de las galaxias de nuestra muestra.

El estudio de la distribuciéon de luz ha incluido el calculo de pardmetros de bulbo
y disco, elipticidad, d&ngulos de posicién, indices de concentracién, radios, brillos super-
ficiales medios y un coeficiente de asimetria. Toda la informacién anterior se us6 para
clasificar morfol6gicamente las galaxias de la Exploracién UCM. Los principales resulta-
dos son:

¥/ Lamuestra de galaxias de la Exploracién UCM estd dominada por espirales de tipo
tardio, con un 65 % del total de tipo Sb o posterior. La clasificacion basada en los
datos en el filtro B presentados en esta memoria de tesis no ha deparado grandes
diferencias con la efectuada a través de los datos en la banda r de Gunn (Vitores
et al. 1996a,b), si bien hay casos particulares con tipificaciones distintas siempre de
un tipo de Hubble a otro contiguo. Ademas, se ha conseguido clasificar un 15 %
maés de la muestra total con respecto al estudio en el filtro .

W Nuestras galaxias presentan discos y tamafios totales menores que los de espirales
normales. Este resultado se une a lo ya expuesto en el capitulo 3, revelando que los
objetos UCM son mds pequefios que las espirales normales quiescentes.

W/ Los valores de los indices de concentracién de las galaxias UCM son marginalmente
mayores en el filtro B que en el r. Este hecho puede ser debido a los brotes circum-
nucleares que estan presentes en gran parte de la muestra (véase Gallego et al. 1996,
y capitulo 5), cuyo efecto en la luminosidad total de la galaxia es mds importante

en la zona azul del espectro que en la roja.

¥ En contraposicién al resultado anterior, las galaxias UCM presentan tamafios tota-
les, medidos a partir de radios efectivos o de las isofotas mds externas, mds extensos
en la banda B que en la 7. Este hecho se relaciona con los colores més azules de las
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poblaciones estelares para radios galacticos altos, comtinmente observados en ga-
laxias espirales (véase, por ejemplo, de Jong 1996c, Jansen et al. 2000b).

W/ Se encontré una correlacion entre el tamafio y la luminosidad. Por tanto, a pesar de
la gran variedad de tipos morfolégicos y espectroscépicos presentes en la Explora-
cion UCM, se observa una uniformidad en el brillo superficial medio, tanto en el

filtro B como en el filtro r.

W/ Finalmente, hemos presentado varios diagramas de diagnéstico que pueden utili-
zarse para clasificar morfoldgicamente y de una manera objetiva galaxias de natu-
raleza parecida a los objetos UCM. Estos gréficos combinan informacién acerca de

luminosidad, concentracién de luz y asimetria en la emision.
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CAPITULO

Andlisis espacial de la emisiéon Ha de
las galaxias UCM

En este capitulo nos ocuparemos del andlisis de la distribucién espacial y de la in-
tensidad de la formacion estelar en las galaxias de la Exploracién UCM, usando para esta
caracterizacion observaciones fotométricas en la regién de la linea de emisién nebular
Ha. La memoria de este trabajo comenzara con la exposicién de los objetivos fundamen-
tales del proyecto, seguido de una descripcién detallada de las observaciones y de las
técnicas de reduccion y calibracién de los datos. Posteriormente se presentaradn e inter-

pretardn los resultados.

5.1. Objetivos del estudio

De manera paralela a la caracterizacion de la muestra de galaxias con formacién es-
telar de la Exploracién UCM en filtros anchos en el &mbito del 6ptico e infrarrojo cercano,
se llevé a cabo un andlisis detallado de los brotes de formacion estelar a través de imége-
nes de banda estrecha en la zona de la linea nebular He, desplazada hacia el rojo en cada
objeto de acuerdo a su valor de z. Dado que la principal caracteristica de nuestra muestra
es la formacion estelar atipicamente alta en comparacién con galaxias normales locales,

119
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el estudio de la localizacién e intensidad de las regiones de formacion estelar surge de
forma natural como el siguiente paso en la caracterizacién de las galaxias UCM.

Las observaciones fotométricas en la linea de emisién He, junto con observaciones
fotométricas y espectroscépicas complementarias en un amplio rango de longitudes de
onda, son esenciales para estudiar en profundidad los pardmetros involucrados en la for-
macion estelar en galaxias, tema clave en el andlisis de la evolucién temporal de estructu-
ras en el Universo, y que toma especial relevancia para galaxias a alto desplazamiento al
rojo, dominadas en su mayoria por una formacién estelar violenta. Este objetivo resulta
mas facil de acometer en galaxias cercanas donde se pueden obtener imdgenes de mayor
resolucién espacial y con un coste en tiempo de observacion menor que el necesario para
galaxias distantes (Gallego 1998, Conselice et al. 2000a).

Como se mencioné en la introduccién de la presente memoria de tesis, el estudio
de las propiedades estructurales de la formacién estelar reciente en galaxias comenzd, de
una manera sistemdtica y extendida, con el trabajo de Kennicutt (1983). En este articulo se
hizo uso de la emisién nebular de la linea de recombinaciéon Ha (contaminada de [NII])
como trazador de una poblacion de estrellas jévenes y calientes responsables del calenta-
miento e ionizacién del gas. Este estudio, llevado a cabo con galaxias espirales cercanas y
mads o menos relajadas, ha sido complementado por otros autores para muestras de natu-
raleza variada (Gavazzi et al. 1998, Iglesias-Pdramo & Vilchez 1999, Hameed & Devereux
1999, Conselice et al. 2000b, Chitre & Joshi 2001). En el presente proyecto se ha llevado
a cabo, por primera vez en la literatura, un estudio de la emision Ha de una muestra
completa de galaxias con formacion estelar seleccionadas por su emisién en dicha linea

de recombinacion.

Los principales objetivos del trabajo descrito en este capitulo son:

e Complementar las observaciones espectroscpicas de la muestra UCM (Gallego
et al. 1996), que facilitaron informacién acerca de la zona abarcada por las rendijas,
cuyo tamafio es muy limitado e impide obtener resultados con resolucién espacial.
Extrapolar los resultados espectroscépicos obtenidos con una apertura finita a toda
la galaxia exige correcciones de apertura muy poco fiables. En efecto, algunas de
las observaciones espectroscépicas pueden estar dominadas por emisién nuclear!
y/o haber perdido grandes regiones HII en el disco. Ademads, un nticleo muy bri-

llante puede derivar en la sobrestimacién de la emisién integrada de la galaxia (si

"En este capitulo nos referiremos a los brotes localizados en las zonas mas internas de la galaxia como
nucleares (sin ninguna relacién con actividad nuclear, AGN).
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se efecttia una correccién de apertura).

e Obtener informacién acerca de la localizacién de los brotes de formacion estelar
dentro de cada objeto, asi como de su intensidad. Este estudio nos ayudard a com-
prender los factores involucrados en la formacién de estrellas en galaxias, lo que
permite hacer una comparacion directa con galaxias a desplazamientos al rojo ma-
yores, muchas de ellas dominadas por brotes de formacioén estelar.

e Analizar la relacién de dichos brotes con las propiedades de la poblacién estelar
maés evolucionada presente en la galaxia, es decir, estudiar la historia de la forma-
cién estelar de cada objeto y su posible influencia en las propiedades del brote de
formacion estelar més reciente, que es el que hemos detectado gracias a la linea de

emision nebular Ha.

e Estudiar la naturaleza de la emisién He, delimitando las propiedades del gas di-
fuso ionizado (DIG) en las galaxias UCM. Esta componente del gas interestelar fue
inicialmente estudiada por Reynolds (1990), y su caracterizacioén es esencial para
comprender los procesos de transporte y absorcion de fotones ionizantes en regio-
nes HII (véase, por ejemplo, Wang et al. 1997, Hoopes et al. 2001).

e Comparar las propiedades de la poblacién estelar mds joven dentro de las galaxias
UCM derivadas a partir de distintos estimadores de la formacién estelar, cubrien-
do distintas zonas del espectro, desde el radio hasta el infrarrojo lejano. Con ello
podemos evaluar el efecto del polvo en la formacién estelar de nuestras galaxias.

5.2. La muestra de galaxias

El estudio de la distribucion espacial de la emision Ha que describiremos en este
capitulo fue llevado a cabo para una submuestra de galaxias escogida de las Listas I y II
de la Exploracién UCM (Zamorano et al. 1994, 1996). Las exigentes necesidades de tiempo
de observacion que implicaba este proyecto obligé a una selecciéon cuidadosa de galaxias
de entre los 191 objetos (176 si excluimos las AGN) que conforman las dos primeras listas
de la UCM.

La seleccién se efectu6 siguiendo dos criterios bien definidos:

— Todos los tipos espectroscopicos estudiados en Gallego et al. (1996) debian estar re-
presentados en la misma proporciéon que en la muestra total. De esta clasificacion
excluimos las AGN puesto que no era posible separar la componente de actividad
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nuclear de la emision por parte de brotes de formacion estelar (que suelen convivir
en este tipo de galaxias con el ntcleo activo). El tipo espectroscépico esta correla-
cionado con otras propiedades, tanto observacionales (anchura equivalente de He)
como derivadas (extincién o metalicidad), por lo que la inclusién de todos los tipos
aseguraba la posibilidad de analizar diferentes ambientes de formacién estelar.

La distribucién en luminosidad Ha de las galaxias seleccionadas en este estudio
debia ser equivalente a la de la muestra UCM completa. Esto permitia seguir consi-
derando la submuestra como estadisticamente representativa y poder aplicar co-
rrecciones de completitud para calcular una funcién de luminosidad basada en
imédgenes Ha. En este sentido cabian dos posibilidades: (1) seleccionar las gala-
xias més brillantes de modo que la submuestra sigue siendo completa pero con una
magnitud limite mds brillante; (2) seleccionar galaxias de todas las luminosidades
en igual proporcién que en la muestra completa, estudiando la completitud de la
submuestra con respecto a la exploracién completa en intervalos de luminosidad.

Esta dltima fue la forma de seleccién de galaxias elegida.

1 ] ! o

0 0.5 1 1.5 2 2.5 S5 40 41 42
logEW(Ha+[NII])} log[L(Ha)]

Figura 5.1: Comparacién de las distribuciones de EW (Ha+[N1I]) y L(Ha) dela muestra observada en ima-
gen Ha (en gris) con respecto al total de la muestra UCM, Listas I y II (en negro). Las anchuras equivalentes

estan en A y las luminosidades en erg s~*.

1

Siguiendo los dos criterios mencionados se construyeron tres submuestras de ~40,

~80 y ~100 objetos, cada una de ellas con un grado de completitud mayor que la prece-

dente. Finalmente se lograron observar 87 galaxias, 79 de ellas con calibracién en flujo, lo

que supone un ~ 45 % de la muestra total de 176 galaxias (excluyendo los 15 AGNss).

La figura 5.1 muestra las distribuciones en anchura equivalente de las lineas Ha

43
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y [NII]JAX6548,6584 EW (Ha + [NII]), y en luminosidad Ha [L(Ha)] de la submuestra
observada en imagen Ha y el total de galaxias UCM. Usando un test de Kolmogorov-
Smirnov sobre los datos de EW (Ha + [NII]) se estim6 la probabilidad de que la sub-
muestra de 79 objetos sea representativa de toda la Exploraciéon UCM, obteniendo un
valor del 82 %. La EW (Ha + [NII]) estd intimamente ligada con la clasificaciéon espec-
troscopica (Gallego et al. 1997), por lo que esta probabilidad asegura el buen muestreado
de nuestra galaxias en el primer criterio mencionado. El mismo test, esta vez aplicado

sobre las luminosidades He, proporciona una probabilidad del 98 %.

Ademas de la lista de 79 objetos también se observaron 9 objetos més, aunque no
se ha conseguido calibracién en flujo hasta la fecha. Por completitud, mostraremos sus
imagenes Ha en las fichas del final de esta memoria, aunque no se han tenido en cuenta

en las discusiones sobre resultados entabladas en este capitulo.

5.3. Observaciones

La muestra seleccionada de 79 galaxias fue observada en 3 camparias de obser-
vacién y 2 noches de servicio en el Nordic Optical Telescope (NOT) del Observatorio del
Roque de los Muchachos, en La Palma, Espafia (ORM) y 2 camparias en el telescopio de
2.2 metros del Observatorio Hipano-Alemdn de Calar Alto, en Almeria, Espafia. (CAHA),
sumando un total de 20 noches de observacion (en 2 de las cuales no se obtuvieron imége-
nes debido al mal tiempo). Los datos principales de cada una de las campanias se facilitan
en la tabla 5.1.

Tabla 5.1: Diario de las observaciones Ha de las galaxias UCM. Las columnas detallan: (1) Nombre del
telescopio. (2) Fechas de las observaciones. (3) Instrumento utilizado (todos equipados con un detector CCD
Loral 2kx2k). (4) Escala de la cdmara (en arcsec pixel ™!). (5) Ntumero de galaxias observadas (o calibradas)
en la campafia. (6) Condiciones atmosféricas.

Telesc./Observ. Fechas Instrumento Escala No. gal Condiciones
(1) (2) ©) 4) ©) (6)
NOT (servicio) 13 Jul 1999 HiRAC 0.110 2 fotométrico
22m CAHA  27-28 Dic 1999 CAFOS 0.313 0  cubierto
NOT 22-25 Sep 2000 ALFOSC 0.189 36 1mnoche fotométrica
NOT (servicio) 16  Sep 2000 ALFOSC 0.189 16 fotométrico
22m CAHA  10-13 May 2001 CAFOS 0313 10 no fotométrico
NOT 22-26 Jun 2001 ALFOSC 0.189 23 fotométrico
NOT 19-21 Abr 2002 ALFOSC 0.189 16 2 noches fotométricas
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Las observaciones fueron realizadas con filtros estrechos (NB), de unos 50 A de
anchura, situados en la longitud de onda correspondiente a la linea Ha a los desplaza-
mientos al rojo de cada galaxia, y un filtro ancho (BB), el R¢ de Cousins (Cousins 1978)
0 Ry de Johnson (Johnson 1965), para sustraer el continuo espectral. El uso de un filtro
ancho para este propdsito permite usar tiempos de exposicion relativamente cortos, en
comparacién con el necesario si se usan filtros estrechos desplazados a ambos lados de la

linea de emision.

Las exposiciones integradas tipicas fueron de 2700 s en el filtro NB y 900 s en el BB,
siendo divididas en imdgenes mds cortas para evitar el saturado del detector, eliminar
rayos cosmicos en el proceso de reduccién y borrar las posibles imperfecciones del de-
tector. Entre cada exposicion se llevé a cabo un pequefio desplazamiento del telescopio
(en inglés, dithering) de entre 10" y 20” . Los tiempos de exposicion utilizados permitie-

ron detectar intensidades de la linea Ha de ~ 5 x 10 !erg s~ ecm 2

arcsec 2 a 20 por
encima del nivel de cielo. Las condiciones de seeing fueron excepcionales, sobre todo en

las camparias del NOT, contando un 90 % de las imagenes con un seeing inferior a 1? 0.

En cada noche de observacién se tomaron imédgenes de calibracion (bias, flat fields),
asi como exposiciones en todos los filtros de estrellas estdndar, tanto fotométricas (del
catdlogo de Landolt 1992) como espectroscépicas (Oke 1990, Hamuy et al. 1992). Ademas
se observaron 2-3 objetos en comtin en todas las campafias con el objetivo de controlar
posibles errores sistemadticos en el proceso de calibracion. En el caso de noches no fo-
tométricas, la calibracién se llevé a cabo a partir de exposiciones cortas en el filtro BB
tomadas en otras noches de condiciones atmosféricas mejores, o con imédgenes en el filtro
r de Gunn de Vitores et al. (1996a), como explicaremos en la siguiente seccién.
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Figura 5.2: Curvas de transmision de los filtros utilizados en las observaciones Ha de las galaxias UCM en
los telescopios NOT del ORM (izquierda) y 2.2m de CAHA (derecha).
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En este tipo de estudios de la emisién Ha en galaxias es importante conocer con
detalle las curvas de transmision de los filtros utilizados en las observaciones. Estas cur-
vas fueron obtenidas directamente de los observatorios que, en todos los casos, habian
caracterizado de manera precisa los filtros. La anchura tipica de los filtros NB era 50 A,
y la transmisién méxima alcanzada de ~ 70 %. Para cada galaxia se eligi6 el filtro NB
Optimo de manera que la transmision a la longitud de onda de Ha, debidamente despla-
zada hacia el rojo segtin la velocidad de recesion del objeto, fuera superior al 50 %. En la
tigura 5.2 y la tabla 5.2 se muestran las curvas de transmisién y los datos esenciales de
cada uno de los filtros utilizados.

Tabla 5.2: Datos principales de los filtros utilizados en las observaciones
Ha. Las columnas detallan: (1) Nombre del filtro (telescopio). (2) An-
chura del filtro. (3) Longitud de onda efectiva del filtro. (4) Transmisién
maéxima del filtro.

Filtro (telescopio) A (A) Aet (A)  Trmax (%)
(1) 2) 3) (4)

# 31 (IAC-NOT) 53 6803 95
# 39 (IAC-NOT) 52 6766 97
#50 (NOT) 60 6656 80
#51 (NOT) 50 6704 76
#52 (NOT) 62 6724 71
#53 (NOT) 56 6746 74
#54 (NOT) 46 6788 73
#55 (NOT) 58 6842 70
#56 (NOT) 66 6882 77
#70 (NOT) 55 6671 72
R (NOT) 1281 6332 81
665/8 (2.2m) 76 6653 77
674/10 (2.2m) 103 6742 80
Rj (2.2m) 1636 6399 61

En la tabla 5.2 las anchuras (A)) han sido calculadas a partir de la curva de trans-

misién T'(\) y la transmisién maxima de cada filtro, de acuerdo con la férmula:

JoST(N) dx

A=

(5.1)

Lalongitud de onda efectiva (Aeg) se ha calculado a partir de los datos anteriormen-
te citados y del espectro de Vega [Svega(A)], que ha sido extraido del trabajo de Colina
etal. (1996):
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— Jo Svega(N) T(X) dA

A
of Trnax

(5.2)

5.4. Reduccién y calibracién

La reduccién y calibraciéon de las imdgenes obtenidas en las camparfias descritas
en la seccién anterior se realiz6 siguiendo las técnicas estandar de tratamiento de datos
CCD (véase el capitulo 3). Sin embargo, en las observaciones asociadas a este proyecto
se dividieron las imagenes en exposiciones cortas (de 300-900 segundos), por lo que el
proceso de reduccion tuvo que tener en cuenta la combinaciéon de estas imdgenes para
recuperar el total del tiempo de integracién de cada galaxia. El procedimiento de combi-
nacién fue desarrollado cuidadosamente con el fin de mantener la estadistica poissoniana
de las imagenes finales y poder, de esta manera, estimar los errores segtin lo descrito en
la seccién 3.4.2 del capitulo 3. Pasamos a explicar el procedimiento de reduccién a conti-

nuacion.

5.4.1. Bias, flat-field y fringing

Después de restar el bias (teniendo en cuenta el overscan) y corregir de flat field todas
las imdgenes (usando la tarea ccdproc de IRAF), algunas de las imagenes de banda ancha
presentaban un patrén suave de fringing (en torno a 1 cuenta cada 1000). Para su elimi-
nacién se combinaron todas las imagenes de una misma noche con la tarea imcombine de
IRAF, utilizando para ello un algoritmo de rechazo que eliminara todos los objetos de
cada imagen. El proceso de correccién de fringing conlleva los siguientes pasos:

— El recortado de las imdgenes en un ntiimero de cuentas, por encima y por debajo
del nivel de cielo, en torno a 40 veces la desviacién tipica del cielo. Con ello se
eliminaron las zonas mds brillantes de la galaxia estudiada y de los objetos del

campo, asi como los pixeles calientes y frios (si existian).

— La combinacién de estas imdgenes usando un filtro de mediana para obtener una
imagen patrén del fringing, en la que a cada pixel se le adjudicaba el valor de la
mediana de todos los pixeles equivalentes de las imagenes individuales.

— La comparacién de los patrones de cada noche para formar, si la forma del fringing
era igual, una patron maestro para toda la campafia. Este patrén fue normalizado
restdndole el valor mediano de toda la imagen para mantener asi el nimero de

cuentas de los objetos y la calibracién en flujo.
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— La aplicacién del patréon maestro a cada imagen individual, seleccionando de ma-
nera interactiva el factor de escala del patrén hasta conseguir el mejor resultado de
eliminacién de fringing.

5.4.2. Alineadoy combinacién

Una vez totalmente reducidas, se procedi6 al alineado de las imdgenes de un mis-
mo objeto que, tipicamente, eran 3 exposiciones en el filtro NB y 3 en el BB. El alineado
se realiz6 con las tareas geomap y gregister de IRAF a través de la determinacién de las
posiciones de ~ 10 estrellas de campo. Los movimientos permitidos fueron giros, escala-
dos globales de la imagen y desplazamientos lineales, tanto horizontales como verticales.
El proceso se llevé a cabo de manera que se mantuviese constante el flujo de los objetos
(con variaciones en los brillos de las estrellas de campo menores que la centésima de
magnitud). Los alineados consiguieron, en todos los casos, resultados mejores que una

desviacion tipica de o = 0.3 pixeles.

Después del alineado sélo falta la combinacién de las imdgenes de un mismo filtro.
Primero se rest6 el valor de cielo, asumido como la mediana de todos los pixeles de cada
imagen ya que las galaxias ocupan sélo una fraccién minima del campo. Posteriormente
se corrigié cada exposicién de la extincion atmosférica, que habiamos determinado por
medio de la recta de Bouguer para cada noche de manera andloga a lo realizado para
las imagenes en el filtro B (véase el capitulo 3). Para ello se multiplicé cada imagen por
un factor 1057 5¢¢(2), donde Ky, es la extincién en magnitudes en el filtro BB y sec(z) es
la masa de aire. En este paso se asumié que las extinciones en el filtro BB y en el NB
eran iguales, dada la proximidad de las longitudes de onda centrales de ambos filtros.
En el caso de noches no fotométricas, las intensidades de cada imagen se igualaron a una
intensidad media de todas las exposiciones de un mismo filtro; la intensidad media fue
calculada a partir de las estrellas de campo utilizadas en la alineacién. Este paso de igua-
lado de intensidades es el punto clave para que se mantenga la estadistica poissoniana en
el nimero de cuentas de cada imagen. A continuacién se combinaron todas las exposi-
ciones de un mismo filtro usando imcombine y un filtro de media sin pesos. Para finalizar
se sumo el valor mediano del cielo que se habia restado al principio y se multiplicé la
imagen por el niimero de exposiciones combinadas. De esta manera se obtuvieron dos
imagenes finales de cada galaxia, una correspondiente al filtro BB y otra al NB.
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5.4.3. Resta del continuo estelar

Las imdgenes NB son el resultado de la suma de los flujos (escalados con la trans-
mision del filtro a cada longitud de onda) de las lineas de emisién He, [NII]A6548 y
[NII]A6584, y del flujo asociado al continuo estelar, que puede ser calculado como la in-
tensidad del continuo I, por la anchura del filtro AX. Por tanto, para obtener las imdgenes
de emisiéon Ha pura hay que sustraer el continuo estelar y tener en cuenta la contamina-
cién de la emision de [INII].

El restado del continuo se realiz6 a partir de la comparacién de los flujos de no
menos de 10 estrellas de campo en los filtros BB y NB. En la imagen final de lineas de
emisién nebular pura (Ha+[NII]) el flujo de todas las estrellas debe ser nulo, por lo que
se calculé un factor de escala como el cociente de los flujos de las estrellas en los dos
tiltros, se multiplicé la imagen BB por este factor y se le rest6 a la imagen NB. El espectro
de una estrella de campo en particular no tiene por qué ser igual al de la galaxia estudia-
da, pero el uso de bastantes estrellas asegura el mejor resultado posible en la sustraccién
del continuo. Comparando los factores calculados de la manera explicada con factores
analogos obtenidos a partir de la integracién de los espectros de estrellas estandar tipicas
convolucionados con las transmisiones del sistema de observacidn, estimamos el error co-
metido en este proceso en, como maximo, un 5 % en el flujo de la linea. En la figura 5.3 se
muestra un ejemplo de la sustraccién del continuo de una galaxia (UCM15374-2506NS).
Tras la sustraccion del continuo estelar las imdgenes de linea de emisién presentaban un

valor de cielo residual, que fue sustraido antes de la medida de observables.

5.4.4. Descontaminacién de [NII] y correccién de extincién

Las anchuras de los filtros NB , facilitadas en la tabla 5.2, no son los suficientemen-
te pequefias para evitar la contaminacién de [NII] en las imdgenes de lineas de emisién
puras. Sin embargo, las transmisiones en las longitudes de onda de las lineas de [NII]
fueron a menudo pequefias en comparacién con la transmisiéon en la longitud de onda
de Ha, del orden de un 30 % menores (véase la tabla 5.3). Para obtener imagenes Ha
puras se utilizaron los cocientes de intensidad de las lineas de [NII]A6548 y [NII]A6584
frente a Ha obtenidos en el estudio espectroscépico de Gallego et al. (1996), asi como las
transmisiones de los filtros NB a las longitudes de onda correspondientes (debidamen-
te desplazadas hacia el rojo), facilitadas en la tabla 5.3 (normalizadas por medio de la
transmision maxima del filtro). De igual manera, se utilizaron los decrementos de Balmer
espectroscopicos para corregir los flujos Ha de extincién por polvo de la propia galaxia
(y de la Via Lactea). Los valores de Gallego et al. (1996) fueron corregidos de absorcién

estelar, segtin lo explicado en el capitulo 2.
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Figura 5.3: Ejemplo de la sustraccién del continuo espectral en el caso de la galaxia UCM1537+2506NS, de
la campafia del NOT de Septiembre de 2000. El panel superior muestra la imagen NB en la que se observan
multiples estrellas de campo; las marcadas con un nimero fueron las elegidas para llevar a cabo el alineado
y la comparacién de flujos para calcular el factor de escala BB/NB. En el panel inferior se muestra la imagen
final, en la que se puede observar cémo han desaparecido las estrellas de campo, y ha quedado la emisién
nebular Ha+[NII]. Es interesante resefiar que UCM1537+2506N y UCM1537+2506S estdn al mismo despla-
zamiento al rojo (queda comprobado al ver que las dos muestran emision en el mismo filtro NB) e incluso se
observa un puente de materia con algunas nodos de formacién estelar entre ambos objetos.
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Tabla 5.3: Datos de las observaciones Ha de las galaxias UCM. Las columnas detallan: (1) Nombre UCM. (2)
Filtro NB. (3) Transmisién del filtro NB en la linea Ha. (4) Transmision del filtro NB en la linea [NIT]\6548.
(5) Transmisién del filtro NB en la linea [NII]\6584. (6) Transmision del filtro BB en la linea Ha. (7) Factor
de flujos entre la imagen NB y la BB medido por medio de estrellas de fondo. (8) Factor de flujos entre la
imagen NB y la BB medido teéricamente (ver texto).

Galaxia Filtro Tne(Ha) Tnp(6548) Tnp(6584) Tep(Ha) factimag facteony
1) 2) 3) 4) ©6) (6) 7) 8

0013+1942 NOT53 99.8 73.0 77.6 61.9 0.038600 0.043534
0014+1748 NOT70 94.2 994 27.9 65.7 0.044400 0.042865
0014+1829 NOT70 94.2 99.4 27.9 65.7 0.060000 0.042865
0015+2212 NOT51 84.4 37.2 91.9 65.0 0.034700 0.038863
001741942 NOT53 92.7 43.6 93.0 62.5 0.041400 0.043534
004742413 NOT54 99.9 75.4 40.5 58.7 0.030600 0.036155
004742414 NOT54 99.9 754 40.5 58.7 0.031200 0.036155
0056+0043 NOT70 85.6 99.8 15.8 65.4 0.039000 0.042865
0056+0044 NOT70 93.2 99.6 25.9 65.6 0.039000 0.042865
014142220 NOT70 98.7 96.5 46.0 66.0 0.036300 0.042865
0147+2309 NOT51 774 29.8 96.7 65.2 0.037500 0.038863
0148+2124 NOT70 99.7 92.6 58.4 66.2 0.044800 0.042865
015942326 NOT70 96.7 98.2 36.2 65.8 0.039800 0.042865
1246+2727 NOT51 85.8 39.2 90.6 85.8 0.034100 0.038863
1247+2701 CAHA674.10 97.0 64.9 99.9 75.6 0.075500 0.062905
1248+2912 NOT51 99.8 77 .4 52.8 99.8 0.035000 0.038863
1253+2756 NOT70 99.8 87.7 68.3 99.8 0.037900 0.042865
1254+2740 NOT70 99.7 82.0 77.3 99.7 0.036800 0.042865
1255+2819 NOT53 99.8 75.3 76.0 99.8 0.042200 0.043534
1255+3125 CAHA674.10 99.8 98.2 98.4 74.8 0.087300 0.062905
1256+2701 CAHA674.10 99.3 924 99.3 75.2 0.077000 0.062905
1256+2722 CAHA674.10 98.8 99.9 95.5 73.9 0.074800 0.062905
1256+2910 NOT53 99.5 86.8 64.5 99.5 0.040800 0.043534
1257+2808 NOT70 99.4 94.4 53.5 99.4 0.038200 0.042865
1258+2754 NOT52 99.1 92.0 57.8 99.1 0.042700 0.048745
1300+2907 NOT51 99.9 81.1 48.0 99.9 0.016100 0.038863
130142904 NOT53 97.8 58.5 86.7 97.8 0.051400 0.043534
1302+2853 NOT52 97.1 725 84.2 97.1 0.046800 0.048745
1303+2908 NOT52 94.3 97.6 43.7 94.3 0.040900 0.048745
1304+2808 NOT51 97.2 63.2 69.5 97.2 0.035400 0.038863
1304+2818 CAHA674.10 99.2 89.0 99.6 75.2 0.071700 0.062905
1304+2830 NOT51 99.8 77 .4 52.8 99.8 0.034100 0.038863
1306+2938 NOT51 96.7 61.1 71.9 96.7 0.035300 0.038863
1306+3111 CAHA®665.8 974 98.7 36.0 77.5 0.059500 0.046655
1308+2950 CAHA674.10 99.2 86.4 99.8 75.3 0.071000 0.062905
1308+2958 NOT51 98.2 67.5 64.8 98.2 0.034800 0.038863
1314+2827 NOT52 99.1 92.0 57.8 99.1 0.044400 0.048745
1324+2651 CAHA674.10 99.4 94.2 99.1 75.1 0.074200 0.062905
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Tabla 5.3: Continuacion.

Galaxia Filtro Tnp(Hoa) Twp(6548) Tnp(6584) Tep(Ha) factimeg factcony
(1) (2) 3) 4) ) (6) (7) 8)

132442926  CAHA®665.8 94.3 99.1 27.0 77.4 0.043400 0.046655
133142900 NOT54 94.2 90.5 23.5 94.2 0.030400 0.036155
1431+2854 CAHA674.10 97.1 98.8 64.1 73.2 0.073100 0.062905
1431+2947 NOT51 99.9 81.1 48.0 99.9 0.035000 0.038863
143242645 NOT39 100.0 92.4 82.4 100.0 0.046800 0.040306
1440+2521N NOT39 98.7 98.0 48.7 98.7 0.049400 0.040306
1440+2521S NOT39 99.0 97.6 54.0 99.0 0.049400 0.040306
1443+2548 NOT54 91.1 92.8 20.3 91.1 0.031900 0.036155
1444+2923  NOT53 99.1 90.4 60.3 99.1 0.038400 0.043534
1513+2012 NOT31 99.8 98.7 55.4 99.8 0.047000 0.041072
1537+2506N NOT51 944 93.9 27.7 63.8 0.034200 0.038863
1537+2506S NOT51 944 93.9 27.7 63.8 0.034200 0.038863
1612+1308 NOT50 83.6 37.2 98.6 83.6 0.044500 0.047132
1646+2725 NOT54 97.0 58.2 60.2 59.1 0.026600 0.036155
1647+2727 NOT54 68.8 99.9 9.7 57.7 0.030500 0.036155
164742729  NOT54 75.8 99.4 11.8 57.9 0.030500 0.036155
164742950 NOT53 95.3 98.1 42.0 61.2 0.040900 0.043534
1648+2855 NOT39 99.9 93.8 79.8 99.9 0.045100 0.040306
1656+2744  NOT54 86.8 38.6 81.6 59.4 0.029300 0.036155
1657+2901 NOT54 61.2 17.7 99.1 60.0 0.031600 0.036155
2238+2308 NOT52 96.5 70.9 85.5 96.5 0.043300 0.048745
2249+2149  NOT56 89.6 47.7 98.5 89.6 0.043300 0.051285
2250+2427  NOT55 99.9 82.4 68.7 99.9 0.038400 0.045295
225142352  NOT53 98.2 61.0 85.6 62.2 0.039200 0.043534
225342219  NOT52 99.1 79.7 76.9 99.1 0.042600 0.048745
2255+1654  NOT31 98.0 994 10.3 98.0 0.045200 0.041072
2255+1926  NOT70 78.7 99.6 11.2 65.2 0.035300 0.042865
2255+1930N NOT51 67.6 21.8 99.6 65.4 0.037800 0.038863
2255+1930S NOT51 73.7 26.5 97.9 65.2 0.037800 0.038863
225841920 NOT51 99.9 83.0 45.8 64.1 0.038900 0.038863
2304+1640 NOT70 96.1 98.6 33.8 65.8 0.036500 0.042865
2307+1947  NOT53 99.7 70.7 79.2 62.0 0.038400 0.043534
2313+2517  NOT39 54.5 4.6 99.9 63.0 0.066300 0.045071
2315+1923  NOT31 98.5 99.1 12.6 98.5 0.045900 0.041072
2316+2457  NOT53 99.8 83.3 68.4 61.7 0.037500 0.043534
231642459  NOT53 99.9 77.5 74.2 61.9 0.037500 0.043534
2325+2318  NOT50 83.6 37.2 98.6 83.6 0.046100 0.047132
2326+2435 NOT70 98.7 96.5 46.0 66.0 0.037400 0.042865
2327+2515N NOT51 94.0 54.5 78.6 64.7 0.034800 0.038863
2327425155 NOT51 94.0 54.5 78.6 64.7 0.034800 0.038863
232942427  NOT51 87.2 41.2 89.4 64.9 0.035700 0.038863
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5.4.5. Calibracion

De manera analoga a lo explicado en el capitulo 3 para el caso de las observaciones
de las galaxias UCM en el filtro B de Johnson, la calibracién de las imdgenes de ban-
da ancha se realizé por medio de la determinacién de la recta de Bouguer con estrellas
estandar de Landolt (1992) observadas a distintas masas de aire. En este caso también se
tuvo en cuenta un término de color, en concreto, B — R¢ (0 B — Ry, aunque la diferencia

entre Rc y Ry es menor que 0.1 segtin Fukugita et al. 1995).

Para un total de 25 galaxias observadas en condiciones no fotométricas se reali-
zaron exposiciones cortas (de entre 3 y 5 minutos) en otras noches con condiciones at-
mosféricas mejores. La calibracién se llevé a cabo a través de la medida del flujo de entre

5y 10 estrellas comunes entre la imagen calibrada y la sin calibrar.

Ademas de los objetos anteriormente resefiados, para 12 galaxias fue imposible
conseguir una imagen de calibracién en el filtro BB, pero contaban con observaciones
realizadas en el filtro r de Gunn por Vitores et al. (1996a), y se pudieron calibrar a través
de la comparacién de estos dos filtros. Este procedimiento consistié en el cdlculo de una
correlacién entre los flujos de las galaxias en los filtros BB y r para las galaxias observadas
en condiciones fotométricas en ambos filtros. Utilizando aperturas circulares de 5" 'y
aproximando la pendiente del espectro de la galaxia por medio del color B —r, obtuvimos
la relacion siguiente (usando un total de 67 objetos):

Re — 1 = (—0.238 +0.038) + (0.011 + 0.047) (B — r) (5.3)

Una vez calibradas las imagenes BB, se puede obtener la relacién entre el flujo ab-
soluto y el nimero de cuentas en las imdgenes Ha por medio del cociente de flujos de
estrellas espectrofotométricas en las imagenes BB y NB. Expondremos las ecuaciones im-
plicadas a continuacién. El flujo medido en la imagen de lineas de emisién puras, una

vez restada la imagen BB debidamente escalada, se puede expresar como:

Fnp = Fo 72 + Fesas 7% + Fnessa 700 + AN B BB (5.4)
Fop = Fpp — FoTBB — Fnesa8 TBB — F'Nessa TBB (5.5)
AXBp

donde Fyp es el flujo medido en la imagen de banda estrecha, F,,, Fnes4s V Finessa los
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flujos de las lineas Hey, [NII]A6548 y [NIT]A6584 (todos en ergs 'cm™2), AAyp y Adgs
las anchuras de los filtros estrecho y ancho (en A), fp el nivel de continuo (en unidades
de erg s~lem™2 A1), Fgp el flujo medido en la imagen BB y 755 la transmisién del
filtro ancho a la altura de la linea Ha en relacién al méaximo. Transmisiones analogas
se han tenido en cuenta en el caso del filtro estrecho (7,) para cada linea implicada. Se
ha asumido que las transmisiones del filtro BB para la linea Ha y para las de [NII] son
iguales.

Los flujos de las lineas de [NII] pueden escribirse en funcién de la intensidad de la
linea Ha 0 HP. Los cocientes de intensidades de todas las lineas con respecto a Hf, por
ejemplo Ig534 3, fueron estudiados en el seguimiento espectroscépico de la muestra UCM
realizado por Gallego et al. (1996). Como ejemplo damos el caso de la linea [NIT]JA6584:

I
Fnesgs = 61584’ﬂ Fo = Iga0 Fy (5.6)
a,f

Combinando las 3 expresiones anteriores y operando llegamos a la ecuacién:

_ Fyp — 6 Fpp

Fy
r

(5.7)

donde 6 = AAyp/AXpp y el denominador se ha redefinido como:

I'= TS + 184,04 7-54 +0.333 184,11 7’38 —07BB — 0 7BB 184,(1 —0.3336 BB 184,04 (58)

Ahora bien, las estrellas de campo no deben tener emisién nebular, por lo que para
ellas se puede escribir:

Fnp _ AAnB _

—vB 5.9
Fpg  Alpp 5:9)

La ecuacion 5.7 se puede reescribir en funcién de las constante Kgp y Knp de paso
de cuentas (teniendo en cuenta los tiempos de exposicion ¢t x g y t ) a flujo absoluto (F;)

para obtener el flujo en la linea Ha:

F,T'typ N Kppdétng

N 1
g BB (5.10)
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La constante Kgp se obtiene de la calibracién de la banda ancha anteriormente
explicada. Para las estrellas de campo F,, = 0 y podemos relacionar las dos constantes
de calibracion por medio del factor de escala entre los flujos en los filtros BB y NB (véase
tabla 5.3):

(Kppd) (5.11)

f GCtimag = KNB

Finalmente se puede calcular el flujo de la linea Ha a partir de la ecuacién 5.10:

K
F(Ha) = %”P“ (5.12)

donde npyrq €s el niimero de cuentas por segundo en la imagen de linea de emisién Ho

pura.

Para comprobar el método de calibracién utilizado, en 2 noches también se tomaron
imdagenes en los filtros NB y BB de estrellas espectrofotométricas (Oke 1990, Hamuy et al.
1992) a distintas masas de aire, con el objetivo de construir una recta de Bouguer para las
imagenes NB. Como ejemplo damos los resultados para la primera noche de la campafa
de Junio de 2001 en el NOT. La calibracién por medio de la recta de Bouguer en el filtro
#52 proporciona una constante —2.5 log(K ypg) = 39.15, frente al valor 39.16 calculado con
el método explicado anteriormente para la galaxia UCM1612+41308.

Una nueva comprobacién de nuestra calibracién se puede establecer a partir de la
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comparacion de los flujos Ha presentados en esta memoria de tesis con los encontrados
en la literatura para 6 galaxias (Kennicutt et al. 1984, Gavazzi et al. 1990, 1998). La figu-
ra 5.4 muestra el alto grado de acuerdo entre nuestros datos y los de otros autores, dado
que los errores tipicos en los flujos Ha se sittian en ~ 10 % para nuestro caso, siendo
mayores en los datos bibliograficos (algunos obtenidos con detectores fotoeléctricos).

La figura 5.5 muestra algunas imédgenes de galaxias ejemplo en los filtros BB y Ha
puras. Figuras analogas para toda la muestra observada en este proyecto se pueden en-

contrar en las fichas del final de esta memoria.
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Figura 5.5: Representacién en escala de grises de algunas de las galaxias observadas en el proyecto descrito
en este capitulo, en el filtro ancho BB y estrecho (imagen Ha pura). Las tres primeras filas contienen las
imagenes de galaxias tipo HII (izquierda) y tipo disco (derecha). Las dos figuras de abajo muestran dos
BCDs. En cada imagen se detalla el tamafio correspondiente a 3" (segmento horizontal) y 2 kpc (segmento

vertical).



CAPITULO 5 137

5.5. Resultados

En esta seccién presentaremos los principales resultados alcanzados en el estudio
de la distribucién espacial de la formacién estelar en las galaxias de la Exploracién UCM,
realizado a través de observaciones fotométricas de la emisién nebular Ha. Estos resulta-
dos se refieren a la comparacién de los datos provenientes de imdgenes en banda estrecha
con los obtenidos en las observaciones espectroscépicas, al andlisis de las propiedades de
concentracién, tamano, localizaciéon e intensidad de los brotes de formacion estelar, a la
relacién de éstos con la poblacién subyacente méas evolucionada, y a la caracterizacién de
la emisiéon Ha del DIG. Asimismo, estudiaremos las implicaciones de este trabajo deta-
llado sobre la formacién estelar en las investigaciones sobre galaxias a desplazamientos
al rojo intermedios y altos. El andlisis de una consecuencia directa del presente estudio
espacial de la emision nebular, como es la posibilidad de recalcular la funcién de lumino-
sidad Ha y la densidad de tasa de formacion estelar de las galaxias con formacion estelar
en el Universo Local, se pospondrd hasta el capitulo 8, donde se presentard junto con las
funciones de luminosidad en todas las bandas observadas para las galaxias UCM.

5.5.1. Comparacion con datos espectroscépicos

El presente estudio de la distribucién espacial de la emisién Ho de las galaxias
UCM debe ser considerado como un complemento esencial de las observaciones espec-
troscopicas (Gallego 1995, Gallego et al. 1996, 1997), que arroja luz sobre ciertos aspectos

que estas observaciones no pudieron abordar.

Efectivamente, el método espectroscépico de rendija larga conlleva una pérdida
de informacién espacial, es decir, no sirve para analizar la distribucién espacial de la
emisién, salvo en la franja, muy limitada en nuestras galaxias, ocupada por la rendija.
Ademas, las rendijas se centraron en el maximo de intensidad en banda ancha (observa-
da en la cdmara de televisién del dispositivo de autoguiado del telescopio) y se orientaron
con el mejor dngulo posible para muestrear toda la galaxia. Sin embargo, es posible (y lo
comprobaremos mds adelante) que la rendija se centrara en la emisién nuclear de la ga-
laxia, muy comun en la muestra UCM, y perdiera regiones HII del disco galdctico que
pueden albergar una formacién tan o més intensa que el propio nicleo. Incluso, el centro
elegido en banda ancha para posicionar la rendija puede no corresponder al brote de for-
macion estelar principal. Por el contrario, para otras galaxias con una emisién nuclear (no
necesariamente relacionada con actividad AGN) muy potente, el estudio espectroscépico
pudo sobrestimar la emisién total del objeto, al llevarse a cabo correcciones de apertura
sobre los flujos obtenidos con las rendijas. En el mejor de los casos, el tamafio de la ga-
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laxia era lo suficientemente pequefio como para que la rendija englobara todo el brote (e

incluso todo el objeto).

Figura 5.6: Ejemplos significativos de la posicién de la rendija (dibujada en gris y en todos los paneles de un
tamario de 3" ) de las observaciones espectroscopicas de las galaxias UCM (véase texto para més detalles).

La figura 5.6 ejemplifica los casos expuestos. El panel superior-izquierdo muestra
la galaxia UCM2316+2457, en la que la rendija espectroscépica se centré en el ntcleo
de la galaxia, muy brillante, perdiendo parte de la emisién en los brazos espirales. La
galaxia en el panel superior-derecho es UCMO0017+1942, y en este caso la rendija no
detect6 la emision del brote al NE, que precisamente es el més intenso. En la galaxia
UCMO0056+0044 (panel inferior-izquierdo) la rendija se centré en el nicleo galactico y,
aunque existen regiones HII en el disco, éstas son muy poco brillantes en comparacion
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con la formacion estelar central. Finalmente, el panel inferior-derecho muestra la BCD
UCM2304+1640, que entr6 en su totalidad dentro de la rendija espectroscépica.

De forma complementaria, las observaciones espectroscépicas permiten estudiar
intensidades relativas de lineas, como las de [NII]A6848 y [NII]A6884, muy cercanas a
Ha y necesarias para descontaminar las imdgenes de banda estrecha, como se vio en la
seccion anterior. Otro aspecto importante que se puede obtener facilmente de los espec-
tros es el cociente de Balmer, directamente relacionado con la extincién. La pérdida de
informacién espacial asociada a los datos espectroscépicos no es preocupante en nues-
tro estudio en el caso de las lineas de [NII], puesto que las transmisiones de los filtros
de banda estrecha son, de forma frecuente, menores para estas lineas que para He, y
las variaciones espaciales del cociente [NII]/Ha no deben ser muy grandes, dado que
tampoco lo son de unas galaxias a otras. Sin embargo, el cociente de Balmer si puede
tener variaciones importantes de unas zonas a otras de la misma galaxia, siendo ésta una
informacién atin no disponible para nuestras galaxias.

Teniendo como objetivo comprobar la validez de nuestro proceso de reduccién y
calibracién de las imdgenes Hao, se procedié a la medida de los flujos obtenidos en el es-
tudio espectroscépico de las galaxias UCM por medio de la simulacién de las rendijas en
las imdgenes presentadas en esta memoria de tesis. Para ello se utilizaron los datos del
tamafio y angulo de posicién de las rendijas utilizadas por Gallego (1995), centrdndose
éstas en el maximo de la emisién en banda ancha, de manera andloga a lo que se efec-
tud en las observaciones espectroscépicas. Las rendijas simuladas fueron consideradas
como infinitas en longitud, obteniéndose el flujo total por medio de la integracién dentro
de los limites totales de la galaxia. Dado que el proceso de colocacién de la rendija en
el telescopio no es muy preciso y puede haber variaciones significativas en la posicién
elegida, se obtuvieron los flujos para entre 8 y 10 rendijas simuladas con pequefias varia-
ciones aleatorias del centro y el &ngulo de posicién, promediando posteriormente estos

valores.

Los resultados de esta comprobaciéon se muestran en la figura 5.7, donde se com-
paran los flujos de Ha+[NII] de las rendijas reales y las simuladas. Los errores tipicos
en las observaciones espectroscopicas no se muestran, aunque se pueden estimar en
~ 20 % (Gallego, comunicacién privada). Los errores en los flujos de las imadgenes se
han obtenido de forma andloga a lo explicado en el capitulo 3. Nuestros flujos muestran
un buen acuerdo con los espectroscépicos. Las mayores diferencias son de un factor 10
y corresponden a objetos donde las observaciones espectroscépicas, habiéndose centra-
do en el mdximo de emision en el filtro BB, perdieron brotes intensos (como el caso de

UCMO0017+41942 expuesto en el panel superior-derecho de la figura 5.6). En media (me-
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diana), la diferencia entre ambos flujos es del 0.1 % (5 %). La buena correlacién observada

en la figura 5.7 demuestra nuestra afirmacién sobre la fiabilidad de la descontaminacién
de [NII].
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Figura 5.7: Comparacién de los flujos Ha (en erg s™!) obtenidos en el estudio espectroscépico de Gallego
et al. (1996) y los medidos en la simulacién de la rendija en las imégenes Ha presentadas en este capitulo.

Como hemos explicado al principio de esta seccién, el tamafio limitado de las ren-
dijas lleva asociada una posible pérdida de informacién acerca de las regiones de forma-
cién estelar que pueden existir fuera de los limites de la rendija. La figura 5.8 muestra
la comparacién de los flujos totales de Ha obtenidos de nuestras imagenes (a partir de
aperturas poligonales y de un estudio de la curva de crecimiento de la emisién He, de
manera andloga a lo descrito en el capitulo 3 para el filtro B) y los espectroscépicos. Se
han marcado las lineas que delimitan las zonas donde el flujo de imagen es 2, 4 y 6 veces
el de la rendija. Como cabia esperar, las imdgenes revelan la presencia de una formacién
estelar no detectada en la espectroscopia. En media, el estudio espectroscépico de las ga-
laxias UCM se dej6 un 67 % (la mediana es del 50 %) del flujo Ha total del objeto. Es clara
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la relacion entre el cociente de los flujos de imagen y rendija y el tamafio de la galaxia,
representado en la figura 5.8 por el radio de la isofota de 24.5 magarcsec 2 en B. Este
resultado tiene una consecuencia inmediata en el cdlculo de la funcién de luminosidad en
Ha y de la densidad de SFR del Universo Local (Gallego et al. 1995), que describiremos

en el capitulo 8.
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Figura 5.8: Comparacién de los flujos Ha integrados obtenidos en el estudio espectroscépico de Gallego
et al. (1996) y los medidos en las imdgenes Ha.

También resulta interesante estudiar la relacién existente entre la poblacion estelar
recientemente formada y las estrellas mds evolucionadas. Un pardmetro facilmente me-
dible que describe esta relacién es la anchura equivalente de He, que debe ser grande
para galaxias con brotes intensos e importantes en comparacién con el contenido total
de estrellas. Como hemos mencionado, las observaciones espectroscépicas se centraron
en los brotes mds intensos dentro de las galaxias UCM, estando un alto porcentaje de
ellos localizado en la zona nuclear de las galaxias (Gallego et al. 1996). Por tanto, seria

l6gico pensar que los valores de EW (Ha) medidos en los espectros son mayores que los



142 Andlisis espacial de la emision Ho de las galaxias UCM

integrados para toda la galaxia (excepto si la rendija se colocé en el centro de emisién
en banda ancha y perdié regiones HII brillantes del disco). Efectivamente, los resulta-
dos obtenidos en el presente estudio fotométrico apuntan a que los valores integrados
de EW (Ha) medidos en las imdgenes (a partir de los datos de las aperturas circulares
mads externas, donde la curva de crecimiento de la emisién Ha es plana) son, en media,
1.8 £ 1.2 veces menores que los obtenidos a través de observaciones espectroscépicas,
cociente que estd dentro del orden encontrado por otros autores (Kennicutt & Kent 1983).
Esta relacién se muestra en la figura 5.9, donde se observa que el cociente entre ambas

anchuras equivalentes es independiente del tipo espectroscépico.
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Figura 5.9: Comparacién de los valores de la EW (Ha) obtenidos en los espectros y las imagenes Ha (ambas
cantidades en A). La recta punto-raya corresponde al mejor ajuste:
EW (Hat)imag = (1.53 £0.98) + (0.527 £ 0.023) x EW (Ho)espe-
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5.5.2. Concentracién y tamaiio de las regiones de formacién estelar

Los objetos de la Exploracion UCM presentan una formacion estelar més intensa
que las galaxias espirales (o lenticulares) normales quiescentes (Gil de Paz et al. 2000a,
véase también el capitulo 7 de esta memoria de tesis). La formacién estelar masiva puede
activarse debido, por ejemplo, a la existencia de fuerzas de marea derivadas de interaccio-
nes entre galaxias, colisiones o fusiones de galaxias (mergers), vientos de supernova pro-
cedentes de otras regiones de formacion estelar, etc... Estos procesos son maés eficientes
en las zonas centrales (nucleares) de las galaxias, donde el pozo de potencial gravitato-
rio es més profundo y existen mayores densidades de gas (véase, por ejemplo, Kennicutt
1998a, Combes 2001, y referencias alli citadas). Los criterios de estabilidad de nubes de
gas también indican una mayor probabilidad de desencadenamiento de brotes violen-
tos a pequenas distancias radiales (Quirk 1972, Kennicutt 1989). Consecuentemente, no
sorprende que el 57 % de la muestra UCM fuera espectroscopicamente clasificada como
SBN. Estos objetos estarian experimentando un brote masivo caracterizado por una alta
metalicidad y una baja excitacion (Gallego et al. 1996), y localizado en las zonas més inte-
riores de la galaxia. Otra fraccién (32 %) de galaxias UCM fueron clasificadas como tipo
HII, basdndose en su baja metalicidad y alta excitacién. La formacién estelar en este caso

seria mds extendida y/o no se localizaria en las zonas nucleares.

En esta seccién y la siguiente estudiaremos la localizaciéon de los brotes de forma-
cién estelar en las galaxias UCM, con el objetivo de comprobar las suposiciones expuestas
en el parrafo anterior. En primer lugar nos centraremos en las propiedades de concen-
tracion de la emision Ha a través del calculo de los indices de concentracion c3; de la
emisién Ha (pura) para todos los objetos de la muestra UCM. Este pardmetro se deter-
mind a partir de los perfiles radiales de flujo integrado, de manera anéloga a lo explicado
en el capitulo 4. Las aperturas utilizadas fueron las correspondientes a las isofotas de las
imagenes en banda ancha (aunque se mide en la imagen He), centradas, por tanto, en el
maximo de emisién del continuo estelar. En la figura 5.10 se muestra el histograma de c3;
para toda la muestra observada en este proyecto, junto con los valores de los cuartiles.
En esta figura se observa un amplio rango de concentraciones, que presentan un pico de
frecuencia en c3; ~ 2 — 3, valores tipicos de objetos dominados por un disco, segin re-
velan las clasificaciones morfolégicas basadas en indices de concentraciéon de la emisién
en filtros anchos (véase, por ejemplo, Gavazzi et al. 1990, Vitores et al. 1996b, y capitu-
lo 4). En la muestra UCM también existen objetos de alta concentracién, con valores de

c31 mayores que 10.

Debe ponerse especial cuidado a la hora de interpretar los valores de los indices de

concentracién en las imagenes Ha en términos de la localizacion de la formacién estelar
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Figura 5.10: Distribucién del pardmetro de concentracién c3; referente a la emisiéon Ha para las galaxias
UCM. En este histograma y los siguientes mostraremos los valores de los cuartiles de la distribucién.
Ademas, adjuntaremos las imdgenes Ha de algunas galaxias prototipo en los extremos de las distribuciones

de los parametros en estudio. En ellas se observara la emisiéon Ha y los pixeles correspondientes a una brillo

2

superficial de 23.5 magarcsec” © en la banda ancha.

en el disco o en las zonas nucleares. Efectivamente, se pueden medir altas concentracio-
nes en galaxias sin ntcleo o bulbo, pero con un brote muy intenso (por ejemplo, en el
caso de las BCD). Por el contrario, un brote nuclear aislado que ocupe todo el bulbo y
con un perfil de brillo superficial plano podria presentar un valor del indice ¢3; muy pe-
querio. Por tanto, el estudio de la localizacién de la formacion estelar debe basarse en un

pardmetro mds robusto, como veremos en la seccién 5.5.3.

Otra caracteristica importante acerca de la formacion estelar es su tamafio. En la
figura 5.11 se muestra la distribucién de radios efectivos de la emisiéon Ha para las ga-
laxias UCM. El radio efectivo tipico de las galaxias UCM es ~ 1 kpc, presentando mads
de tres cuartos de la muestra valores menores que 3 kpc. El tamafio mediano es préctica-
mente idéntico a lo medido por Lehnert & Heckman (1996) para una muestra de galaxias
starburst de cara y con emisién prominente en el FIR (nuestro valor es un 4 % mayor). En
comparaciéon con otra muestra de galaxias starburst del catdlogo de Markarian (Chitre &
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Joshi 2001), los radios efectivos de las UCM serfan un 15 % mayores.

2249+2149
\ 1612+1308 S
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Figura 5.11: Distribucién del parametro del radio efectivo r. referente a la emisién Ha para las galaxias
UCM. En gris se dan los datos relativos a la emisién en el filtro BB.

La distribucién de los radios efectivos en el filtro BB también se muestran en la fi-
gura 5.11 (en gris). La mediana del histograma es ~ 2.5 kpc, que también coincide con
los valores dados en Lehnert & Heckman (1996). Estos autores encuentran una relaciéon
entre el tamafio y la luminosidad Ha de las galaxias con formacién estelar activa. En
nuestro caso existe una tendencia parecida aunque la dispersién es muy alta (el coefi-
ciente de correlacion de Spearman es 0.51 y el nivel de significaciéon de su desviacién de 0
es 2 x 1076). Todos los valores de tamario descritos anteriormente coinciden en calificar la
formacion estelar de las galaxias UCM como bastante concentrada, en comparacién con

la localizacién de la poblacién estelar més evolucionada.

El tamafio de la region de formacion estelar en las galaxias UCM esta correlacio-
nado con el tipo morfolégico: los tipos de Hubble mas tardios presentan una formacién
estelar mds extendida que los tipos tempranos, llegando a existir brotes en zonas muy
distantes del centro galdctico. Los valores medianos del radio efectivo son: 0.51 kpc pa-
ra SO, 0.82 kpc para Sa, 1.38 kpc para Sb, 1.91 kpc para Sc+ y 2.12 kpc en irregulares. Las
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BCDs presentan un valor medio de 0.53 kpc. La segregacion en tamafio también es paten-
te en funcién del tipo espectroscopico: las galaxias tipo disco presentan radios efectivos
mayores (en mediana, 1.51 kpc) que las HII (0.62 kpc), aunque también hay que tener en

cuenta que los primeros son, en general, sistemas mds grandes.
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Figura 5.12: Distribucién del cociente entre los radios de las aperturas que contiene el 80 % del flujo total Ha

—2

y la correspondiente a la isofota de 24.5 mag arcsec™ “ medida en la imagen BB.

La comparacién directa entre los tamafios del brote de formacién estelar y la exten-
sién total de la galaxia se muestra en la figura 5.12. En esta figura se observa la distribu-
cién del cociente entre los radios de las aperturas que contienen el 80 % del flujo Ha y la
correspondiente al radio equivalente de la isofota de 24.5 mag arcsec 2 en el filtro BB. Es-
tas aperturas estaban centradas en el maximo de emisién del filtro BB, lo que implica que
el cociente entre ambos radios puede verse afectado por la anisotropia de la formacién
estelar, aunque sirve para comprobar si existen brotes en las zonas mds exteriores de la ga-
laxia. El valor mediano del pardmetro es 0.5, es decir, que tipicamente la formacion estelar
afecta a las zonas més interiores que la mitad del tamafio total de la galaxia. Los valores se
encuentran en toda la escala posible, desde objetos donde incluso las zonas mas exterio-
res presentan brotes (por ejemplo, UCM1303+2908 o UCM1444+2923) hasta galaxias con
un brote muy localizado en el centro de la galaxia (UCM0159+2328 o UCM1256+2910).
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Los primeros se asocian con galaxias espirales de tipo de Hubble tardio o irregulares: los
valores medianos son r(Ha)/re45(Rc) = 0.5 para S0/Sa y r(Ha)/ros5(Rc) = 0.8 para
Sc+/Irr, BCDs y sistemas en interaccién. No se observan grandes diferencias, en cambio,
entre galaxias tipo disco y tipo HIIL.

Los tamarios relativos entre la regiéon de formacion estelar y la extension total de
la galaxia pueden ser también estudiados a partir de la comparacién entre las areas de
la region con emisiéon Ha y del objeto completo. Este pardmetro no esta afectado de la
posible anisotropia de la formacién estelar, como en el caso de r(Ha)/r24.5(Rc¢). El drea
de la region de formacion estelar fue calculada a partir del método que explicaremos en
la seccién 5.5.5, y se identificé la extension de la galaxia con el drea dentro de la isofota
de 24.5 magarcsec—2 en la imagen BB. La distribucién de este pardmetro para la muestra
UCM es précticamente plana, con el valor mediano en 0.5 y los cuartiles en 0.3 y 0.9. De
nuevo encontramos una correlacién con el tipo morfolégico, siendo los objetos con una
formacion estelar mds extensa los de tipo mads tardio; las medianas son: 0.3 para S0/Sa,
0.7 para Sc+/Irr y 1.0 para BCDs. En media, las galaxias de tipo disco albergan un brote
de formacién estelar que ocupa aproximadamente un 40 % del objeto, por un ~ 70 % en

el caso de galaxias HIIL

La apariciéon de exploraciones de gran campo o del cielo completo, por ejemplo
el Two Micron All Sky Survey (2MASS), descrito en Jarrett et al. (2000), o el Sloan Digi-
tal Sky Survey (SDSS), descrito en Stoughton et al. (2002), ha revolucionado el conoci-
miento general sobre las galaxias a todos los desplazamientos al rojo. Algunos de estas
exploraciones combinan observaciones fotométricas con espectroscépicas. Sin embargo,
las necesidades de cobertura de un campo amplio llevan a la utilizacién de técnicas es-
pectroscopicas multi-objeto basadas en el empleo de méscaras con rendijas o de fibras
Opticas. Estas fibras o rendijas tienen un tamario finito, entre 3" y 5” comtnmente, por
lo que pueden existir efectos de apertura, como los descritos para las observaciones de
rendija larga de las galaxias UCM en la seccién 5.5.1, que hacen necesarias correcciones.
En la figura 5.13 mostramos la fraccién del flujo Ha que detectarian las fibras del SDSS,
de 3" de didmetro, en las observaciones de las galaxias de la muestra UCM. Las fibras
del SDSS cubren de forma variada nuestros objetos. En mediana, el seguimiento espec-
troscopico del SDSS pierde un 40 % del total de la emisiéon Hea. Este porcentaje sube a
mas de la mitad del flujo para aproximadamente un 40 % del niimero total de galaxias
en nuestra muestra. El diagrama de la esquina superior-izquierda de la figura 5.13 mues-
tra la evolucién de este cociente en funcién del desplazamiento al rojo. Posponemos la
discusion sobre esta figura interna hasta la secciéon 5.5.6 de este capitulo.
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Figura 5.13: Comparacién de los flujos Ha contenidos en aperturas circulares de 3" de didmetro frente a la
emisién integrada. El diagrama de la esquina superior-izquierda muestra la evolucién con el desplazamiento
al rojo de la media y la desviacién tipica (drea sombreada) de la razén mencionada para las galaxias UCM.
Los valores para cada z han sido ajustados con un polinomio de Chebyshev de orden 7.

5.5.3. Localizacion de la formacion estelar

En la seccién anterior argumentamos la necesidad de basar la discusién sobre la
localizacién de los brotes de formacion estelar en parametros mds robustos que un indice
de concentracién o el radio efectivo. La caracterizacién de las distintas estructuras pre-
sentes en una galaxia se puede realizar a través de la descomposicién bulbo-disco, tal y
como se efectud para las imdgenes en banda B en el capitulo 4. Si identificamos la for-
macion estelar nuclear con la localizada en el bulbo, podemos hacer uso del analisis de
componentes llevado a cabo en banda ancha para estudiar la emisién Ha del disco y del
ntcleo. En concreto, usaremos la descomposicién bulbo-disco realizada en la banda r de

Gunn (Vitores et al. 1996a), que engloba la emisién Hev.

El flujo total en la linea He, F, se puede dividir en los flujos provenientes del
bulbo y del disco, Fi& ., V Fifi

isco*
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JoS F*(r) I"(r) rdr

F¢ =F* F¢ =
T bulbo T £'disco fooo Ir (’l") rdr

(5.13)

donde F*(r) es el gradiente radial del flujo He, I"(r) = I{ 1, + I}, €5 la intensidad
de brillo en el filtro » de Gunn, dividida en las componentes del bulbo y del disco, y la

integral se extiende a todos los radios.

Como hemos mencionado, si identificamos la formacion estelar nuclear como la
que se localiza en el bulbo, el flujo Ha total de la componente nuclear se puede escribir

como:

7 e
Fl?ulbo = L_fr /0 F® (lr) I{;ulbo(r) rdr (514)
T

donde L7 es la luminosidad integrada en el filtro . De la misma manera se puede calcular
el flujo Ha proveniente del disco:

27 [
Fc?isco = L_T /0 Fa(r) Icrlisco('r) rdr (515)
T

Las intensidades de brillo de las componentes de bulbo y disco fueron ajustadas por

Vitores et al. (1996a) con un perfil rl/4

(de Vaucouleurs 1948) y una exponencial (Freeman
1970), respectivamente. El gradiente radial del flujo Ha se puede calcular ajustando un
polinomio de Chebyshev a la curva que describe el brillo integrado en funcién del radio.
La derivada de dicho polinomio nos proporciona directamente el gradiente necesario
para calcular las integrales de las ecuaciones 5.14 y 5.15, que fueron halladas por medio

de una cuadratura de Gauss-Laguerre.

Este método fue utilizado para calcular el cociente entre las luminosidades Ho
del bulbo y del total de la galaxia, (B/T)(Hc). Con el objetivo de comprobar la técnica
empleada se realizé un andlisis interactivo de las imdgenes, intentando segregar la for-
macion estelar concentrada en el bulbo y la méas extendida correspondiente al disco. La
comparacién entre los resultados del método analitico y el interactivo se muestra en la
tigura 5.14. La diferencia media entre el pardmetro calculado analiticamente y el obtenido
interactivamente es de 0.03 = 0.17.

El histograma de (B/T)(He) para toda la muestra de galaxias UCM se adjunta
en el panel inferior de la figura 5.15. La mediana y la desviacién tipica de los datos es
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0.26 £ 0.26, es decir, una galaxia tipica de la Exploracién UCM estd experimentando un
episodio de formacién estelar con aproximadamente un 30 % de componente nuclear. La
distribucién estd dominada por valores de (B/T)(Ha) menores que 0.5. Por lo tanto, el
estudio basado en imdgenes Ha concluye que, a pesar de que las observaciones espec-
troscopicas revelaron que la muestra UCM estaba dominada por galaxias tipo SBN, en
un alto porcentaje de objetos existe una importante formacién estelar en el disco, tanto o
mads intensa que la localizada en la zona nuclear.

Como cabia esperar, los valores de (B/T)(Ha) estan correlacionados con el tipo es-
pectroscopico, presentando las galaxias tipo disco una mayor componente de formacién
estelar nuclear (en mediana, 0.33 & 0.26) que los objetos HII (0.15 £ 0.26).

La clasificaciéon espectroscopica de Gallego et al. (1996) conlleva una dicotomia en
las propiedades de las galaxias UCM en lo que se refiere a dos parametros, la excitacion
y la metalicidad, ambos intimamente relacionados con la extincién. Intuitivamente, los
brotes nucleares deberfan presentar mayores metalicidades y extinciones que los brotes
localizados en el disco. Estos dos pardmetros se comparan con (B/T)(Hea) en los dos pa-
neles superiores de la figura 5.15. Las metalicidades se han calculado a partir de las rela-
ciones entre intensidades de lineas [NII]A\6584/Ha y [OIII]A5007/H/ (véase Melbourne
& Salzer 2002).

El panel superior de la figura 5.15 muestra la relaciéon entre la localizacién de la
formacion estelar y la metalicidad del gas. En primer lugar, se observa una distincién
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Figura 5.15: Caracterizacién de la localizacién de la formacién estelar en las galaxias UCM. Los dos paneles
superiores comparan la razén de luminosidades (B/T)(Ha) con la metalicidad y la extincién del gas ioniza-
do. En ambos casos los distintos simbolos separan las galaxias tipo disco de las tipo HII. En el panel inferior
se muestra la distribucién del pardmetro (B/T)(Ha) para toda la muestra (en gris para el caso de las galaxias
HII).
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clara en metalicidad entre las galaxias tipo disco, con metalicidades mads altas, y las HII.
Aunque la dispersion es muy grande, se puede intuir una ligera tendencia en los objetos
dominados por un brote nuclear a tener una metalicidad més alta. En el otro extremo, los
brotes menos metélicos se encuentran en las galaxias HII, con una formacién estelar mas

extendida.

En el caso de la extincién (panel central de la figura 5.15), y sorprendentemente, no
se observa una correlacién con (B/T)(Hea), aunque si existe una ausencia de galaxias con

formacion estelar nuclear dominante y baja extincion.

Finalmente, la figura 5.16 muestra la correlaciéon entre (B/T)(He) y el tipo mor-
folégico, ya encontrada por otros autores (Kennicutt 1983, 1998a, Lehnert & Heckman
1996). Los valores medios son: 0.43 para lenticulares, 0.45 para Sa, 0.36 para Sb y 0.05
para los tipos més tardios (Sc+/Irr/INTER) y las BCDs.
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Figura 5.16: Correlacién entre (B/T)(Ha) y el tipo de Hubble. Para cada tipo se muestra el valor mediano
y los cuartiles (cuando hay mas de 3 galaxias de la misma clase). Las BCDs han sido incluidas en el tipo
T = 10, junto con las irregulares (la mediana de los datos de irregulares es la superior), mientras que los
sistemas en interaccién se encuentran en el tipo T' = 8.
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5.5.4. Anchura equivalente y luminosidad

En la seccién 5.5.1 se argumento la posibilidad de estudiar la relacién existente en-
tre la poblacion estelar recientemente formada y las estrellas mds evolucionadas a través
de EW (Ha). En efecto, las espirales de tipos tardios se identifican comtinmente con ga-
laxias donde existe un porcentaje mds alto de estrellas jovenes (en comparaciéon con el
contenido estelar total) que en los primeros tipos de Hubble, por lo que presentan va-
lores de la EW (Ha) mayores (Kennicutt & Kent 1983, Sauvage & Thuan 1994, Gavazzi
et al. 1998). Esta correlacion entre EW (Ha) y el tipo morfolégico no se observa en las ga-
laxias de la Exploracion UCM, en la que todas las espirales tienen anchuras equivalentes
en torno a 40 — 50 A. Por encima de estos valores se encontrarian los sistemas en interac-
cién (la mediana es 60 A), las irregulares (70 A) y las BCDs (110 A). La ausencia de esta
correlacién, comtinmente observada para galaxias normales, es consecuencia de la acti-
vidad de formacién estelar atipicamente alta que tienen los objetos UCM, actividad que
estd fuertemente ligada al proceso de seleccion de la muestra, sesgado hacia la deteccion
de galaxias con anchuras equivalentes mayores que 20 A (Gallego 1995).

En cuanto a la clasificacion espectroscépica, las galaxias tipo disco presentan valo-
res dela EW (Ha) considerablemente menores que las galaxias HII (valores medianos de
24 A frente a 75 A). Esta distincién es equivalente a lo que se comentard en el capitulo 7
y ha sido publicado en Gil de Paz et al. (2000a) y Pérez-Gonzélez et al. (2003b), donde se
concluye que los objetos HII estdn caracterizados por albergar un brote de formacién es-
telar més intenso e importante en comparacion con el contenido estelar total de la galaxia
que los objetos tipo disco. Este comportamiento resulta a la postre en valores maés altos
de la SFR por unidad de masa estelar integrada en el caso de las galaxias HII.

La emisién Her integrada parece estar correlacionada con los colores 6pticos totales
de las galaxias espirales (Kennicutt & Kent 1983, Kennicutt et al. 1984, Davidge 1992). Es-
to significa que las estrellas recientemente formadas, aunque no contribuyen demasiado
a la masa total de la galaxia (véase el capitulo 7), tienen un efecto patente en la lumi-
nosidad y los colores 6pticos. Este efecto no es sorprendente y ya fue mencionado en el
capitulo 3, en el que comprobamos cémo las luminosidades B de las galaxias UCM son
del mismo orden que las de espirales normales de gran disefio, a pesar de la menor masa
de las primeras.

La correlacién entre la EW (Ha) integrada en la imagen y el color éptico B — r
se muestra en el panel superior de la figura 5.17 para las galaxias de la muestra UCM
y otras dos muestras de comparacién, una de galaxias BCD (Gil de Paz et al. 2003) y
otra de galaxias cercanas, el NFGS (Jansen et al. 2000a,b), con el que ya comparamos
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Figura 5.17: Correlacién entre la emisién procedente de las estrellas jovenes, representada por la anchura
equivalente integrada medida en las imagenes (en A) y la luminosidad de Ha (en erg s '), y las propiedades
integradas de la galaxia: el color 6ptico (panel superior) y la luminosidad en B (panel inferior). Los datos
para la muestra UCM se muestran en negro en ambos diagramas (con errores) y se ajustan a una recta por
minimos cuadrados (tendiendo en cuenta los errores). En el panel superior se han incluido dos muestras de
comparacién: una, en azul, de galaxias BCD (Gil de Paz et al. 2003) y otra, en rojo, de galaxias cercanas en el
NFGS (Jansen et al. 2000b).
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algunas propiedades en el capitulo 3. La correlaciéon explicada entre la emisién Ha y la
luminosidad en B queda patente en el panel inferior de la figura 5.17.

Aunque la dispersion de los datos es grande en ambos paneles, las relaciones entre
la emisién procedente de las estrellas jovenes y la propiedades integradas de la galaxia
en el 6ptico (color y luminosidad) son claras. En el caso del diagrama superior, también
se observa como otras muestras de galaxias complementarias de la nuestra mantienen
la correlacién entre B — r y EW (Ha). En el caso, por ejemplo, del NFGS se observa
que sus galaxias presentan colores y anchuras equivalentes muy parecidas a los de las
galaxias UCM, si bien existen dos zonas del diagrama no pobladas por nuestros objetos
y si por los NFGS: la correspondiente a colores muy rojos y EW (Ha) muy bajas (lo que
probablemente son galaxias elipticas), y la que muestra colores intermedios (B —r ~ 0.4)
pero anchuras equivalentes menores que lo detectado por la Exploraciéon UCM. Los datos
de las galaxias UCM han sido ajustados a sendas rectas (teniendo en cuenta los errores):

log[EW (Ha)] = (—1.707 4 0.091) (B — r) + (+2.881 + 0.066) (5.16)

logL(He)] = (—0.408 + 0.007) Mp + (+33.64 + 0.13) (5.17)

Las luminosidades Ha pueden utilizarse para calcular la SFR usando un factor de
conversion ampliamente estudiado en la literatura (véase, por ejemplo, Kennicutt 1998a).
En nuestro caso utilizaremos el factor dado en Sullivan et al. (2001) para comparar direc-
tamente con sus resultados, aunque la diferencia con el de Kennicutt (1998a) es de sélo

un 3 %:

L(Ha)(erg s™1)

FR =
SFR 1.22 x 1041

Mga! (5.18)

La figura 5.18 muestra la correlacion entre la atenuacion y la SFR, que ya queda pa-
tente antes de corregir las luminosidades Ha de extincion. Los brotes mds intensos son
también los mds oscurecidos. Este comportamiento también sera observado en el estudio
de sintesis de poblaciones que describiremos en el capitulo 7, donde no sélo se demos-
trard que las galaxias con mayores E(B—V') presentan mayores fuerzas de brote (relacion
entre la masa estelar del brote y la total de la galaxia), sino también que los objetos muy
oscurecidos parecen seguir diferentes leyes de extinciéon que los poco atenuados.

Los datos en la figura 5.18 han sido ajustados a una recta teniendo en cuenta los
errores asociados. El coeficiente de correlacion de Spearman entre ambos pardmetros es
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Figura 5.18: Correlacion entre la SFR (en Mg a™ 1) 0 la luminosidad Ha (en ergs- 1) y la extincién, represen-
tada por el decremento de Balmer Ha/HS. También se detalla el tipo espectroscépico de cada galaxia. Los
simbolos rellenos corresponden a galaxias de tipo disco y los huecos a las de tipo HII.

0.67, con un valor para el nivel de confidencia del desvio de la hip6tesis nula de 2x 1011,
El resultado del ajuste es el siguiente:

H
log(SFR) = (0.597 % 0.021) x H—g + (—2.191 + 0.086) (5.19)

La correlacion entre la SFR y la extincién ha sido observada por otros autores en
otras muestras de galaxias, como por ejemplo Hopkins et al. (2001) y Sullivan et al. (2001).
Sin embargo, la pendiente observada en nuestro caso es bastante mayor que las encon-
tradas por los autores anteriores. En la figura 5.18 se observa que la correlaciéon parece
romperse para objetos muy extinguidos (Ha/HS ~ 7 = E(B—-V) 2 0.9) y las SFRs dejan
de crecer con Hay/HS. Este efecto no estd presente en el trabajo de Sullivan et al. (2001) ya
que su muestra estd formada por galaxias seleccionadas en el UV y no presentan valores
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tan altos de la extincién como algunos objetos de la UCM.

En efecto, si eliminamos de nuestra muestra las galaxias con un valor de Ha/Hf
mayor que 5.5, el ajuste pasa a ser (en orden inverso al de la ecuacién 5.19 para facilitar

la comparacién con la bibliografia):

H
H—g = (0.83 £ 0.14) x log(SFR) + (3.672 & 0.073) (5.20)

En este caso la pendiente es practicamente idéntica a la encontrada por Hopkins
et al. (2001) y Sullivan et al. (2001) (~ 0.80 en ambos casos) y la ordenada en el origen,
corregida a la misma cosmologia de estos articulos, estd entre los valores encontrados por

ambos autores con una dispersién de ~ 0.2dex.

Todos los objetos que se separan de la correlacién en la grafica 5.18 son de tipo disco
(excepto UCMO0014+1829). Entre ellos, las galaxias DANS se diferencian claramente del
resto, presentando SFR bajas (del orden de 1 M, a~!) para todo el rango de extinciones.
La ruptura de la relaciéon SFR-extincién puede deberse a que los indicadores clasicos
de la atenuacién (decremento de Balmer, pendiente del continuo UV) no son vélidos en
escenarios muy extinguidos por polvo (Bell 2002, véase también el capitulo 7). En este
sentido, ya hay trabajos en la literatura acerca de galaxias ULIRGs en las que la pendiente
del continuo UV proporciona un valor de la extincién menor que el derivado del cociente
entre las SFR calculadas en el UV y en el FIR (Goldader et al. 2002). Para las galaxias UCM
que quedan fuera de la correlaciéon 5.19 podriamos estar observando las zonas de los
brotes con una menor extincién (dentro siempre de valores bastante altos), estando otras
partes de los brotes o incluso brotes enteros (probablemente con una intensa formacién
estelar) totalmente oscurecidos, resultando indetectables en Ha. Este resultado podria
comprobarse por medio de observaciones en el FIR de las galaxias UCM.

5.5.5. Brotes de formacién estelar y componente difusa

Un tema importante dentro del estudio de la formacién estelar en galaxias es la
fisica involucrada en los procesos que rigen el comportamiento de los brotes de formacién
y del medio gaseoso circundante. En este contexto, un pardmetro relevante es el ntimero
de fotones ionizantes creados por las estrellas del brote y su interaccién con la regién HIL
En lo que se refiere al nimero de fotones creados por las estrellas, existen en la literatura
una gran cantidad de modelos de evolucién estelar capaces de estimar este parametro
con mayor o menor precision y acierto. Sin embargo, existe atin discusién acerca del
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numero de los fotones creados en las estrellas que interacciona con el gas en la regiéon HII
(dando lugar a lineas de recombinacién), y la fraccién que es capaz de escapar al medio

interestelar (si es que no es nula).

Posiblemente relacionado con la mencionada fraccién de fotones ionizantes que es-
capan de las regiones HII, nos encontramos con el estudio de una componente del medio
interestelar, el gas difuso ionizado (DIG), presentado por primera vez por Reynolds (1990).
La caracterizacion del DIG ha comenzado a llevarse a cabo de una manera sistemdtica
en los dltimos afios a través, principalmente, de estudios de galaxias cercanas donde es
posible contar con una gran resolucién angular (véase, por ejemplo, Lehnert & Heckman
1994, Hoopes et al. 2001, Zurita et al. 2002). Aunque los primeros y principales candida-
tos para explicar la ionizacién de una parte del medio interestelar con un carécter extenso
son los fotones que logran escapar de las regiones HII, hay otros posibles causantes, co-
mo son los remanentes de supernova, capas de mezcla turbulenta o, incluso, el campo de
radiacién extragaldctico. Para una discusion detallada sobre estos factores, véase Wang
et al. (1997).

Si la relacién entre la ionizacion del DIG y los fotones provenientes de regiones HII
se confirma, los modelos que estudian la formacién estelar en galaxias deberian actua-
lizarse para contar con una fraccién extra, mds o menos importante, de fotones Lyman
que deben ser creados y que no ionizan el gas de la regién HII, pudiendo incluso lle-
gar a escapar de la propia galaxia y alcanzar el medio intergalactico. Esto supondria, en
resumen, que los cdlculos actuales de la SFR podrian estar subestimados, dado que los
factores tipicos de transformacién entre luminosidades en el UV, He, o el FIR asumen
que todos los fotones Lyman son absorbidos en la regién HII (véase Kennicutt 1998a, y

referencias alli citadas).

En esta seccién abordaremos la caracterizacion de los distintos brotes o nudos de
formacion estelar presentes en cada galaxia de nuestra muestra, asi como un estudio de
la componente de DIG en estos objetos. En primer lugar, describiremos el método de
analisis de las imdgenes Ha seguido para tratar los temas mencionados, para después

presentar los resultados principales.

Meétodo de anélisis

La deteccién y segregacion entre las zonas de la emisién Hoa pertenecientes a dis-
tintos brotes de formacién estelar dentro de una misma galaxia, asi como de los pixeles
identificados con el DIG, fueron llevadas a cabo con un método similar al utilizado por
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Rozas et al. (1996) y Zurita (2001) para detectar regiones HII individuales y estudiar su
distribucién de luminosidades en galaxias espirales cercanas. Sin embargo, hay que re-
calcar que estos dos trabajos se basan en observaciones de objetos donde es posible contar
con una resolucién angular bastante alta, dado que analizan galaxias muy cercanas cu-
yos tamarios totales superan los 10" . En contraste, las galaxias de la Exploracién UCM
tienen una tamano angular medio de ~ 30", siendo el didmetro del objeto mds grande
de la muestra ligeramente superior a 1’ . La resolucién maxima de las observaciones pre-
sentadas en esta memoria de tesis es de ~ 0.5 kpc, contando con un seeing tipico de 1”
. Este valor es muy similar al didmetro de las mayores regiones HII detectadas en gala-
xias cercanas (~ 400 pc, de acuerdo con Youngblood & Hunter 1999, Zurita 2001). Por
lo tanto, las regiones detectadas en nuestras galaxias no son regiones HII propiamente
dichas, sino mas bien grandes complejos de formacién estelar. Ademads, el hecho de que
las galaxias UCM tengan una formacién estelar mds intensa que las galaxias normales
quiescentes del Universo Local también influye en los tamafios y luminosidades de los
brotes.

El método de deteccién de las distintas regiones de formacién estelar dentro de una
misma galaxia (y la localizaciéon del DIG) debe dar cuenta de 4 aspectos:

— Establecer un criterio de deteccién de cualquier estructura en la imagen Ha. En
nuestro caso utilizamos todos los pixeles cuya intensidad era superior a dos veces
el valor de la desviacion tipica de los pixeles de cielo. El cielo se midi6é en una
apertura cuadrada (de unos 100 x 100 pixeles) cercana a la galaxia en cuestiéon y
libre de objetos (véase la figura 5.19).

— Establecer un criterio para distinguir una regién individual de otra. Se consideré co-
mo una regién individual todo méximo local en el que los pixeles de alrededor en
un didmetro equivalente al valor del seeing, es decir, de ~ 1” (aproximadamente 5
pixeles), tenian una intensidad menor. Uno de los grandes problemas en este tipo
de estudios es el solapamiento de las regiones, y la tnica forma de abordarlo es
la eleccién de un criterio basado en la resolucién angular maxima que se alcanza
en las observaciones. En este sentido, Zurita (2001) demuestra que el mayor efecto
de esta eleccion se produce en el extremo débil de la funciéon de luminosidad de
las regiones HII. En nuestro caso no estamos tan interesados en dicha funcién de
luminosidad sino en la localizacién global de los grandes complejos de formacién
estelar, por lo que esta eleccién no es preocupante.

— Desarrollar una técnica para decidir qué pixeles pertenecen a cada regién detectada
por medio del criterio descrito en el punto anterior. Para ello se dividi6 la imagen
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en distintos niveles de intensidad (1000, en concreto) y, empezando por el nivel
maés brillante, se fue muestreando la zona circundante a los pixeles ya adjudicados
a una determinada regién. Si cada uno de los pixeles de esta zona circundante tenia
una intensidad menor a la correspondiente al nivel inmediatamente superior, se
consideraba perteneciente a la region estudiada. En caso contrario, se desechaba y
se marcaban los pixeles colindantes ya pertenecientes a la regién para que ésta no
“creciera” en esa direccion en la siguiente iteracién. Terminados los pixeles corres-
pondientes a un nivel se pasaba al inmediatamente inferior. El proceso para una
region terminaba segtin lo explicado en el siguiente punto, pasando después a re-
petir todo el proceso para otra region (de las detectadas en el segundo punto). El
método es muy parecido al utilizado por SExtractor (Bertin & Arnouts 1996) para

separar objetos en un campo.

Crear un limite de intensidad para establecer las fronteras mds débiles de una re-
gion determinada. Esta cantidad también coincide con el brillo superficial maximo

2 arcsec 2. En los

asumido para el DIG, y se impuso en 1.32 x 10 6 erg s7! em™
estudios del DIG se suele expresar el brillo superficial en funcién de la llamada

medida de emisién EM, cuyas unidades son pc cm =%, y se define como:

d
EM = / N2 ds (5.21)
0

donde N, es la densidad electrénica y la integral se extiende a todo el camino 6pti-
co. Para una temperatura tipica de T = 10* K y en el caso B de recombinacién
(Osterbrock 1989), la integral anterior queda (Spitzer 1978):

EM = 4.908 x 10'7 I(Ha) (5.22)

2 2

donde I(He) es la intensidad de la emisién Ha en erg s~! cm =2 arcsec 2.

Usando la cantidad EM, el limite superior de intensidad del DIG corresponde a
EM = 65 pc cm ™. Este valor es un valor intermedio entre los encontrados en la
literatura para estudios de galaxias espirales cercanas como, por ejemplo, Ferguson
et al. (1996a,b), que utilizan un valor de corte de 80 pc cm ¢, 0 Hoopes et al. (1996),

que usan 50 pc cm .

El método descrito utiliza un valor constante para la intensidad maxima del DIG, lo

que supone una primera y simple aproximacién al problema. Efectivamente, las propie-

dades del DIG pueden variar de unas zonas a otras de la misma galaxia y no cabe esperar
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la misma intensidad de la emisién de este gas cerca de las regiones HII que a gran dis-
tancia de ellas (suponiendo que la ionizacién del DIG tiene su origen en los nodos de
formacion estelar). Ademads, las propiedades del DIG podrian variar de unas galaxias a
otras (Wang et al. 1999). Un tratamiento méds apropiado, preciso y elaborado del proble-
ma debe tener en cuenta las propiedades intrinsecas del DIG, entre las que destaca la
naturaleza difusa, es decir, de brillo tenue y con una morfologia extendida.

Siguiendo el método de Zurita (2001), construimos también mapas del gradiente de
intensidades Ha para seleccionar las zonas donde este gradiente es constante y préximo
a cero (promediado en una zona lo suficientemente grande), lo cual las identifica como
DIG frente a las regiones HII, donde el gradiente crece rdpidamente. Los gradientes para
cada pixel fueron calculados como el valor medio de las diferencias absolutas entre las
intensidades del pixel considerado y los 4 pixeles contiguos en las direcciones “X” e “Y”.
La identificacion de un pixel como perteneciente al DIG conlleva el andlisis interactivo
del mapa de gradiente para cada galaxia, con el objetivo de seleccionar el valor frontera
de dicho gradiente para las zonas donde éste permanece constante. El valor medio del

gradiente frontera para toda la muestra UCM es 45 pc cm ™% arcsec™!, muy parecido al
usado por Zurita (2001), que es 44 pc cm ™~ © arcsec!. Discutiremos los resultados sobre

las propiedades del DIG en breve.

Propiedades de los brotes

Usando el método explicado en la subsecciéon anterior se detectaron 816 regiones
de formacion estelar distintas en las 79 galaxias observadas en este proyecto. El rango
de frecuencias oscila entre un solo nodo de formacién estelar en toda la galaxia (en las
BCDs, por ejemplo) hasta 87 nodos diferentes en un solo objeto (UCM2325+2318, una
galaxia luminosa en el FIR, de acuerdo con Calzetti et al. 2000). El valor mediano es de
~ 8 regiones/galaxia, con los cuartiles en 2 y 14 regiones/galaxia.

Seria l6gico suponer que el nimero de regiones de formacién estelar detectadas en
una galaxia depende de la distancia a ésta. Efectivamente, el tamafio angular de objetos
muy lejanos es menor y el efecto combinado del seeing, de la limitacién en el tamafio del
detector y de la atenuacién de la intensidad puede conllevar la deteccién de un menor
numero de regiones. Sin embargo, el panel izquierdo de la figura 5.20 demuestra que la
distancia no ha influido en la deteccién de regiones en el caso de la Exploracién UCM.
El coeficiente de correlacion de Spearman entre el nimero de regiones detectadas y el
desplazamiento al rojo es de 0.2, con un nivel de significacién de los datos separdndose
de la hipétesis nula de 4 x 10~2. Por el contrario, el panel derecho de la misma figura
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Figura 5.19: Ejemplos de la deteccion de regiones de formacién estelar en las galaxias UCM. Para cada objeto
se muestran dos imédgenes, una donde se ha marcado el circulo que delimita el tamafio de la galaxia y el
cuadrado donde se midi6 el valor de la desviacién tipica del cielo, y otra con los limites de cada una de las
regiones detectadas.



log(# of regions)

CAPITULO 5 163

prueba la correlacion entre la frecuencia de los nodos y el tamafio angular de la galaxia,
representado por el radio de la isofota de 24.5 magarcsec 2: las galaxias mas grandes
presentan mds nodos de formacién estelar. El coeficiente de correlacién es esta vez de
0.48, con un nivel de significacién de 7 x 1075. A la anterior correlacién se une el hecho
de que las galaxias con mds nodos de formacién estelar son, a la postre, las galaxias con

una mayor luminosidad en He, como veremos mds adelante.

N T
o] T T T +
N +
4
4
[Te} ty O L +T + 4 _
or + T N § - +
—~
i+ F + 0 Mo+ +
+ c + 4 +
T k) + *3; N
—F T+t + o+ 1 97 r o T 7
+ + +
Pt + + o+ = o PT Re T
N T v w— + o+ + +
o + + o+ © n o+t +
o + ++ 1 3= o[ + ++ + 7]
N>
++ + o+ + + g + o+
o+ + W A + o+ - O | A HHH + + B
o [ 0
o L R R R M- . o ! ‘ !
o 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05 o 20 40
B
z
rus (arcsec)

Figura 5.20: Estudio de la correlacién entre el nimero de nodos de formacién estelar detectados en una
galaxia y el desplazamiento al rojo (izquierda) y el tamafio angular total, definido como el radio de la isofota
de 24.5 mag arcsec”? en B (derecha).

Morfolégicamente, las galaxias de tipos de Hubble tardios y las galaxias en interac-
cién presentan mds regiones de formacién estelar (en mediana, 12 regiones en galaxias
Sc+, 18 en Irr y 45 en interacciones) que los tipos tempranos (5-8 en S0/Sb) y las BCDs (1

nodo).

En lo que respecta al tamafio de los nodos, el radio mediano de éstos es de 0.5 kpc.
Los valores van desde nodos de tamafio parecido a las regiones HII individuales en ga-
laxias cercanas, ~ 100 pc, hasta grandes complejos de formacién estelar muy intensa de
~ 4 kpc de radio (los casos més extremos son los de UCM1513+4-2012 y UCM2250+-2427,
dos galaxias muy perturbadas y con un brote nuclear). El panel (a) de la figura 5.21 mues-
tra en gris la distribucién de 4reas de los brotes individuales de formacién estelar en las
galaxias UCM. Estas éreas alcanzan valores desde los 0.05 kpc? hasta los 50 kpc?, loca-

lizdndose el maximo de frecuencia en torno a ~ 1 kpc? (la mediana es 0.9 kpc?).

Se calcularon tasas de formacién estelar globales (SFRT) y densidades superficiales
de SFR medias (Xsrr) y mdximas (X5E5), es decir, la densidad de SFR correspondiente
al pixel mads brillante de la regién, para cada nodo de formacién estelar. El factor de

conversion entre luminosidades Ha y SFRs es el de la ecuacién 5.18.
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Figura 5.21: Distribucién y correlacién de propiedades de los nodos de formacién estelar en las galaxias
UCM. Véase el texto para conocer los detalles. Las SFRs se dan en Mg a~!, las densidades de SFR en
Mg a~! kpc™? y las dreas en kpc®. En los histogramas se adjuntan los valores medianos para los distintos

tipos morfolégicos y /o espectroscépicos.
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La figura 5.21 presenta las distribuciones y correlaciones entre los pardmetros men-
cionados en el parrafo anterior. El panel (b) de este grafico muestra en gris la correlaciéon
entre el drea de las regiones individuales de formacion estelar y la SFR de la galaxia. Los
datos para un mismo objeto estdn unidos por una linea horizontal. En negro se represen-
tan los datos correspondientes al 4rea integrada de la emisién de cada objeto (usado en
la seccién 5.5.2). Claramente, las galaxias mas luminosas en Ha presentan los nodos mds
extensos, atin existiendo otras regiones secundarias de menor tamafio. La correlacién
mencionada anteriormente entre la SFRt y el tamafio de la regién emisora queda ahora

demostrada (puntos negros).

En el panel inmediatamente superior al anterior, marcado como (a), se muestran
los histogramas de las areas de los nodos individuales (en gris) y del total de la zona de
formacion estelar de cada galaxia UCM (en negro). El drea total presenta un pico pronun-
ciado (suavizado en la escala logaritmica) en torno a 14 kpc?. En esta figura se observa
una tendencia en los tipos morfolégicos més tardios a presentar un brote de mayor exten-
siéon. Como cabia esperar debido a su naturaleza de enanas, la BCDs se caracterizan por
su pequefio brote de formacién estelar. En el otro extremo, los objetos que fueron clasi-
ficados como sistemas en interaccién muestran las extensiones mas grandes (la mediana
para el tipo es de 27 kpc?). Desde el punto de vista espectroscopico, las galaxias de tipo
disco presentan brotes de una extensién que précticamente dobla la de las galaxias HII.

Los paneles centrales de la figura 5.21, (c) y (d), muestran la distribucién de las SFRs
de los nodos individuales de formacién estelar y su correlaciéon con la SFR global de la
galaxia. Un incremento en la luminosidad Ha total produce también la posible aparicion
de brotes mds brillantes que pueden incluso dominar la emisién global. Los casos més
extremos alcanzan valores de SFR tan altos como 40 M, a—!. En el gréfico superior de
nuevo se observa una correlacion con el tipo morfoldgico, de tal manera que los brotes
individuales mds violentos se localizan en galaxias de los tltimos tipos y en BCDs. Este
es el caso también de las galaxias tipo disco.

Finalmente, el panel (f) de la figura 5.21 muestra la relacion entre la SFR y la g%
de los brotes individuales, existiendo un comportamiento similar con respecto a la Lsrr
media (aunque con mas dispersion). El rango de Lg% queda por debajo del valor limite
observado para galaxias starburst por Meurer et al. (1997). No se observa correlacién con
el tipo morfolégico.

Resumiendo la informacién de la figura 5.21, en las galaxias UCM los nodos de
formacion estelar mds intensos presentan las densidades de SFR mas altas y los mayores

tamarios. Estas propiedades resultan finalmente en una luminosidad mds alta de toda la
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galaxia. Otros autores han encontrado resultados anédlogos a través de estudios de alta
resolucién, en el sentido de que la SFR global de una galaxia depende de la masa y el
numero de brotes individuales (véase Kennicutt 1998a, y referencias alli citadas).

Distribuciéon de intensidades de la formacion estelar: el medio difuso ionizado

En todas las galaxias de la muestra excepto 5 se detect6 emisiéon Ha difusa por
debajo del corte mencionado de 65 pc cm 5. La intensidad mediana de toda la muestra
es 46 pc cm 8, valor tipico de la componente més brillante del DIG observado en galaxias
cercanas (3-5 veces mayor que los promedios medidos por Hoopes et al. 1996 y Zurita
2001).
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Figura 5.22: Contribucién mediana de los distintos niveles de intensidad de la emisién Ha al flujo total
de las galaxias de la Exploracién UCM (panel izquierdo). La fraccién de flujo (eje vertical) se refiere a la
contribucién a la emisién total de los pixeles con una intensidad igual o menor que un brillo superficial
determinado, dibujado en el eje horizontal de la figura. Se han dibujado los valores medianos y cuartiles
de toda la muestra estudiada. La linea vertical muestra el valor de corte de 65 pc cm™5. El panel interior
muestra la misma figura pero sustituyendo los valores de intensidad por densidades superficiales de SFR.
Como ejemplo de lo explicado en el texto se ha marcado con una linea punteada el limite de deteccién de
la exploracién de galaxias a z ~ 0.24 de Pascual et al. (2001). El panel de la derecha muestra en negro
el histograma de la fraccién de luminosidad total asociada con el DIG para una intensidad de corte de
65 pc cm™®. El histograma gris se refiere a la misma fraccion pero corregida del flujo proveniente del DIG
superpuesto en los nodos de formacién estelar.
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La caracterizaciéon del DIG en las galaxias UCM incluye el estudio de la distribucién
de intensidades Ha del gas y la contribucién al flujo total de la linea de emisién. En este
trabajo medimos la fraccién de la luminosidad Ha total asociada con los pixeles cuya
intensidad estd por debajo de un valor de corte determinado. La figura 5.22 muestra esa
fraccién con respecto a la intensidad limite, representando el valor mediano y los cuartiles
para los datos de las 79 galaxias, habiéndose marcado la intensidad correspondiente a
65 pc cm~% con una linea vertical punto-guién. Ademds, en el panel de la derecha se
adjunta el histograma de la fraccién de luminosidad Ha proveniente del DIG para el

mencionado corte de intensidad (en negro).

En media, un 8 % del flujo total Ha: de una galaxia UCM esta asociado con el DIG
cuya intensidad es menor a 65 pc cm~b. Los valores para cada galaxia individual estdn
comprendidos entre el 0% y el 34 % (UCM13084-2950).

En el caso del método de deteccién del DIG basado en la medida del gradiente
de emision Ha obtenemos un resultado medio para toda la muestra muy parecido al ya
mencionado: 9 %. Estos porcentajes son consistentes con los encontrados en otros trabajos
sobre el DIG de galaxias cercanas y de tamafio angular extenso (por ejemplo, Hoopes
et al. 1996, Wang et al. 1999, Zurita 2001) y con la fracciéon de fotones Lyman ionizantes
que escapan de las regiones HII, estimada por Oey & Kennicutt (1997).

Los resultados descritos hasta ahora, y dispuestos en el panel izquierdo de la figu-
ra 5.22, no han tenido en cuenta varios efectos importantes en este tipo de estudios. Las
correcciones a las fracciones expuestas hasta ahora basadas en estos efectos se describen
a continuacion:

— Dado que estamos estudiando una fuente de luminosidad difusa y extendida, la
luz dispersada por el polvo de la propia galaxia en estudio o la difuminada por
la 6ptica del telescopio pueden tener un efecto importante. La correccioén por estos
dos fenémenos ha sido estimada en un 5-15 % del flujo difuso por Hoopes et al.
(1996).

— Otro efecto, bastante mds influyente en los resultados que el anterior, es el derivado
del flujo proveniente del DIG que estd localizado en la linea de observacion de los
nodos de formacién estelar. Atn cuando la presencia de estos nodos puede provo-
car un menor espesor de la capa de DIG en comparacién con lineas de observacién
que no intersectan regiones de formacién estelar, dicha presencia también debe te-
ner una influencia directa en la intensidad de la emisién del gas ionizado, que debe
ser més brillante que la de zonas maés alejadas de las fuentes de ionizacién (Zuri-
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ta 2001). Hemos estimado el flujo proveniente del DIG superpuesto a las regiones
de formacién estelar multiplicando la intensidad media de la componente difusa
detectada con los métodos mencionados por el area ocupada por los brotes. Esta
correccién aumenta los porcentajes de emisién del DIG con respecto a la luminosi-
dad total en un factor ~ 2. El histograma de las fracciones de emisién corregidas de
los factores explicados se adjunta en el panel de la derecha de la figura 5.22, en gris.
Estos resultados son muy parecidos a los encontrados por Hoopes et al. (1996).

Morfolégicamente, no se encuentran diferencias significativas en la intensidad y
fraccién del flujo total procedente del DIG. Sin embargo, podemos resefiar que las gala-
xias Sa presentan una fraccion en torno al 10 %, lo que resulta ligeramente inferior a lo
observado para el resto de galaxias espirales, que estdn en torno al 20 %. Los sistemas
en interaccion y las BCDs presentan valores menores. Espectroscépicamente, las galaxias
tipo disco cuentan con fracciones mayores (en media, ~ 20 %) que los objetos HII (menos
del 10 %).

Todos los parametros introducidos en este capitulo se han compilado en la tabla 5.4.

5.5.6. Implicaciones para estudios a desplazamientos al rojo mayores

El estudio detallado de la distribucién espacial e intensidad de la formacién este-
lar en galaxias starburst locales tiene amplias implicaciones en andlisis de poblaciones de
galaxias mads lejanas que las de la muestra UCM. Si asumimos que estas galaxias tienen
propiedades parecidas a los objetos del Universo Local, podemos estudiar los sesgos ob-
servacionales de las exploraciones de galaxias con formacion estelar a z intermedio y alto
emplazando artificialmente nuestras galaxias a esas distancias cosmolégicas. A pesar de
que la evolucién de las galaxias puede tener un papel influyente, algunos pardmetros
pueden ser todavia comparables y facilmente medibles. En este sentido, son muchos los
trabajos que encuentran similitudes entre las galaxias cercanas con formacién estelar y
objetos a un z mayor. Estas similitudes se encuentran en propiedades como el tamafio
(Pérez-Gonzalez et al. 2001), intensidad del episodio de formacién estelar (Meurer et al.
1997), relacion entre las estrellas pertenecientes al brote y la poblacién mds evoluciona-
da (Papovich et al. 2001, Pérez-Gonzélez et al. 2003b), masas estelares (Kauffmann et al.
2002), etc... Ademds, también existen trabajos acerca de contrapartidas cercanas para ob-
jetos del Universo lejano como, por ejemplo, las galaxias compactas azules en Guzman
et al. (1997), o las galaxias starburst brillantes en el UV en Conselice et al. (2000b).

La primera implicacién del trabajo descrito en este capitulo para observaciones de
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galaxias distantes se present6 en la secciéon 5.5.2, concretamente en el diagrama interior
de la figura 5.13. Este grafico mostraba la evolucién con el desplazamiento al rojo del
flujo Hoe detectado para objetos parecidos a los de la Exploracién UCM con una fibra de
espectroscopia de 3" (tamafio tipico de las usadas en exploraciones de gran campo como
el SDSS) con respecto al total. Para construir este diagrama posicionamos artificialmente
las galaxias UCM a desplazamientos al rojo en el intervalo z = 0 — 1 y medimos los
flujos detectados por una fibra de 3" (los resultados son también aplicables a rendijas del
mismo tamafio). Los puntos de la figura corresponden a los valores medianos para toda

la muestra, habiéndose ajustado a un polinomio de Chebyshev de orden 7:

};;”;' =1.7914 4 0.191177 — 0.1489 T 4 0.1016 75 — 0.0626 T4

+0.0355T5 — 0.0183 16 + 0.0076 T

(5.23)

El diagrama interior de la figura 5.13 revela que sélo para desplazamientos al rojo
mayores que 0.1 la fibra del SDSS logra detectar méas del 95 % del flujo Ha total de las
galaxias UCM. Para valores de z menores, la correcciéon de apertura no es despreciable.

El grafico interior de la figura 5.22 muestra el efecto de la profundidad de las ob-
servaciones en la estimacion de los flujos Ha totales. Se calcul la razén entre la lumino-
sidad correspondiente a las regiones con una densidad superficial de SFR menor que un
cierto valor de corte y la luminosidad integrada del objeto, es decir, la contribucién de los
distintos niveles de Ysrg a la SFR total de cada galaxia.

Las exploraciones de galaxias a desplazamientos al rojo intermedios y altos son
capaces de detectar objetos con lineas de emision (Ha u otras) hasta un cierto flujo limite
(que puede ser expresado en unidades de densidad superficial de SFR: M, afio ™! kpc™2).
Esto no sélo significa que no se detectan los objetos mas débiles que el mencionado flujo
limite, sino también que para las galaxias detectadas una parte de la luminosidad total
puede estar por debajo de dicho limite.

Se puede calcular la fraccion de flujo no detectado para cada objeto asumiendo
que: (1) el flujo total de estos objetos se mide sumando el flujo de los pixeles individuales
cuya intensidad estd por encima del limite de deteccion; y (2) que las intensidades de
formacion estelar de los objetos locales de nuestra muestra son comparables a los de
galaxias lejanas. El panel interior de la figura 5.22 muestra esta correccién en funcién del

limite de deteccién en unidades de Y spg.

Como ejemplo nos referimos a la exploracion de galaxias a z ~ 0.24 llevada a cabo
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Tabla 5.4: Resultados del estudio fotométrico en Ha.. Las columnas detallan: (1) Nombre de la galaxia. (2)
Flujo Ha corregidode [NII]en 10~ * erg s cm™2. El error mediano es del 16 %. (3) Indice de concentracién
c31. El error mediano es del 8 %. (4) Radio efectivo en arcosegundos. El error mediano es del 7 %. (5) Razén
entre los tamarios de la regién emisora en Ha (radio de la apertura circular que contiene el 80 % de la emisién
total en Ha) y el total de la galaxia (radio de la isofota de 24.5 mag arcsec™?). El error mediano es del 17 %.
(6) Anchura equivalente de Ha en A. El error mediano es del 13 %. (7) Razén de luminosidad Ha bulbo-
total. El error mediano es del 13 %. (8) Luminosidad Ha corregida de extinciéon interna en unidades de 10%
erg s~*. El error mediano es del 16 %. (9) Areadela regién emisora en Ha en arcosegundos cuadrados. (10)
Tasa de formaci6n estelar maxima en Mg afo™"' kpc™>. El error mediano es del 16 %. (11) Porcentaje de la
emisiéon Ha asociado al gas difuso ionizado. El error mediano es del 14 %. (12) Lo mismo que la anterior
pero corregido de la contribucién del DIG sobreimpuesto en la regiones de formacion estelar.

Galaxia FHa) ¢ re 2- EW (B/T) LHa) Arear XEg% DIG DIG,

T24.5

) 2 B @ 6 6 0 ® 9 109 a1 d2)

0013+1942 8.6 254 31 059 1134 0.14 257 705 0.498 4 22
0014+1748 13.6 1099 7.8 093 15.6 0.68 568 712 0470 32 48
001441829 16.6 621 23 065 99.6 048 2626 99.1 0.075 4 24
0015+2212 42 341 1.0 023 352 048 054 290 0.037 6 20
001741942 112 188 89 099 56.1 0.00 493 1133 7.250 4 23
0047+2413 107 563 69 049 293 045 1266 1329 0464 7 23
0047+2414 225 3.18 55 0.68 62.0 005 21.27 2411 0.368 4 19
0056+0043 53 337 15 043 485 0.12 086 268 0.357 2 18
005640044 6.6 995 42 099 722 0.32 057 691 0214 9 39
014142220 28 479 30 100 186 0.31 064 269 0213 12 33
014742309 40 201 19 026 175 0.39 0.95 54 0.195 0 62
0148+2124 6.5 585 12 074 89.7 0.08 057 322 0.153 1 28
0159+2326 25 280 11 015 75 0.14 1.19 158 0.150 6 15
1246+2727 100 3.05 81 085 495 0.14 342 179.0 0.149 7 38
1247+2701 25 187 38 062 235 0.03 040  36.7 36.985 7 36
1248+2912 84 526 91 074 136 041 206 1184 1.686 10 30
125342756 199 1.58 3.7 039 820 0.36 122 659 1.061 1 14
1254+-2740 79 338 20 040 388 0.64 1.26  63.7 1.001 2 25
1255+-2819 40 190 33 030 169 0.22 1.71 540 0875 10 31
12554-3125 80 410 20 049 357 0.69 264 427 0.722 2 25
1256+2701 52 445 88 099 631 0.04 116 799 0710 11 49
1256+-2722 21 328 35 076 229 0.07 1.65 298 0443 13 41
125642910 07 215 12 011 29 1.00 1.85 85 0432 11 33
125742808 1.7 1099 1.1 091 10.0 0.43 0.58 76 0431 12 39
1258+2754 6.8 231 42 050 282 021 621 904 0.376 7 26
1300+2907 90 361 24 0.66 1551 0.52 412 16.6 0.317 0 39
1301+2904 128 245 64 090 59.8 0.55 259 1952 0216 15 45
1302+-2853 1.8 152 25 032 104 0.00 055 255 1.125 5 11
130342908 13.0 1.66 69 099 170.6 0.00 202 786 0.805 3 16
1304+2808 70 275 47 044 207 0.1 070 837 0.746 8 28
1304+2818 64 257 53 055 229 0.02 095 933 0434 17 58
1304+2830 1.1 253 13 048 479 024 020 125 0.130 2 33
130642938 146 2.04 42 045 39.1 0.20 3.16 1183 0.122 4 23
1306+3111 32 223 27 036 21.8 0.01 1.59 594 0.104 8 23

1308+-2950 9.1 1099 139 099 94 055 1971 419 0.063 34 62
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Tabla 5.4: Continuacién.

Galaxia FHa) c31 e % EW (B/T) L(Ha) Arear X¥E; DIG DIG.
&) 2 B @ 6 © @ ®) © (10 dn @12)
1308+2958 9.3 234 10.3 0.83 19.0 0.12 5.08 1188 1559 24 63
1314+2827 39 18 19 017 195 048 1.87 328 1.239 4 15
132442651 181 393 1.6 0.33 41.0 0.89 893 817 0.613 3 17
132442926 64 246 2.0 054 2026 0.17 043 345 0.487 0 15
133142900 53 3.60 1.0 0.72 9194 0.01 1.56 225 0.341 0 13
143142854 85 247 53 0.61 313 026 28.67 1275 0.250 6 44
143142947 3.3 3.10 19 0.58 106.3 0.56 036 342 0.201 5 26
143242645 59 748 89 045 126 0.38 477 563 0.160 23 41
1440+2521N 2.7 491 12 033 207 0.69 282 336 0153 17 23
1440+-2521S 50 745 4.0 0.99 457 0.61 1.85 49.6 0.129 4 49
144342548 15.1 3.04 54 072 59.8 0.04 18.04 2019 0.129 2 27
14444-2923 41 622 7.1 099 421 0.85 1.60 33.6 0124 17 73
1513+2012 24.0 3.71 2.7 042 806 051 24.00 99.3 0.106 0 15
1537+2506N  17.8 396 1.1 0.15 29.8 0.80 456  60.0 0.095 4 15
1537425065 13.8 3.10 2.5 0.38 63.7 0.39 263 65.0 0.082 3 15
1612+1308 82 298 1.0 046 4145 0.00 024 184 0.073 0 13
164642725 33 292 22 099 1448 0.04 1.69 35,5 0.071 5 25
1647+2727 73 270 25 071 845 0.36 819 56.8 0.064 7 30
164742729 14.7 251 45 072 59.2 0.04 2257 163.2 0.060 3 25
164742950 8.1 561 33 044 174 0.29 6.98 110.8 0.925 6 28
164842855 254 153 35 037 785 022 8.41 1235 0.696 2 10
1656+2744 3.6 280 0.8 020 38.0 0.75 276 187 0511 10 13
165742901 45 214 35 081 53.0 0.14 285 56.5 0.459 6 26
223842308 25.8 236 48 0.36 31.1 013 2412 1344 0.444 6 32
2249+2149 43 807 81 080 11,5 057 3623 408 0396 16 57
225042427 162 447 14 035 452 054 2943 1100 0.338 6 7
225142352 70 214 22 040 489 0.10 1.34 49.1 0.325 4 14
225342219 94 272 27 0.61 445 0.37 334 768 0.294 2 22
2255+1654 2.6 407 54 083 125 0.33 212 409 0272 22 50
2255+1926 24 507 23 091 268 0.12 025 19.7 0.261 4 43
2255+1930N  13.7 249 29 0.28 34.1 022 5.08 685 0.223 3 12
22554-1930S 81 272 25 049 393 0.19 148 748 0.191 5 21
2258+1920 104 2.68 4.7 058 35.6 0.05 1.79 102.0 0.178 3 16
2304+1640 3.6 255 1.8 0.52 101.9 0.00 0.52 30.8 0.175 3 26
2307+1947 39 941 14 0.79 215 0.39 1.06 38.0 0.170 16 34
2313+2517 119 770 3.8 044 11.1 044 1387 940 0.164 0 27
2315+1923 53 350 09 030 968 0.76 594 240 0.159 4 12
231642457 355 734 76 056 308 038 23.09 290.3 0.156 6 17
231642459 6.7 474 6.6 054 212 034 1355 90.7 0.141 15 37
232542318 1509 232 89 0.64 725 0.00 11.39 6193 0.140 0 9
2326+2435 13.6 465 3.8 0.71 1004 0.27 1.71  86.5 0.138 5 17
2327+2515N 88 490 1.8 048 49.6 0.00 1.61 25.6 0.133 0 29
2327425155  21.0 290 1.7 0.22 86.2 0.00 6.39 351 0.132 0 14
232942427 20 993 14 053 3.8 0.66 399 151 0.121 14 42
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por Pascual et al. (2001). El objeto mds tenue de esta muestra tiene una luminosidad Ha
de 3.4 x 10*! erg s~ ! medida en una apertura circular de 1.6” o ~ 100 kpc?. Esto se traduce
en una densidad de SFR media de ~ 0.02 M, afio~! kpc™2, que se muestra con una linea
punteada en el gréfico interior de la figura 5.22. Si identificamos este valor como el limite
de deteccién, nuestros resultados apuntan a que esta exploracién esta perdiendo cerca del
20 % del flujo total de cada objeto en pixeles cuya intensidad estd por debajo del limite de

deteccion. Correcciones similares podrian aplicarse para otras exploraciones.

5.6. Comparacion de estimadores de SFR

En el presente capitulo hemos estudiado las propiedades de la poblacién estelar
mas joven de las galaxias UCM a través de un trazador de formacién estelar como es la
linea de emisién Heo. En zonas del espectro cercanas a la linea Ho existen otros trazadores
de naturaleza parecida, como pueden ser el flujo UV, la linea prohibida de [OII] en 3727 A
y otras lineas de recombinacién del gas ionizado. La conveniencia en la utilizacién de uno
u otro estimador de SFR depende en gran medida del desplazamiento al rojo de la galaxia

en estudio, pues éste hace mas o menos accesible una u otra zona del espectro.

Como se ha mencionado en varios capitulos de esta memoria de tesis, uno de los
principales problemas en los estudios de la formacién estelar en galaxias es la determi-
nacién de la extinciéon por polvo. El efecto de éste puede incluir no sélo una atenuacién
de la emisién observada, que puede ser corregida de manera mds o menos fiable, sino
también la ocultaciéon completa de zonas de un nodo de formacién estelar o de brotes
enteros en el caso de extinciones muy altas.

Los estimadores de formacion estelar en el UV y en el 6ptico son especialmente
sensibles a la extinciéon (véase, por ejemplo, Kennicutt 1998a, Bell & Kennicutt 2001,
Goldader et al. 2002). Entre estos estimadores la linea de emisién Ha es el trazador menos
afectado por el polvo, pero atn asi la atenuacién puede ser muy importante. Esta es la
razon por la que recientemente se ha extendido el estudio de las galaxias con formacién
estelar hacia zonas del espectro menos afectadas por la atenuacién por polvo, como son
el FIR o el radio (entre otros trabajos, Sullivan et al. 2001, Hopkins et al. 2001, Serjeant
et al. 2002). El origen fisico de las correlaciones entre las luminosidades en el FIR y el
radio y la SFR estd todavia en estudio, asi como la dependencia de las emisiones en estas

bandas con otras propiedades de las galaxias (véase Bell 2003).

La discusién sobre las bondades y desventajas de cada uno de los estimadores de
SFR, asi como de la consistencia entre los resultados obtenidos con cada uno de ellos,
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estd fuera de los objetivos de este trabajo de tesis (véase el articulo de revision de Kenni-
cutt 1998a), pero la utilizaciéon de varios de ellos puede ayudarnos a comprender mejor
las propiedades de la formacion estelar en nuestras galaxias y servir para establecer una

comparacién més robusta con estudios de galaxias a otros desplazamientos al rojo.

5.6.1. Datos multi-longitud de onda acerca de la SFR de las galaxias UCM

Las galaxias de la Exploracion UCM cuentan con datos de estimadores de la SFR en
varias zonas del espectro gracias a la combinacién de observaciones especificas de estos
objetos y observaciones realizadas dentro de programas de exploraciones de gran campo.

En el 6ptico, ademads de las luminosidades He, se disponen de datos espectroscépi-
cos acerca de la linea de [OI1] en 3727 A para un alto porcentaje de las galaxias UCM
(Garcia-Dab¢ 2002, Gallego et al. 2002). Dado el ntimero limitado de objetos observados
en imagen Ha y el hecho de que, estadisticamente, las luminosidades Ha derivadas de
los estudios espectroscépico y de imagen son muy similares (véase la figura 8.1 y la dis-
cusioén sobre ella en el capitulo 8), en esta seccién utilizaremos los datos espectroscépicos
de las luminosidades He, debidamente corregidos del efecto de apertura, con lo que con-
taremos con informacién acerca de practicamente la totalidad de la muestra UCM. Asi-
mismo, compararemos los resultados obtenidos con los datos espectroscépicos con los
alcanzados al usar las nuevas luminosidades Ha basadas en imagen que presentamos

en este capitulo.

Las SFRs derivadas de la emision [OIT]A3727 fueron calculadas a partir de la lumi-
nosidad integrada de la linea por medio de la relacién (Kennicutt 1998a):

_ L([OoI1))(erg s h

-1
SFR= ="  — Mo (5.24)

La luminosidad integrada de las galaxias UCM en la linea [OIT]A3727 fue calculada
de manera andloga a lo realizado por Gallego (1995) para corregir del efecto del tamafio
finito de las rendijas empleadas en las observaciones espectroscépicas. Este método con-
siste en suponer que la anchura equivalente de [OII] medida en los espectros, EW ([OI1]),
es representativa de toda la galaxia, por lo que se puede calcular el flujo total de la linea
utilizando la magnitud total en el filtro B de la galaxia, m g. Podemos escribir:

F(loI1))

Ewior = faror

(5.25)
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donde f3727 es el nivel del continuo alrededor de la linea de [OI1]. Este se puede expresar
en funcién de la densidad de flujo en el filtro B (que corresponde a una longitud de onda
de ~ 4480 A), la transmisién del mencionado filtro en 3727 A (T3727) y la anchura del
filtro (AXg). Finalmente, el flujo de [OIT]A3727 queda:

0.4 (mp—0.03)
F(orn) = 22810 Fvega (5.26)

Ax
Tsror + gwiiomm

donde fyega es la densidad de flujo de Vega en el filtro B.

La luminosidad de la linea [OII]A3727 depende fuertemente de parametros como
la metalicidad y la excitacién, por lo que el uso de un factor constante de transformacién
entre la luminosidad de la linea y la SFR como el de la ecuacién 5.24 es una aproximacién
muy burda. Efectivamente, cuando comparamos las SFRs calculadas a partir de Ha y
de [OII] observamos una gran dispersion, a pesar de que ambos estimadores tienen su
origen en la fisica del gas ionizado y las dos lineas se encuentran en la regién 6ptica del
espectro. Por esta razon es conveniente establecer relaciones empiricas entre los flujos de
[OII]A3727 y Ha utilizando otros pardmetros, como las luminosidades de banda ancha
o las anchuras equivalentes, para dar cuenta de las diferencias en excitaciéon y metalici-
dad de una galaxia a otra y reducir la dispersion. Este trabajo fue realizado por Aragén-
Salamanca et al. (2002) usando las galaxias UCM, obteniendo la expresiéon que detallamos
a continuacioén que permite obtener el flujo Ha a partir del flujo de [OIT]A3727, la anchura
equivalente de esta linea y la magnitud absoluta en B:

log(%) = —0.23 + 0.43 log(EW ([OII])) + 0.04 M (5.27)

Como se menciond en el capitulo 2, existen datos UV para un pequefio niimero de
galaxias UCM (23) que pueden ser utilizados para estimar la SFR. Estos datos se refieren
a magnitudes en 2000 A y fueron cedidos amablemente por el equipo del instrumento
FOCA, cuyas caracteristicas estdn descritas en Milliard et al. (1992). De acuerdo con Tre-
yer et al. (1998) la magnitud en 2000 A obtenida por FOCA se relaciona con el flujo (en
unidades CGS) a la misma longitud de onda por medio de:

mopoo — —-2.5 log FQOOO —21.175 (528)

El factor de conversién de luminosidades en 2000 A a SFRs fue determinado por



CAPITULO 5 175

Kennicutt (1998a) y Sullivan et al. (2001):

L(UV)(erg s 1)
FR —
SER 5.36 x 1039

M® a_l (529)

A medida que nos movemos hacia longitudes de onda mds cortas el problema de
la extincién por polvo se hace cada vez mdas importante en el calculo de la SFR. En el
caso de las luminosidades UV, este efecto estd atin mas marcado, haciendo indispensable
un tratamiento adecuado de la atenuacién. En nuestro caso hemos corregido los flujos a
2000 A utilizando los valores del exceso de color B — V medidos por Gallego et al. (1996)
y la curva de extincién de Calzetti et al. (2000), que incluye una relacién entre los excesos
de color del gas y de la poblacién estelar: [E(B — V)]estrellas — (.44 [E(B — V)8,

De las 191 galaxias que conforman la Exploraciéon UCM, 184 objetos tienen obser-
vaciones en el FIR realizadas con IRAS en una o varias de las bandas a 12, 25, 60 y 100 pm,
y de calidad variada. A partir de las densidades de flujo en las longitudes de onda an-
teriores (en Jy) se puede obtener el flujo total en el rango de 8-1000 pm (en CGS), Frir,
usando las relaciones dadas en Sanders & Mirabel (1996), segtin los datos disponibles:

Fpr = 1.8 x 107! [13.48 F(12um) + 5.16 F(25um) 4 2.58 F(60um) + F(100um)]

(5.30)
Frr = 2.2 x 1071 [2.58 F(60um) + F(100um)] (5.31)
Frr = 8.5 x 107 F(60um) (5.32)
El paso de luminosidad FIR a SFR fue extraido de Kennicutt (1998a):
spr— MER)(ergs 1) ) s (5.33)

2.22 x 1043

Finalmente, también se han recopilado de la literatura datos radio en 1.4 GHz
(20 cm) que permiten calcular SFRs. La mayoria de los flujos radio provienen del NRAO
VLA Sky Survey (NVSS), presentado en Condon et al. (1998). Las luminosidades en 1.4 GHz
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pueden calcularse a partir de las densidades de flujo dadas por NVSS (en m]y), aplican-
do una correccion k dada por (1 + 2) %%, donde el indice —0.8 es tipico de la radiacién

sincrotrén en longitudes de onda decimétricas (Sullivan et al. 2001).

El factor de conversién entre luminosidad en 1.4 GHz y SER fue determinado por
Sullivan et al. (2001):

L(1.4GHz)(erg s71)
1.64 x 1028

SFR = Mg at (5.34)

Recientemente, la relacion entre la SFR y las luminosidades en el FIR y en el radio
ha sido estudiada por Bell (2003), obteniendo expresiones de manera consistente entre
si. Las diferencias con los resultados obtenidos usando los factores de conversiéon cons-
tantes (dados en las ecuaciones 5.33 y 5.34) son pequefias, pero finalmente se utilizaron
las conversiones de Bell (2003) dado que uno de nuestros objetivos es comparar las for-
maciones estelares observadas en diferentes longitudes de onda y a través de trazadores
basados en distintos procesos fisicos, por lo que es importante que las transformaciones
de luminosidades a SFRs sean consistentes entre si.

Para el FIR, Bell (2003) obtuvo:

1.57 x 1070 Lpr (1 + +/10%/Lyr) Ly > 101 4
SFR = ®a (5.35)
1.17 x 10_10LFIR(1 + 4/ 109/LFIR) Lpr < 10t

En el caso de las radiofrecuencias:

5.52 x 10 %L : L>L
SFR:{ e igem e  Mga! (5.36)

0.1+0.9(L/L.)03 L1.4GHZ L < Lc,

donde L. = 6.4 x 10>* W Hz! es la luminosidad en 1.4 GHz de una galaxia L* local
(V =-210 Lpr = 2 x 10'° Ly).

5.6.2. Correlaciones entre estimadores

La figura 5.23 muestra la comparacién de las SFRs derivadas con los distintos esti-
madores descritos en la subseccién anterior.
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Figura 5.23: Comparacién de distintos estimadores de SFR que cubren el intervalo de longitudes de onda
desde el radio hasta el UV, pasando por el FIR y el 6ptico. Los simbolos en negro referentes a Ha y [OII]
corresponden a datos espectroscépicos, mientras que los verdes se basan en las observaciones de imagen
Ha. En la figura inferior izquierda los simbolos huecos corresponden a las SFRs calculadas a partir de la

relacién 5.27 y los rellenos fueron hallados con el factor de conversién constante de la ecuacion 5.24. Todas

las SFRs estan en Mg afio™!.
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En el panel superior-izquierda se comparan las SFRs estimadas a partir de la linea
de emisién nebular Ha y del continuo UV en 2000 A. Globalmente ambos estimadores
alcanzan resultados muy similares para la muestra de galaxias UCM, como cabia espe-
rar dado que los procesos fisicos involucrados en ambos trazadores son muy parecidos:
tanto el continuo UV como la luminosidad Ha trazan la presencia de estrellas muy ca-
lientes, capaces de ionizar el gas alrededor de los brotes o de tener un espectro brillante
en longitudes de onda en torno a 2000 A. Ambos conjuntos de datos han sido ajustados

a una recta, que se muestra en trazo punteado en la figura 5.23 y corresponde a:

log [SFR(UV)] = (0.58 + 0.20) log [SFR(Ha)]spe + (0.18 + 0.10) (5.37)

Sin embargo, cuando se comparan las SFRs obtenidas del UV con las de imagen
Ha se llega una relacién mads cercana a la igualdad completa:

log [SFR(UV)] = (0.95 £ 0.27) log [SFR(Ha)]ima + (0.01 £ 0.10) (5.38)

La relacion entre las SFRs calculadas a partir de las luminosidades de las lineas Ho
y [OII]A3727 se muestra en el panel inferior-izquierdo de la figura 5.23. De nuevo ambos
trazadores se basan en procesos fisicos muy parecidos, concretamente en procesos de
recombinacién de los d&tomos ionizados por la radiacion procedente de estrellas jovenes y
calientes, y se obtienen valores de la SFR consistentes entre si, aunque con una dispersién
bastante alta, que se asocia a diferencias en metalicidad, en excitacién y, directamente
relacionada con ambos parametros, en extincion. La linea de [OI1] estd més afectada por la
extinciéon por polvo que la linea Hey, por lo que existe un nimero importante de galaxias

en las que la linea en el azul subestima la SFR en comparacién con Ha.

Las luminosidades representadas en negro en el panel de Ha frente a [OII] han
sido calculadas a partir de flujos espectroscépicos corregidos de apertura (como se ex-
plicé al principio de esta misma seccién), pero no de extincién. La correccién de apertura
se basa en considerar que toda la galaxia estd albergando un brote cuya intensidad es
igual a la medida espectroscépicamente. Sin embargo, estas observaciones se centraron
en las zonas maés brillantes de los objetos, detectando generalmente los brotes més inten-
sos. Consecuentemente, la presuncioén de que toda la galaxia tiene un brote parecido al
observado en los espectros debe sobrestimar la emision total de las galaxias extensas. Si
corrigiéramos estos flujos de extinciéon obtendriamos luminosidades atin mayores y mds
distantes de la luminosidad real de la galaxia.
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En el caso de la linea He la correccion de apertura debe ser, en promedio para toda
la muestra UCM, muy parecida a la correcciéon por extincién. La prueba estd en que, en
media, las luminosidades provenientes de las imagenes Ha corregidas de extincién son
iguales a las luminosidades calculadas a partir de flujos espectroscépicos corregidos de
apertura, como se mostrard en la figura 8.1. La buena relacién, estudiada al comienzo
de esta subseccion, entre las SFRs calculadas a partir de datos UV (corregidas de extin-
cién interna) y a partir de datos Ha espectroscépicos (corregidos de apertura) también

apoyaria la afirmacién.

Si aceptamos que la correccién de apertura produce resultados muy cercanos (siem-
pre en promedio para toda la muestra, no en el caso de un objeto individual) a las lumino-
sidades reales en la linea He, en el caso de la linea de [OII]A3727 el efecto de la extincion
debe hacerse notar atin después de corregir de apertura los flujos espectroscépicos, ya
que el efecto del polvo crece hacia longitudes de onda mds cortas. Esto es exactamente
lo que se observa en el panel inferior-izquierda de la figura 5.23. En este panel también
se han dibujado los datos en los que la SFR de [OII]A3727 se ha calculado a partir de la
relacién entre el flujo Ha y el flujo [OII] (ecuacién 5.27), observdndose interesantemente
que la dispersion de los datos disminuye considerablemente y que el hecho de pasar de
flujo (corregido de apertura) de [OII] a flujo Ha soluciona el problema derivado de la
correccion de extincion, y de las diferencias en metalicidad y excitacién de unas galaxias

a otras.

Efectos parecidos se observan en el caso de los datos referentes a las SFRs obteni-
das de las imagenes Hea. Sin embargo, dado que los valores derivados de luminosidades
[O1I] siguen siendo espectroscopicos, la relacién entre SFRs empeora, sobre todo para los
objetos con mayor formacién estelar, donde la rendija es capaz de detectar s6lo una pe-
quenia fraccion del flujo de emisién total (véase la figura 8.1 y la discusién acerca de ella
en el capitulo 8).

Hasta ahora se ha comprobado que los estimadores de la SFR en el 6ptico sufren de
manera importante del efecto de la extincién. Resultaria interesante comparar los resul-
tados obtenidos anteriormente a partir de las lineas de emisién de Ha y [OII]A3727 con
los que se pueden obtener con estimadores en zonas del espectro menos afectadas por
el polvo, como es el radio o el FIR. Las SFRs calculadas a partir de estos dos trazadores
de formacién estelar se comparan en el panel superior-derecho de la figura 5.23. Mien-
tras que la radiaciéon FIR proviene del polvo supuestamente calentado por la radiacién
procedente de las estrellas jévenes calientes (véase Kennicutt 1998a), la emisién radio se
identifica con bremsstrahlung térmico procedente del gas ionizado de las regiones HII
(Caplan & Deharveng 1986) pero, a pesar de los muy distintos origenes, existen muchos
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trabajos en la literatura reclamando la utilidad y consistencia de ambos trazadores, y la
figura 5.23 apoya esta consistencia, una vez tomados en cuenta los efectos de opacidad
del polvo descritos en Bell (2003).

Sin embargo, hay que considerar que tanto el flujo FIR como la emisién radio pue-
den tener otros origenes distintos a la formacién estelar. En efecto, una fraccién impor-
tante de la radiaciéon que calienta el polvo puede provenir de la poblacién subyacente
mds evolucionada (véase, por ejemplo, Lonsdale Persson & Helou 1987, Walterbos &
Greenawalt 1996). Analogamente, una componente importante de la emisién radio pue-
de provenir de radiacion sincrotrén no térmica originada por electrones procedentes de
los rayos césmicos sujetos a la accién de los campos magnéticos galacticos (Condon 1992).
Como consecuencia de la existencia de estos contaminantes, y en el caso del FIR también
debido a un calentamiento ineficiente del polvo por la radiacién de las estrellas del brote,
puede darse el caso de que estos estimadores no detecten la misma formacion estelar (en
cantidad o en localizacién) que los estimadores cldsicos en el 6ptico, como ya han hecho
notar autores como Bell (2003). Esta afirmacion quedara mas clara en la siguiente figura,

sobre la que discutiremos en breve.

Finalmente, el panel inferior-derecha de la figura 5.23 muestra que existe un ntime-
ro importante de galaxias en las que un trazador en el 6ptico como Ha es incapaz de
detectar toda la formacién estelar, atin corrigiendo de extincién siguiendo las recetas
comunmente aceptadas (e incluso con los datos de imagen Ha). Como cabia esperar, hay
un porcentaje de la formacién estelar oculta por densas regiones de polvo e indetectable
en Ha. A pesar de la consistencia entre las SFRs calculadas con luminosidades radio y
FIR, Bell (2003) argumenta que el dltimo estimador es de alguna manera mejor trazador
de la formacién estelar que el primero, aunque sélo sea porque los procesos fisicos invo-
lucrados en la emisién FIR se conocen mejor que los del radio. Nos centraremos, pues, en

la relacién de la formacion estelar detectada en el FIR y en Hov.

La figura 5.24 muestra la relacion entre las SFRs calculadas con Ha y con el FIR en
funcién de la luminosidad FIR. En este grafico se observa que el comportamiento de las
galaxias de baja luminosidad es diferente al de los objetos luminosos. Pese a existir una
gran dispersion (intrinseca a las galaxias a juzgar por los errores observacionales mos-
trados en la esquina inferior-derecha), parece claro que las galaxias con una luminosidad
FIR menor que aproximadamente 2 x 10! L se distribuyen alrededor de la recta ho-
rizontal de igualdad entre las SFRs calculadas con ambos estimadores. En cambio, para
luminosidades FIR altas (Lpr > 10! L) el infrarrojo detecta una fraccion de SFR oculta
para los trazadores 6pticos como la linea Ha. Es necesario mencionar que los datos de las

SFRs calculadas con la luminosidad FIR han sido corregidos del efecto del calentamiento
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Figura 5.24: Relacién entre las SFRs calculadas con Ha y con el FIR en funcién de la luminosidad FIR. Los
datos para las galaxias UCM se comparan con dos muestras alternativas procedentes de Kewley et al. (2002)
y Buat et al. (2002). En verde se muestran los datos obtenidos por medio de las imagenes Ha de las galaxias
UCM. Las lineas discontinuas muestran los mejores ajustes a los datos de la UCM (teniendo en cuenta los
errores observacionales).

de los granos de polvo por la radiaciéon de la poblacién subyacente de las galaxias (de
acuerdo con Bell 2003), efecto que podria ser importante en la zona de altas luminosida-

des FIR, ya que estas galaxias serfan las mds masivas.

En la figura 5.24 se han dibujado los datos de dos muestras de galaxias extraidos
de Kewley et al. (2002) y Buat et al. (2002). Para la primera de las muestras (estrellas
huecas), extraida del NFGS, tanto la linea Ha como la luminosidad FIR parecen detectar,
en media, la misma cantidad de formacién estelar para todo el rango de luminosidades
FIR. Hay que tener en cuenta que esta muestra fue seleccionada en el azul, por lo que la
extincién media es menor que la observada para galaxias seleccionadas en regiones mds
rojas, como es el caso de la UCM (como se mostré en el capitulo 3). Al existir una menor
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cantidad de polvo, la absorciéon de radiacién ionizante y la emisién no deben ser tan
importantes y efectivas como en nuestras galaxias. Sin embargo, la muestra de Buat et al.
(2002) parece seguir la misma relaciéon entre luminosidad FIR y cociente de estimadores
que nuestros objetos (cuadrados huecos).

Los datos de la figura 5.24 han sido ajustados a una recta (teniendo en cuenta los
errores observacionales), para el caso de datos Ha espectroscépicos:

L
] = (0.319 + 0.017) log (%) + (—3.10 £ 0.18) (5.39)
spe

log [SFR(FIR) !

SFR(Ha)

En el caso de datos Ha de imagen la relacién se hace més plana, es decir, mds
cercana a la igualdad entre SFRs derivadas de los dos estimadores, aunque se sigue ob-
servando una pendiente:

L
] = (0.069 + 0.068) log <ﬂ> + (—0.62 + 0.60) (5.40)
ima

log. [SFR(FIR) L
O]

SFR(He)

La causa mds probable para que se detecte mas formacién estelar en el FIR que
en el Optico es la existencia de una mayor densidad de polvo, el cual absorberfa gran
parte de la radiacion a longitudes de onda cortas y la reemitiria en longitudes de onda
del orden de micras. Esta mayor densidad o concentracién de polvo se demuestra en
la figura 5.25, donde se observa una relacion lineal clara entre el cociente de SFRs y la
densidad superficial de polvo, ¥p1vo, medida como la masa de polvo2 entre el drea de la
isofota de 24.5 mag arcsec ™ en B. Las rectas ajustadas a los datos de esta figura son:

log [SFR(FIR)] (0-33 £ 0.07) [log(Zpoivo)] + (~0.53 £ 0.16)  (5.41)
spe

SFR(Ha)
: [SFR(FIR) ] N

SFR(Ha) = (0.26 £0.11) [log(Zpoivo)] + (—0.49 £0.26)  (5.42)

El diagrama de la figura 5.25 muestra que sélo para una cantidad de polvo (norma-

lizada con el tamarfio) superior a un determinado valor la extincién es tan eficiente en las

2Las masas de polvo, en unidades solares, han sido calculadas a partir de la ecuacién:

-5
Mporve = 10* (158#}:6) (g—’}{) , con una temperatura del polvo T), = 90 K (Gallego 1995).
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Figura 5.25: Relacién entre las SFRs calculadas con Ha y con el FIR en funcién de la densidad superficial de
polvo. Los datos en verde se refieren a las SFRs calculadas a partir de luminosidades Ha de imagen.

longitudes de onda 6pticas que no somos capaces de detectar a través de la luminosidad
Ha toda la formacion estelar que se ve en el FIR. Por debajo de este valor limite ambos
trazadores detectan la misma SFR o incluso Ho puede llegar a detectar més, lo que pue-
de ser debido a una ineficiencia en el calentamiento del polvo por parte de los brotes. El

valor limite resefiado estarfa en torno a una densidad de polvo de 80-100 M ¢ kpc 2.

5.7. Sumario y conclusiones

En este capitulo se han descrito las observaciones centradas en la caracterizaciéon
de la emisiéon Ha de las galaxias de la Exploracion UCM. Concebidas como un comple-
mento del estudio espectroscépico, a través de estas observaciones se ha llevado a cabo
un analisis detallado de la localizacién, concentracion e intensidad de la formacion es-

telar en nuestras galaxias, relacionando estas propiedades con la poblacién subyacente
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de estrellas evolucionadas. Asimismo, se han utilizado las imadgenes de alta calidad para
caracterizar el gas difuso ionizado en una muestra completa de galaxias con formacién
estelar. Finalmente, se han comparado distintos trazadores de formacién estelar en bus-
ca de correlaciones entre ellos. Dado que las galaxias de este trabajo cuentan con una
formacion estelar prominente, el presente estudio tiene implicaciones importantes en ex-
ploraciones de galaxias a desplazamientos al rojo altos, dominadas frecuentemente por

brotes masivos. Los principales resultados alcanzados en este capitulo son:

¥ Elestudio en imagen Ha de las galaxias con formacion estelar activa debe ser consi-
derado como un complemento necesario a las observaciones espectroscopicas, que
s6lo son capaces de detectar del orden del 30-50 % del flujo total de emisién de una

galaxia con formacién estelar prominente en el Universo Local (< z >= 0.026).

¥/ Los valores del indice de concentracién c31 (Gavazzi et al. 1990) de las galaxias de la
Exploracién UCM son tipicos de objetos estructuralmente dominados por un dis-
co. La distribucién de este parametro tiene su maximo en torno a ~ 3. El tamafio
mediano de la region de emisién en estas galaxias es de ~ 1.5 kpc, estando correla-
cionada esta cantidad con el tipo morfoldgico (tipos més tardios presentan mayores
tamafos). En mediana, la formacion estelar ocupa la mitad del tamafio total de las
galaxias UCM.

W En este trabajo se ha basado la discusién acerca de la localizacién de los brotes de
formacion estelar (zonas nucleares o del disco) en un pardmetro robusto como es la
razoén de luminosidad bulbo-total (B/T)(He), calculado a partir de la caracteriza-
cién bulbo-disco realizada en un filtro ancho, y haciendo uso de los perfiles radiales
del gradiente de flujo. En mediana, el 30 % de la luminosidad Ha de una galaxia
UCM proviene de las zonas nucleares. Los objetos que fueron clasificados espec-
troscopicamente como SBN presentan también una formacion estelar extendida en
el disco tanto o mds importante que el brote nuclear. Se ha observado una ligera
tendencia de estos brotes centrales a tener metalicidades mads altas, y a ser menos

intensos en galaxias de tipos morfolégicos més tardios.

V Enla Exploraciéon UCM no se encuentra una correlacién entre la anchura equiva-
lente de Ha y el tipo morfolégico, como se ha observado en muestras estudiadas
por otros autores, lo que puede deberse a la formacién estelar prominente de las ga-
laxias de nuestra muestra. Haciendo uso de la clasificacién espectroscépica conclui-
mos que las galaxias tipo disco presentan valores de EW (Ha) medidos en imagen
considerablemente menores (24 A) que los objetos HII (75 A).

W/ Se ha encontrado una correlacién entre la SFR y la extincién medida a partir del
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decremento de Balmer. Resulta interesante resefiar que dicha relacién parece rom-
perse para objetos con atenuaciones muy grandes (Ha/HS ~ 7 = E(B—-V) 2 0.9).
Este hecho sugiere que en las galaxias mds extinguidas una importante fracciéon
de la formacién estelar puede estar completamente oculta por nubes de polvo, re-
firiéndose los decrementos de Balmer medidos a zonas de una menor extinciéon
(dentro de valores altos).

W/ Los nodos de formacién estelar més brillantes en las galaxias UCM presentan las
densidades de SFR més altas y las mayores extensiones. Estos pardmetros finalmen-

te resultan en una mayor luminosidad Ha integrada de la galaxia.

¥ Enlas galaxias UCM un porcentaje entre el 15 y el 30 % del flujo total Hoe proviene
del gas difuso ionizado, siendo el porcentaje independiente del tipo morfolégico.

W/ Los estimadores de SFR méas comunes usados en el 6ptico y el UV proporcionan
resultados globalmente consistentes entre si, una vez que se tienen en cuenta los
efectos de la extincién, la metalicidad y la excitacién. Sélo para galaxias con una
densidad de polvo (una luminosidad FIR) suficientemente grande los trazadores
Opticos no detectan toda la formacién estelar existente, permaneciendo una parte
importante de ella oculta por densas nubes de polvo, y siendo tinicamente detecta-
ble en longitudes de onda mayores, en el FIR o el radio.
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CAPITULO

Modelado de galaxias con formacién
estelar prominente

En este capitulo y en el siguiente abordaremos el modelado de la emisién de las
galaxias UCM, centrdndonos primero en el desarrollo de la técnica de modelado para
después aplicarla a los datos multibanda de nuestras galaxias, tanto espectroscépicos co-
mo fotométricos, con el objetivo de obtener informacién sobre las poblaciones estelares
presentes en ellas. El presente capitulo comenzard con la exposicién de los objetivos del
estudio, pasando posteriormente a la descripcién de los datos observacionales que que-
remos modelar para las galaxias UCM. A continuacién se describiran las propiedades
principales del método de modelado y se entablard una discusién sobre la bondad de
éste y la influencia en los resultados de los pardmetros que hay que seleccionar a priori en
los modelos.

6.1. Motivacién y objetivos

El andlisis de las poblaciones estelares es la base para el estudio de la formacién
y evolucién de galaxias. Este andlisis debe efectuarse sobre objetos a distintas distancias
cosmoldgicas para obtener informaciéon temporal acerca de las estructuras galacticas en

187
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el Universo. Una fraccién importante de las galaxias detectadas a desplazamientos al ro-
jo intermedios y altos presentan brotes de formacion estelar intensos que frecuentemente
dominan las propiedades emisivas de la galaxia entera; este efecto de seleccién, ademads
de estar relacionado con los procesos de formacién y evolucién de las galaxias (de mayor
relevancia en el pasado), es en gran parte debido a la utilizacién de técnicas de seleccion
que potencian la deteccién de galaxias con brotes, ya que estdn basadas en la detecciéon de
lineas de emisién nebular, de excesos de color en el azul o ultravioleta, etc... En este tipo
de objetos surgen dos preguntas fundamentales acerca de su contenido estelar: (1) cudles
son las propiedades de la poblacién estelar recién creada en el brote de formacién respon-
sable de la emisién por la cual se seleccionaron las galaxias; y (2) cudl es la importancia
relativa de estas estrellas jovenes con respecto a una poblacién estelar més evolucionada
(que también denominaremos poblacién subyacente) que esta también presente, aunque

mads o menos escondida tras la emisién dominante de los brotes.

La muestra UCM, debido a que fue seleccionada en funcién de la formacién este-
lar activa de sus galaxias, supone un marco incomparable para contestar las preguntas
formuladas en el parrafo anterior. Con ellas no sélo se pueden obtener propiedades deta-
lladas de las poblaciones estelares debido a la calidad de las observaciones que es posible
obtener (en profundidad, en escala espacial, ...), sino también desarrollar herramientas
de andlisis de datos muy ttiles para utilizarlas con galaxias mas lejanas. Ademas, estos
resultados son interesantes desde el punto de vista cosmolégico, una vez que los compa-
remos con las propiedades de las galaxias a desplazamientos al rojo mayores, obteniendo
resultados acerca de la formacién y evolucién de galaxias a lo largo de la vida del Uni-
verso. Por ejemplo, el tema de la existencia de una poblacién subyacente en galaxias
detectadas por la formacién estelar activa es muy importante en estudios a z >> 0 donde,
a pesar de que las luminosidades observadas estdn dominadas por estrellas del brote,
debe existir una poblacién mds vieja para explicar los contenidos de metales y de pol-
vo observados. Algunos ejemplos de estos estudios son las fuentes detectadas con The
Submillimetre Common-User Bolometer Array (Hughes et al. 1998) o las Lyman break gala-
xies (véase Calzetti 2001, y las referencias alli citadas). En las galaxias UCM es mads fécil

detectar y estudiar esta poblacién subyacente, incluso con resolucién espacial.

Otro punto de relevancia cosmolégica es la determinacién de la masa estelar total
de estas galaxias, lo que supone un paso muy importante para el conocimiento de la
evolucion de estructuras galdcticas en el Universo (véase, por ejemplo, Pettini et al. 1998,
2001).

Como hemos resefiado, la muestra de galaxias de la Exploraciéon UCM es ideal pa-
ra estudiar las propiedades de las poblaciones estelares en objetos con formacién estelar
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activa, permitiendo ademds un andlisis desde dos puntos de vista diferentes y comple-
mentarios basados en: (1) considerar la muestra completa de galaxias para efectuar un
estudio estadistico en el que se relacionen las caracteristicas globales de formacion este-
lar con otras propiedades féciles de obtener (como, por ejemplo, los tipos morfolégico o
espectroscopico, la extincién global, etc); y (2) particularizar el andlisis en galaxias indivi-
duales seleccionadas adecuadamente para las que se obtengan propiedades con mucho

detalle a partir de un gran nimero de observaciones de calidad.

El presente andlisis sobre el modelado de las galaxias con formacién estelar acti-
va de la Exploracién UCM tiene como precursor el trabajo de Gil de Paz et al. (2000a,
GdP00 de aqui en adelante), que desarrollé6 un método estadisticamente robusto y lo
aplicé a una pequefia submuestra de 67 galaxias UCM. Dentro del trabajo de esta tesis
la técnica de modelado se ha depurado, se ha evaluado la influencia en los resultados
de varios pardmetros seleccionables a priori (como los modelos de evolucion estelar, la
funcién inicial de masas o el tratamiento de la extincién) y se han incluido nuevas ob-
servaciones muy importantes en este tipo de galaxias (como son las magnitudes B y la
informacién de las imdgenes Ha). Ademas, se ha aplicado el método a virtualmente toda
la muestra UCM, por lo que los resultados obtenidos son mds robustos desde el punto de
vista estadistico.

Este primer capitulo sobre poblaciones estelares tiene los siguientes objetivos:

e Desarrollar un método de modelado de poblaciones estelares en galaxias que tenga
en cuenta la presencia de una poblacién estelar subyacente evolucionada, asi como

las diferencias en las propiedades de esta poblacién de unos objetos a otros.

e Determinar la bondad del método desarrollado a la hora de reproducir los obser-

vables de nuestras galaxias.

e Analizar la influencia en los resultados de las suposiciones iniciales tipicas de es-
te tipo de estudios, que suelen introducirse a través de parametros que deben ser
seleccionados a priori (antes de efectuar el modelado). Estos pardmetros son, por
ejemplo: la fuente de los datos de emision estelar, es decir, la libreria de espectros
estelares, la funcién inicial de masas [initial mass function (IMF)], el ritmo de forma-

cién estelar (continua, instanténea,...) y la forma de tratar la extincién.

e Describir los observables con los que contamos para las galaxias UCM, obtenidos
tanto fotométrica como espectroscépicamente, y que serdn utilizados para la carac-
terizacion de las propiedades de las poblaciones estelares integradas, cuyos resul-
tados se describirdn en el siguiente capitulo.
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6.2. Datos fotométricos y espectroscépicos

La determinacién de las propiedades de las poblaciones estelares que conforman
una galaxia se basa en la comparacién de observables con modelos de evolucién este-
lar. En este sentido, podemos encontrar caracteristicas espectrales distintivas para cada
tipo estelar, aunque éstas pueden encontrarse en zonas muy distintas del espectro. Asi,
por ejemplo, las estrellas méas evolucionadas de una galaxia son las maés frias, y contri-
buyen de manera relativamente mds importante en la zona infrarroja (NIR, del inglés
near infrared) del espectro que las estrellas mds jévenes y calientes. Conviene, por tanto
(y obviamente), contar con el maximo ntiimero de observables para una galaxia, tanto
con alta como con baja resolucién espectral (es decir, observables obtenidos por medio
de espectroscopia y fotometria), y abarcando un amplio rango de longitudes de onda.
Sin embargo, la inclusién de cada observable en un modelo de emisién galdctica supone
asumir ciertos pardmetros asociados y modelos de emision estelar que pueden tener sus
incertidumbres asociadas. Por ejemplo, la emisiéon del gas ionizado se puede caracteri-
zar por medio de las lineas de recombinacién de hidrégeno. Si también queremos incluir
lineas de emision de otros elementos, como el oxigeno o el nitrégeno, deberemos asu-
mir o afiadir pardmetros a ajustar como la abundancia de estos elementos, la densidad
electrénica, la temperatura, etc... Este hecho obliga a seleccionar los observables adecua-
dos para obtener un equilibrio entre las suposiciones que se deben hacer a priori y los
resultados que es posible obtener.

Las galaxias de la Exploracién UCM son objetos con un brote de formacién estelar
reciente mas o menos importante con respecto a una poblacion estelar mds evoluciona-
da. Un aspecto importante en el anélisis de la emisién de las galaxias es el efecto de la
extinciéon por polvo, que toma atin mds importancia en nuestro caso, dada la conocida
relacién entre la formacién estelar y el polvo. Necesitamos, por tanto, observables que
tracen ambas poblaciones estelares y que, ademds, presenten distintas sensibilidades a la
atenuacion por polvo. Con estas premisas se obtuvieron las siguientes observaciones de

las galaxias UCM, algunas de ellas dentro del trabajo de esta tesis:

— Observaciones en las bandas fotométricas 6pticas B de Johnson (capitulos 3 y 4
de esta memoria) y r de Gunn (Vitores et al. 1996a,b). Estas bandas, atin trazando
también la poblacién estelar mds evolucionada, son muy sensibles a la presencia
de estrellas jovenes y calientes, tanto mds cuanto mas azul es la banda. Asimismo,
cuanto mds azul es la banda de observacion, mayor es el efecto de la atenuacién
por polvo, por lo que la inclusién de la banda B en este trabajo (en diferencia, por
ejemplo, a lo que se utilizé en Gil de Paz et al. 2000a) es esencial para determinar de
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una manera mads efectiva las propiedades de la extincién interna de cada galaxia.

— Observaciones espectroscépicas de lineas de emisiéon nebular de hidrégeno, como
Ha, HB, o de otros elementos como el nitrogeno [NII]AA6548, 6584 o el oxigeno
[OIIT]AN4959, 5007 (Gallego et al. 1996, 1997). Estas lineas se originan en las nu-
bes de gas ionizado por estrellas calientes (y, por tanto, jévenes), por lo que son
observables adecuados para caracterizar los brotes de formacion estelar recientes.
Ademads, por medio del cociente de intensidades de Ha y Hf se puede determinar

la extinciéon que afecta a estos brotes.

— Observaciones en las bandas fotométricas del NIR J y K (que presentaremos en
este mismo capitulo). Estas bandas estdn menos afectadas por el polvo que las ban-
das 6pticas y la fracciéon de la luminosidad total proveniente de las estrellas viejas
es mayor, por lo que son esenciales para la caracterizacion de la poblacién estelar
subyacente de este tipo de galaxias. Asimismo, dado que la fraccién de estrellas
jovenes es pequena (como demostraremos) con respecto a la mencionada pobla-
cién subyacente, estas bandas son estimadores fiables de la masa estelar total de

cada galaxia.

De las 191 galaxias que conforman las Listas I y I de la Exploracién UCM, 15 fueron
clasificadas como AGNs por Gallego et al. (1996) y serdn excluidas del presente trabajo de
sintesis de poblaciones. De las restantes, 11 galaxias fueron observadas en sélo 2 bandas
fotométricas, por lo que no se han tenido en cuenta en el estudio (dado que con sélo
un color los errores de este tipo de analisis son muy altos). Por tanto, se ha aplicado el
método de sintesis de poblaciones a 163 objetos, virtualmente toda la muestra UCM de
galaxias (un 94 %), estando todos los tipos morfol6gicos y espectroscépicos representados
sin efectos de seleccion.

Las observaciones fotométricas en los filtros B y r y las espectroscépicas fueron
descritas previamente, ya sea en articulos o en esta misma memoria de tesis, por lo que

pasaremos a analizar los datos en las bandas NIR.

6.2.1. Datos en el NIR: bandas Jy K

Las observaciones en el NIR para una pequefia fracciéon de la muestra UCM (67
galaxias, un 35 %) fueron presentadas en GdP00. Durante la realizacion de este trabajo de
tesis se completaron las observaciones para toda la muestra. Presentaremos en esta me-
moria el conjunto de ellas, contando ademds con que se han medido los flujos (y errores
asociados) de todas las galaxias en todas las bandas (6pticas e infrarrojas) de una manera
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consistente entre si (véase la seccién 6.2.2). Los detalles sobre la reduccién y la calibraciéon
de las imdgenes NIR serdn obviados, dado que no son muy diferentes a los que fueron
presentados de manera extensa para las observaciones en el filtro B en el capitulo 3 o han

sido ya descritos en otros trabajos (Alonso-Herrero et al. 1996, Gil de Paz 2000).

Las observaciones de las listas I y II de la Exploracién UCM en los filtros J y K se
realizaron en un total de 11 campafias llevadas a cabo entre Enero de 1996 y Abril de 2002
en telescopios del rango 1-2 metros: el telescopio de 2.2 metros de CAHA, el telescopio
de 1 metro del UCO/Lick Observatory (California, EE. UU.) y el telescopio Bok de 2.3
metros de la University of Arizona en el Observatorio de Kitt Peak (Arizona, EE. UU.).
La informacién general sobre cada camparfia se detalla en la tabla 6.1.

Los filtros utilizados en estas campanas son J, K, K; y K' (Bessell et al. 1998).
La reduccién se llevé a cabo siguiendo los pasos tipicos descritos en Aragén-Salamanca
et al. (1993). La calibracién se realizé de manera andaloga a lo explicado en el capitulo 3
para las observaciones en B, esta vez a través de la medida de los flujos de las estrellas
estdndar de Elias et al. (1982), Hunt et al. (1998) y Hawarden et al. (2001). Las magnitudes
de las 62 galaxias observadas en el filtro K’ fueron transformadas al sistema estdndar de
K aplicando un color constante de K/ — K = 0.07™ (Wainscoat & Cowie 1992, Aragon-

Salamanca et al. 1993). La correccién del filtro K5 a K es despreciable (Persson et al. 1998).

6.2.2. Anélisis fotométrico

Una vez reducidas y calibradas las imdgenes de cada banda se pasé a la medida de
los flujos integrados y de los errores asociados de una manera homogénea y consistente
entre todos los filtros. Dado que el objetivo de nuestro estudio era obtener las propie-
dades integradas de las poblaciones estelares en las galaxias UCM, fue necesario elegir
aperturas fotométricas lo suficientemente grandes como para abarcar toda la galaxia y no
excesivamente extensas como para introducir errores considerables (segtn lo explicado
en el capitulo 3). Por tanto, todas las magnitudes se midieron en aperturas circulares de
radio 3 veces la escala de disco medida en el filtro r de Gunn (Vitores et al. 1996b). En
los casos en los que no se contaba con imagenes r se usaron los radios equivalentes de la
isofota de 24.5 mag arcsec”2 medidos en la banda B (4.5, presentados en el capitulo 4).
En todos los casos se examinaron los perfiles de luz visualmente para asegurarnos de
que todo el flujo de la galaxia estaba incluido y no existian objetos cercanos que afectaran
los datos, siendo necesario, en unos pocos casos, aumentar o disminuir la apertura en
una pequefia cantidad para conseguir estos objetivos. No se llevé a cabo un alineamiento
de todas las imdgenes de una misma galaxia en los distintos filtros pero, dado que las
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Tabla 6.1: Detalles de las camparias de observacién en el infrarrojo cercano de las galaxias UCM. En todas
ellas se utilizé un detector NICMOS3-256 x 256. Las columnas detallan: (1) Nombre del telescopio. (2) Fe-
chas de las observaciones. (3) Escala del detector en arcsec pixel_l. (4) Numero de noches fotométricas. (5)
Filtro. (6) Constante instrumental (s6lo en las noches fotométricas). (7) Extincién atmosférica. (8) Ntumero de
galaxias observadas en toda la campafia.

Telescopio

@)
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2)

®)

4)
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©)

C
()
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()
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18.93 £ 0.09
18.61 £ 0.32
18.40 £ 0.17
18.55 £+ 0.09
18.87 £0.10
18.93 £ 0.03
18.60 + 0.09
18.64 £0.05
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aperturas eran lo suficientemente grandes para abarcar todo el objeto, esto no afecté a los
datos significativamente. Una estimacion del efecto de la eleccién de diferentes centros
en cada banda revel¢ diferencias entre magnitudes del orden de 0.05™ en By ry 0.1 en
J y K, lo que se encuentra dentro de las incertidumbres fotométricas tipicas.

Las magnitudes integradas en la banda K se midieron interactivamente, prome-
diando los flujos obtenidos en las isofotas mds externas de cada galaxia, donde la curva
de crecimiento (curva que enfrenta el flujo integrado dentro de aperturas circulares en
funcién de los radios de dichas aperturas) era plana. Los flujos fueron convertidos a mag-
nitudes absolutas y corregidos de extincion Galdctica por medio de los mapas de Schlegel
et al. (1998).

Dado que la técnica de modelado de poblaciones estelares tiene en cuenta las in-
certidumbres observacionales (véase la seccion 6.3), se tuvo especial cuidado a la hora de
calcular los errores fotométricos, tal y como se describi6 en el capitulo 4. A diferencia de
lo explicado para el caso particular del filtro B, en el NIR es usual la obtencién de varias
imagenes para cada galaxia, por lo que hay que tener en cuenta una reduccién de las
incertidumbres en un factor del orden de v/Nima, donde Nip, es el nimero de imégenes
obtenidas (del orden de 20-24). Los errores tipicos en las magnitudes aparentes son de
0.04™en B,0.03m enry0.09" enJy K.

6.2.3. Datos de archivo

La fotometria en los filtros NIR obtenida en este trabajo de tesis para la casi totali-
dad de la muestra UCM puede ser comparada con datos de la literatura. En este sentido,
97 galaxias UCM han sido observadas dentro del Two Micron All Sky Survey (2MASS),
cuyos detalles sobre la identificacion de fuentes y la fotometria se pueden encontrar en
Jarrett et al. (2000). La comparacion de nuestras magnitudes totales con las obtenidas por
2MASS revela que, en media, las dltimas son 0.07™ mds débiles que las calculadas por
nosotros tanto en J como en K, lo que probablemente es debido a diferencias en la de-
terminacién de la apertura que engloba toda la galaxia. Efectivamente, si medimos los
flujos de las galaxias en las mismas aperturas tanto en nuestras imdgenes como en las
de 2MASS encontramos que las diferencias medias y desviaciones tipicas se reducen a
0.003™ % 0.038™ en J y 0.001™ £ 0.052™ en K. La comparacién de las magnitudes en

ambas bandas se muestra en la figura 6.1.

De las 97 galaxias en comtn con 2MASS, 20 objetos en J y 5 en K no habian si-
do observados por nuestro grupo o nuestras imagenes eran de baja calidad. Para estas
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Figura 6.1: Comparacién de la fotometria en las bandas J y K obtenida en este trabajo y por el equipo del
Two Micron All Sky Survey (2MASS), descrito en Jarrett et al. (2000).

galaxias se utiliz6 la imagen de 2MASS para realizar el proceso de medida de la misma
forma que para el resto de la muestra y se incluyeron en el estudio de poblaciones. Sin
embargo, se detectaron errores en la medida de los flujos con las subrutinas comtnmente
utilizadas de IRAF (dentro del paquete PHOT) debidos al gran tamafio del pixel del de-
tector utilizado por 2MASS (1”) y la pequefia extension de algunas de nuestras galaxias,
lo que apuntaba a una deficiencia en el tratamiento de las fracciones de pixel en la inte-
gracion de las cuentas de un objeto por parte de dichas subrutinas. Por este motivo se
construy6 un procedimiento de medida de flujos en imédgenes astrofisicas que da cuenta
de las fracciones de pixel de una manera mds robusta que PHOT. Esta nueva subrutina
divide cada pixel en una rejilla con tantas celdillas como se desee y calcula la fraccién
de éstas que entran en la apertura en estudio. Obviamente, cuanto mayor sea el ntimero
de celdillas elegido mds precision se obtiene. Finalmente se midieron todas las imdgenes
en todas las bandas con este programa, aunque las diferencias con lo ya calculado en los

tiltros 6pticos era insignificante, ya que las aperturas abarcaban muchos pixeles.

6.2.4. Sumario de datos utilizados en los modelos

La tabla 6.2 contiene todos los datos espectroscépicos y fotométricos que utiliza-
remos en el modelado de poblaciones estelares de las galaxias UCM. La tabla incluye
los nombres de las galaxias, desplazamientos al rojo, magnitudes y errores en los cuatro
filtros disponibles, anchuras equivalentes de Ha (medidas espectroscépicamente) y sus
incertidumbres, radios de las aperturas utilizadas, decrementos de Balmer, extinciones



196 Modelado de galaxias con formacion estelar prominente

Galé4cticas en la banda V, tipos morfoldgicos y espectroscépicos y magnitudes absolutas
en la banda K (calculadas segtn lo explicado en la seccién 6.2.2).

Todos los datos fotométricos fueron corregidos de extincién Galdctica con los ma-
pas de Schlegel et al. (1998) y la curva de extincién de Cardelli et al. (1989). También
se aplicaron correcciones k de acuerdo con lo establecido en Fioc & Rocca-Volmerange
(1999) para los filtros BJK y en Fukugita et al. (1995) para r, segtn los distintos tipos
morfolégicos (descritos en el capitulo 4). Las correcciones k son en todos los casos pe-
quefias debido a los pequefios desplazamientos al rojo de nuestras galaxias (z < 0.045),
no superando las 0.22™ en B, 0.04™ en r, 0.03™ en J y 0.13™ en K. Hay que hacer notar
que las correcciones k en el NIR son negativas.



Tabla 6.2: Datos fotométricos y espectroscopicos de las 191 galaxias de la muestra UCM utilizados en el modelado de poblaciones estelares. Las columnas
contienen: (1) Nombre UCM. (2) Desplazamiento al rojo. (3)—(6) Magnitudes y errores en los filtros B de Johnson, r de Gunn, J and K medidos en aperturas
circulares de 3 escalas de disco en r. (7) Anchura equivalente de Ha en A. (8) Tamario de la apertura fotométrica en kpc. (9) Razén de intensidades entre las
lineas Ha y HB corregida de absorcién estelar. (10) Extincién Galéctica en la banda V' (Schlegel et al. 1998). (11) Tipo morfolégico (Pérez-Gonzalez et al. 2001).

(12) Tipo espectroscépico (Gallego et al. 1996). (13) Magnitudes absolutas en el filtro K corregidas de extincién Galactica.

Galaxia z mp m my mi EW 3dp = AP® MphT SpT Mg
) ) ®) (4) (5) (6) (7) ® O @10 an (12) (13)
0000+2140 0.0238 14.61+0.03 - 11.71+0.11 10.37+0.03 103+21 139 755 0.15 INTER HIH -2473
0003+2200 0.0224 17.19+£0.02 16.30+0.04 14.654+0.15 13.53+0.08 38+8 99 5.02 023 Sc+ DANS -21.47
0003+2215 0.0223 15.89+0.02 - - 11.36+£0.03  25+5 7.6 562 024 Sc+ SBN  -23.62
0003+1955 0.0278 14.11+0.13 - - - 294459 67 461 012 - Syl -
0005+1802 0.0187 16.40+0.13 - - 12.274£0.04 13+3 64 362 0.12 Sb SBN  —2231
0006+2332 0.0159 14.95+0.05 - 12.69£0.05 11.90£0.06 58+12 84 458 031 Sb HIIH  -22.37
0013+1942 0.0272 17.13+£0.02 16.60+£0.03 15.03£0.07 14.07+£0.06 124425 132 3.61 0.13 Sc+ HIIH  -21.34
0014+1829 0.0182 16.50+£0.03 15.91+0.04 14.66+0.15 13.65+0.18 131+26 57 9.80 0.16 Sa HIH  -21.53
0014+1748 0.0182 14.83£0.05 14.01+£0.14 11.86+0.11 10.82+0.16 86+17 39.7 574 0.13 SBb SBN  -23.71
001542212 0.0198 16.85+0.02 16.04+0.08 14.30+0.07 13.29+0.04 120+£24 85 332 023 Sa HIIH  -21.56
0017+1942 0.0260 15.91£0.02 15.38+0.07 14.01+0.08 13.09+0.07 100£20 18.7 4.37 0.7 Sc+ HIH  -22.29
001742148 0.0189 16.9540.05 - 14.31£0.24 13.30+£0.04 74+15 3.0 466 021 Sa HIIH  -21.43
0018+2216 0.0169 16.95+0.02 16.15+0.03 14.22+0.07 13.39+0.05 15+3 57 286 023 Sb DANS -21.08
0018+2218 0.0220 15.9740.02 - 12.174£0.14 11.124£020  16+3 108 939 022 Sb SBN  -23.81
0019+2201 0.0191 16.80£0.02 15.82+0.04 13.96+0.04 12.96+0.05 33+7 104 370 021 Sb DANS -21.69
002242049 0.0185 15.86+0.05 14.65+0.03 12.46+0.08 11.24+0.05 76415 102 628 030 Sb HIIH  -2342
0023+1908 0.0251 16.83+0.05 - 14.66+£0.31 13.83+0.07 121424 32 4.08 0.9 Sc+ HIIH  -21.39
0034+2119 0.0315 15.86+0.03 - - 11.84+£0.07 19£4 122 358 0.11 SBc+ SBN  -2391
0037+2226 0.0195 14.6540.05 - 12444013 11.53+£0.03 45+9 77 419 013 SBc+ SBN  -2323
0038+2259 0.0464 16.39£0.05 15.61£0.04 13.84+0.26 12.99+0.04 21+4 338 463 0.09 Sb SBN  —23.60
0039+0054 0.0191 15.22:+0.05 - - 11.93£0.07 23+5 88 875 0.07 Sc+ SBN  —22.74
004040257 0.0367 16.98+0.05 16.85+0.04 - 14.41£0.08 119424 125 414 0.09 Sb DANS —21.64
0040+2312 0.0254 15.69+0.03 - 12.15+£0.14 11.07£0.03  28+6 129 855 0.2 Sc+ SBN  —24.22
0040+0220 0.0173 17.25+£0.15 16.61+£0.03 15.16+0.04 14.23£0.03 77+15 44 386 0.07 Sc+ DANS -20.23
0040-0023 0.0142 13.76+0.03 - 11.15£0.10 10.35+£0.07  18+4 10.8 9.20 0.06 Sc+ LINER —23.60
0041+0134 0.0169 14.42+0.04 - - 11.46+£0.08 12+2 133 896 0.08 Sc+ SBN  —22.87
0043+0245 0.0180 17.34+0.05 - - 14.30£0.08 34t7 22 507 0.07 Sc+ HIIH  -20.26
0043—-0159 0.0161 13.01+0.05 — 10.79+£0.01  9.70+£0.07 60+12 9.8 8.03 0.09 Sc+ SBN  —24.53
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Tabla 6.2: Continuacion.

Galaxia z mp my my mK EW  3dp = APY MphT SpT Mp

@) 2 ®) 4) (&) (6) ) ® (9 109 any (12) (13)
0044+2246 0.0253 16.06£0.15 14.90£0.08 12.54+0.07 11.47+0.05 25+5 33.8 742 0.2 Sb SBN  -23.78
0045+2206 0.0203 15.06+0.05 - 12.944£0.07 12.04£0.05 80+16 56 414 0.5 INTER HIH -22.71
004742051 0.0577 16.98+0.05 16.14+0.03 - 13.13+£0.03  73+15 200 460 0.10 Sc+ SBN  —23.9
0047-0213 0.0144 15.73£0.04 14.97+0.04 13.13+£0.13 1225+0.04 40+8 105 494 0.15 SO DHIIH —21.94
004742413 0.0347 15.884+0.05 14.81+0.03 12.74+0.05 11.63+0.05 61+12 314 513 020 Sa SBN  —24.39
0047+2414 0.0347 15.22+0.05 — 12.66£0.18 11.69+£0.03 78+16 10.1 4.69 020 Sc+ SBN  -24.28
0049-0006 0.0377 18.68+0.05 18.52+0.04 17.80+0.09 16.62+0.14 346+69 74 286 0.08 BCD BCD  —19.50
0049+0017 0.0140 17.19£0.03 16.69+0.09 15.36+0.05 14.50+0.07 31062 62 2.86 0.08 Sb DHIIH -19.42
0049—-0045 0.0055 15.34+0.02 - 13.05£0.15 12.31£0.07 73+15 1.6 479 0.13 Sb HIIH  -19.73
0050+0005 0.0346 16.54+0.03 16.03+0.03 - 13.68+0.07 94+19 13.1 450 0.08 Sa HIIH  -2231
0050+2114 0.0245 15.56+0.05 14.78+0.03 12.76+0.09 11.59+0.09 69+14 155 573 0.13 Sa SBN  -23.59
005142430 0.0173 15.40£0.15 — 11.94£0.09 11.06+£0.04 347 57 612 015 Sa SBN  -23.34
0054-0133 0.0512 16.00£0.04 - 12.9940.13 11.80+£0.07 23+4 134 879 0.12 Sb SBN  —25.02
0054+2337 0.0164 15.27+0.03 —~ 13.2740.09 12.66+0.09 62+12 6.2 4.68 0.16 Sc+ HIIH 2167
005640044 0.0183 16.82+0.05 16.52+0.10 15.55+0.15 14.54+0.16 399+80 17.7 3.03 0.09 Irr DHIIH  —20.04
0056+0043 0.0189 16.63£0.05 16.20+0.03 - 13.88+£0.07 53+11 6.8 3.81 0.09 Sb DHIIH —20.77
0119+2156 0.0583 16.66+0.29 15.46+0.10 13.31+£0.05 11.93+0.04 16+3 1456 7.89 0.17 Sb Sy2 —25.20
012142137 0.0345 16.02+0.05 15.47+0.06 13.85+0.08 12.90+0.07 66+13 338 4.86 0.22 Sc+ SBN  —23.05
012942109 0.0344 15.01+0.04 - 12.06£0.07 11.00£0.05 32+6 144 841 0.19 SBc+ LINER —24.95
013442257 0.0353 16.03+0.05 - 12.76+0.13 11.73£0.03 26+5 10.6 491 037 Sb SBN  —24.40
0135+2242 0.0363 17.16£0.05 16.26£0.03 14.40+£0.04 13.42+0.05 46+9 144 6.69 040 SO DANS —22.74
013842216 0.0591 17.71£0.03 — 14.35£0.20 13.18+£0.07 10+2 74 335 039 Sc+ - —24.11
014142220 0.0174 16.36£0.05 15.91£0.03 13.72+£0.04 12.66+£0.02 37+7 9.0 4.68 030 Sa DANS -21.88
014242137 0.0362 15.35+0.05 14.25+0.05 - 11.19£0.04 29+6 483 383 034 SBb Sy2 —24.98
014442519 0.0409 15.674+0.05 14.98+0.06 13.12+0.11 12.13+£0.12 29+6 382 566 042 SBc+ SBN  —24.20
014742309 0.0194 16.88+0.05 15.99+0.04 14.56+0.05 13.62+0.06 118424 10.8 4.34 032 Sa HIIH  -21.05
0148+2124 0.0169 17.19£0.05 16.49+£0.03 15.23+£0.04 14.43+0.06 136+27 6.2 326 021 BCD BCD  —20.00
015042032 0.0323 16.46+0.15 16.19£0.10 15.07+0.40 13.49+0.08 171+34 299 3.34 025 Sc+ HIIH  -22.42
0156+2410 0.0134 15.33£0.04 14.66+0.03 13.02+£0.04 1224+0.05 40+8 109 445 031 Sb DANS -21.70
015742413 0.0177 15.08+0.09 13.79+0.04 11.08+£0.07 10.36+0.03 25+5 30.1 503 0.33 Sc+ Sy2 —24.16
015742102 0.0106 15.01+0.04 14.58+0.03 13.01+£0.04 12.31+0.05 61+12 7.6 3.89 029 Sb HIIH  —21.10
0159+2354 0.0170 17.34£0.05 16.36+0.03 14.50+0.04 13.59+0.05 63+£13 6.6 418 033 Sb HIIH  —20.86




Tabla 6.2: Continuacion.

Galaxia z mp my my mi EW 3dp = AG® MphT SpT Mg

@ @) ®) (4) ©) (6) @) ©® ¢ a0 a1 (12) (13)
0159+2326 0.0178 16.01+£0.05 14.87+0.03 12.78+0.07 11.84+£0.05 28+6 121 6.14 028 Sc+ DANS —-22.82
1246+2727 0.0199 15.84+0.21 ~ 13.82+£0.35 12.92+0.09 67+13 6.7 490 0.04 Irr HIIH  -21.85
124742701 0.0231 16.76+£0.09 16.12+0.03 14.49+0.03 13.69+0.05 28+6 12.8 321 0.04 Sc+ DANS -21.33
1248+2912  0.0217 15.09+0.17 - - 11.55+£0.07 29+6 80 399 0.06 SBb SBN  -23.33
1253+2756 0.0165 16.09+£0.02 15.41+0.03 13.994+0.05 13.12+£0.04 114+23 6.0 286 0.03 Sa HIH ~ -21.59
1254+2740 0.0161 16.25+0.03 15.54+0.04 — — 58+12 185 428 0.04 Sa SBN —
1254+2802 0.0253 16.91+£0.02 15.88+0.03 13.91+0.03 12.84+0.04 14+3 147 878 0.04 Sc+ DANS —22.44
1255+2819 0.0273 16.10+0.12 15.33+£0.03 13.63£0.05 12.66+0.05 47+9 19.7 4.16 004 Sb SBN  -23.10
125543125 0.0258 16.46+0.13 15.30+0.03 13.44+0.14 12.55+0.17 64+13 12.6 392 0.06 Sa HIIH  -22.77
125542734 0.0234 16.97+0.02 16.15+0.03 - 13.33£0.06  994+20 10.6 5.44 0.04 Sc+ SBN  -21.74
1256+2717 0.0273 17.93+0.13 ~ ~ 15.35+0.14 62+12 3.6 385 0.03 SO DHITH —20.04
1256+2732 0.0245 15.95+0.18 15.37+£0.04 13.90£0.05 12.90+0.07 79+16 31.0 471 0.05 INTER SBN  -22.26
125642701 0.0247 16.66+£0.09 16.27+0.07 14.70+0.10 13.68+0.11 109+22 325 346 0.03 Sc+ HIIH = —21.49
125642910 0.0279 16.21+£0.08 15.284+0.03 13.45+0.03 12.52+0.04 25+5 195 8.66 0.03 Sb SBN  -23.16
1256+2823 0.0315 16.14+0.10 15.30£0.03 13.67+£0.10 12.50+0.14 76+15 169 4.82 0.04 Sb SBN  -23.35
1256+2754 0.0172 15.43+0.07 14.90+£0.03 13.18+0.05 1225+0.05 49+10 145 4.12 0.04 Sa SBN  -22.44
1256+2722 0.0287 17.21+£0.09 16.21+0.04 ~ 12.84+0.06 26+5 143 510 0.04 Sc+ DANS —22.66
125742808 0.0171 16.38+0.02 15.66+0.03 14.26+0.32 1291+0.29 29+6 72 557 0.03 Sb SBN  -21.48
1258+2754 0.0253 16.02+0.09 15.58+0.07 - 13.2240.08 101£20 175 6.01 0.03 Sb SBN  —22.06
125942934 0.0239 13.99+0.09 12.85+0.03 10.78+0.05 9.78+0.04 148430 433 7.75 0.04 Sb Sy2 —25.37
1259+3011 0.0307 16.25+£0.09 15.40+0.03 13.56+0.13 1257+0.14 22+4 365 350 0.04 Sa SBN  —23.08
1259+2755 0.0240 15.57+0.04 14.61+£0.03 13.08£0.12 11.97+0.13 44+9 172 522 0.03 Sa SBN  -23.25
1300+2907 0.0219 17.27+0.09 16.86+0.03 ~ 14.754£0.10 94£19 97 510 0.04 Sa HIIH  —20.16
130142904 0.0266 15.97+£0.10 15.574£0.03 14.07+£0.05 13.39+£0.06 69+14 16.1 3.13 0.04 Sb HIIH  -22.03
1302+2853 0.0237 16.50+£0.02 15.9940.03 14.26+0.14 13.43+0.19  40+8 10.1 4.07 0.04 Sb DHIITH -22.24
1302+3032 0.0342 16.66+0.07 - 14.85+0.45 13.95+£0.07 49+10 6.2 4.09 0.04 Sa HIIH  -21.97
1303+2908 0.0261 16.82+0.10 16.2840.03 15.27+0.06 14.31+£0.08 165+33 17.5 286 0.04 TIrr HIIH ~ —20.99
1304+2808 0.0210 16.02+0.11 15.03+0.03 13.37+0.13 12.03+0.14 24+5 189 286 004 Sb SBN  -22.83
1304+2830 0.0217 18.62+0.04 18.09+0.03 - 15.4340.09 5611 4.7 357 004 BCD  DHIH -1945
1304+2907 0.0159 15.16+0.24 14.61+0.08 - 12.55+0.10 8+2 286 896 004 Irr - —21.64
1304+2818 0.0244 15.88+0.02 15.06+0.03 13.58+0.06 12.50+0.08 80+16 185 297 0.05 Sc+ SBN  -22.72
1306+2938 0.0209 15.59+0.03 15.09+£0.03 13.60£0.05 12.37+£0.06 100£20 10.6 3.93 0.04 SBb SBN  -22.73
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Tabla 6.2: Continuacion.

Galaxia z mp my my mi EW 3dy g Ag* MphT SpT Mg

@ 2 ®) (4) (©) (6) ) ® (9 @10 @an (12) (13)
1306+3111  0.0168 16.44+0.02 1554+0.03 13.85+0.08 13.11£0.07 61+12 7.1 652 0.04 Sc+ DANS -21.26
1307+2910  0.0187 14.25+0.03 13.22+0.05 11.59+0.35 10.33£0.29  25+5 377 470 0.03 SBb SBN  -2422
130842958  0.0212 15.36+0.02 14.53+0.04 12.71+0.08 11.94+0.15  21+4 27.1 5.63 0.04 Sc+ SBN  —22.89
130842950  0.0242 14.91+0.13 13.90+0.04 11.83+0.11 10.77+0.18  37+7 493 884 0.04 SBb SBN  —24.36
131043027  0.0234 16.70+0.09 15.80+0.03 13.74+0.07 12.86+0.05  70+14 146 727 0.04 Sb DANS —22.33
1312+3040  0.0233 15.71+£0.09 14.80+0.03 12.94+0.05 11.74+0.07 53+11 166 3.82 0.04 Sa SBN  -23.36
131242954  0.0230 16.20+£0.09 15.24+0.03 13.27+0.14 12.44+034  44+9 194 7.07 0.04 Sc+ SBN  -22.82
131342938  0.0380 16.93+£0.09 16.56+0.03 15.45+0.06 14.67+0.07 311+62 89 286 0.03 Sa HIIH  -21.74
131442827  0.0253 16.39+£0.03 15.72+0.04 - 13.1240.06 ~ 48+10 10.1 4.62 0.04 Sa SBN  —-22.30
132042727  0.0247 17.51+0.13 17.08+0.03 - 14.86+£0.08 52410 7.9 298 0.06 Sb DHITH -20.39
132442926  0.0172 18.09+0.13 17.24+0.03 15.92+0.03 15.07+0.05 236+47 35 286 004 BCD BCD  -19.49
132442651  0.0249 15.20+0.13 14.56+0.03 13.01+£0.03 11.89+0.04  75+15 19.0 474 0.04 INTER SBN  -23.37
133142900  0.0356 19.11+0.13 18.62+0.03 - 17.2940.26 549+110 59 286 004 BCD BCD  -1870
142842727  0.0149 15.03+0.02 14.56+0.03 13.73+0.12 12.8340.14 182+36 9.6 3.18 0.05 Irr HIIH  —21.59
142942645  0.0328 17.89+0.03 17.12+0.03 15.61+0.06 14.70+0.07  87+17 10.3 2.89 0.06 Sb DHITH -21.24
143042947  0.0290 16.53+0.11 15.92+0.03 14.47+0.06 13.574+0.09 132426 209 3.69 0.06 SO HIIH  -22.01
143142854  0.0310 15.76+0.05 14.98+0.03 13.36+0.06 12.45+0.06  26+5 153 8.60 0.06 Sb SBN  -23.34
143142702  0.0384 17.31+£0.02 16.76+0.03 15.10+0.08 14.13+0.04 134427 86 350 0.06 Sa HIIH  -22.18
143142947  0.0219 17.92+0.06 17.53+0.03 - 15.76+£0.17 131426 9.7 286 0.05 BCD BCD  -19.16
143142814  0.0320 17.02+0.05 15.95+0.03 13.84+0.04 12.874+0.07  19+4 160 829 0.07 Sb DANS -2291
143242645  0.0307 15.40+0.03 14.60+£0.03 12.88+0.13 11.78+0.18  34+7 422 488 0.09 SBb SBN  —23.87
1440+2521N  0.0315 16.85+£0.02 15.85+0.03 13.69+0.32 12.63+0.28  54+11 167 530 0.1 Sb SBN  -2321
1440+2511  0.0333 16.80+0.06 15.89+0.04 14.18+0.09 12.84+025  23+5 287 502 0.12 Sb SBN  —23.00
144042521S  0.0314 17.12+0.02 16.37+0.04 14.53+0.33 13.41+029  83+17 134 347 0.11 Sb SBN  -2252
144242845  0.0110 15.53+0.02 14.85+0.03 12.97+0.10 11.90+0.09  81+16 82 4.82 0.7 Sb SBN  —21.67
144342714 0.0290 16.15+0.03 15.13+£0.06 13.26+0.03 11.93+0.03 102+20 129 722 0.08 Sa Sy2 —23.79
144342844  0.0307 15.71+£0.02 14.96+0.03 13.19+0.03 12.19+0.05 74415 23.0 7.95 0.08 SBc+ SBN  —23.52
144342548  0.0358 15.88+0.05 15.29+0.03 13.67+0.36 12.62+0.25  57+11 204 5.02 0.12 Sc+ SBN  -2345
144442923  0.0281 16.41+0.07 15.74+0.03 14.53+0.15 13.56+0.23  22+4 492 390 0.06 SO DANS  —21.90
145242754  0.0339 16.49+0.03 15.54+0.04 13.09+0.36 12.10+0.25  77+15 180 3.80 0.10 Sb SBN  —23.90
150641922  0.0205 16.07+0.04 15.01+0.04 12.90+0.37 11.9740.26  78+16 195 391 0.4 Sb HIIH  —23.00
151342012 0.0369 16.27+0.03 15.30+0.03 13.56+0.03 12.33£0.06 109+22 145 456 0.12 Sa SBN  —24.05




Tabla 6.2: Continuacion.

Galaxia z mp my, my MK EW 3d; %Z AGal MphT  SpT Mg

1) () 3) 4) ©) (6) (7) (8) 9 @10 (a1 (12) (13)
1537+2506N 0.0229 15.21+0.02 14.30+0.03 12.24+0.07 11.27+0.07 1134£22 27.2 390 0.15 SBb HIIH —23.75
1537+2506S  0.0229 16.41+0.02 15.664+0.03 13.82+0.06 12.80+0.06 151+£30 9.5 346 0.15 SBa HIIH —22.29
1557+1423 0.0375 16.894+0.03 15.91+0.03 14.05+0.08 12.984+0.06 40+8 163 358 0.17 Sb SBN —-23.20
1612+1308 0.0114 18.66+0.02 17.75+0.03 16.88+0.06 15.974+0.18 5104102 25 289 0.16 BCD BCD —17.64
1646+2725 0.0339 18.42+0.03 17.90+0.07 16.32+0.09 15.36+0.12 2144+43 11.9 370 0.29 Sc+ DHIIH -—-20.81
1647+2729 0.0366 16.07+0.11 15.37+0.03 13.45+0.08 12.354+0.05 45+9 207 545 026 Sb SBN —23.76
1647+2727 0.0369 16.10+£0.05 16.57+0.03 14.91+0.04 13.95+0.06 56+11 7.2 476 028 Sb SBN —22.33
1648+2855 0.0308 15.69+0.03 15.17+0.03 13.95+0.04 12.7840.08 203+41 12.8 338 0.17 Sa HITH —-23.06
165342644 0.0346 14.88+0.03 - 11.91+0.04 10.9340.06 6+1 142 10.17 0.24 INTER SBN —-25.03
1654+2812 0.0348 18.25+0.12 17.43+0.04 15.91+0.11 15.07%+0.15 61+12 16.8 353 020 Sc+ DHIIH -20.98
1655+2755 0.0349 15.72+0.03 14.35+0.04 12.224+0.05 11.32+0.06 46+9 515 455 021 Sc+ Sy2 —24.63
1656+2744 0.0330 17.73+£0.02 16.45+0.20 14.50+0.11 13.254+0.08 69+14 12.1 451 033 Sa SBN —22.71
1657+2901 0.0317 17.324+0.02 16.62+0.03 15.00+£0.06 13.68+0.06 59+12 87 429 014 Sb DANS -2231
165942928 0.0369 15.784+0.05 14.78+0.04 12.80+0.07 11.7340.08 154431 71.2 423 0.16 SBO Syl —24.36
170143131 0.0345 15.33+0.02 13.70+0.03 12.46+0.06 11.484+0.07 45+ 9 43.7 9.89 0.10 SO Syl —24.46
223842308 0.0236 14.86+0.05 13.98+0.03 12.10+0.07 11.05+0.06 50+10 28.7 6.42 0.20 Sa(r) SBN —24.05
223941959 0.0237 15.05+0.01 14.26+0.03 12.574+0.07 11.48+0.04 118+24 17.8 465 016 SO HIIH —23.66
224942149 0.0462 16.03+0.02 14.81+0.03 12.53+0.04 11.71+0.05 6t1 452 896 0.28 Sb SBN —24.88
225042427 0.0421 15.40+0.02 14.82+0.03 12.95+0.07 11.67+0.04 138428 39.5 519 049 Sa SBN —24.77
2251+2352 0.0267 16.62+0.01 15.95+0.03 14.40+0.07 13.374+0.04 68+14 7.4 3.05 023 Sc+ DANS -22.18
225342219 0.0242 16.31+£0.01 15.61+0.03 13.59+0.07 12.42+0.04 63113 94 425 0.18 Sa SBN —22.82
22554+1930S  0.0192 16.20+0.01 15.66+0.03 13.80+0.07 12.7540.04 47+ 9 7.4 393 019 Sb SBN —-21.97
2255+1930N 0.0189 15.92+0.01 14.83+0.03 12.84+0.07 11.68+0.04 68+14 13.6 530 0.19 Sb SBN —22.99
2255+1926 0.0193 17.034£0.02 16.33+0.05 14.82+0.09 13.914+0.08 34+7 13.8 3.13 0.18 Sb HIIH —-21.03
2255+1654 0.0388 16.724+0.03 15.32+0.09 13.01£0.08 11.5340.05 275 377 405 019 Sc+ SBN —-24.70
225642001 0.0193 15.694+0.04 14.64+0.04 12.86+0.05 12.0540.09 14+ 3 29.6 960 0.14 Sc+ DANS —-2258
225742438 0.0345 15.57+£0.05 15.824+0.08 13.51+£0.05 12.0840.05 347+69 225 521 051 SO Syl —23.89
225741606 0.0339 16.49+0.13 — 13.52+0.04 12.4340.05 21+ 4 57 405 022 SO SBN —23.52
2258+1920 0.0220 15.7940.03 15.57+0.03 13.51+0.08 12.514+0.05 144429 12.1 342 021 Sc+ DANS -22.64
230042015 0.0346 16.83+0.03 15.93+0.03 13.87+0.08 12.754+0.05 63+13 158 529 056 Sb SBN —-23.33
23024+2053W 0.0328 18.04+0.06 17.12+0.05 15.3740.08 14.344+0.06 206+41 13.1 447 115 Sb HITH -21.67
2302+2053E 0.0328 15.85+0.05 14.58+0.03 12.81+0.08 11.64+0.05 265 20.2 6.73 114 Sb SBN —24.39
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Tabla 6.2: Continuacion.

Galaxia z mp my my mi EW 3dp fH= AP" MphT SpT Mg

@ 2 ®) (4) () (6) ) 8) © (@10 @an (12) (13)
2303+1856  0.0276 16.12+0.03 15.06+0.04 1258+0.11 11.40+0.08 47+9 153 795 042 Sa SBN  —24.17
230341702  0.0428 17.354+0.05 16.29+0.03 14.39+0.27 13.35+0.04 44+9 20.1 3.88 032 Sc+ Sy2 —-23.12
2304+1640  0.0179 17.8940.03 17.31+0.04 16.08+0.11 15.09+0.10 151+30 65 3.78 036 BCD BCD  —19.57
2304+1621  0.0384 17.14+0.03 15.42+0.04 14.04+0.26 13.04+0.04 48+10 77 377 042 Sa DANS -23.15
2307+1947  0.0271 16.94+0.03 15.94+0.08 13.77+0.11 12.57+0.08 30+6 106 349 071 Sb DANS  —23.08
2310+1800  0.0363 16.89+0.03 15.83£0.03 13.55+0.11 12.32+0.08 41+8 186 581 056 Sb SBN  -23.93
231242204  0.0327 17.14+0.04 - - 13.10+£0.03  47+9 54 551 067 Sa SBN  -22.83
231341841  0.0300 17.1940.09 16.25+0.03 14.28+0.11 13.09+£0.10 60+12 158 6.15 042 Sb SBN  —22.59
2313+2517  0.0273 15.00+0.03 - 11.7840.04 10.51+0.04 28+6 129 621 028 Sa SBN  —24.96
2315+1923  0.0385 17.55+0.03 16.98+0.03 15.50+0.06 14.65+0.07 164+33 149 462 023 Sb HIIH  -21.54
231642457  0.0277 14.624+0.03 13.63+0.06 11.72+0.11 10.49+0.08 35+7 246 4.85 034 SBa SBN  —25.05
231642459  0.0274 16.1340.04 15.13+0.04 12.91+0.11 11.91+£0.09 33+7 266 772 034 Sc+ SBN 2358
231642028  0.0263 17.11+0.03 16.85+0.03 14.08+0.11 12.94+0.09 82+16 92 559 049 Sa DANS  -2261
231742356  0.0334 14.16+0.10 13.35+0.03 11.43+0.04 10.55+£0.05 28+6 362 854 025 Sa SBN 2535
231942234  0.0364 16.80+0.05 16.55+0.03 13.98+0.11 12.85+0.08 81+16 17.6 4.85 020 Sb SBN  -23.25
231942243  0.0313 15.824+0.10 14.76+0.03 12.78+0.05 11.77+0.04 34+7 263 837 023 SO SBN  -23.94
2320+2428  0.0328 15.89+0.05 14.60+£0.03 12.33£0.04 11.08+£0.02  9+2 289 927 021 Sa DANS  —24.79
232142149  0.0374 16.66+0.04 16.02+0.03 14.28+0.11 13.30+£0.08 53+11 179 420 022 Sc+ SBN  -2291
232142506  0.0331 15.7940.04 15.33+£0.04 13.70+0.05 12.73+0.06 43+9 252 1032 0.17 Sc+ SBN  -23.10
232242218  0.0249 17.7740.02 16.59+£0.08 14.39+0.04 13.25+0.02 41+8 100 570 0.15 Sc+ SBN  -22.02
232442448  0.0123 13.594+0.04 12.80+0.03 10.52+0.11 9.54+0.08  9+2 203 457 023 Sb SBN  -24.16
232542318  0.0114 13.28+0.04 - ~ 10.55+0.04 87+17 87 421 0.14 INTER HIH  -22.93
232542208  0.0116 12.5940.05 11.81+0.04 10.16+0.08 9.06+0.07 36+7 474 943 016 SBc+ SBN  —2445
232642435  0.0174 16.614+0.02 16.03+0.03 14.61+£0.06 13.77+0.09 211+42 125 3.66 0.33 Sb DHITH —20.70
232742515N  0.0206 15.7940.03 15.45+0.03 14.14+0.10 13.24+0.12 94+19 9.1 371 020 Sb HIIH  -21.65
2327425158 0.0206 15.804+0.03 15.23+0.03 13.95+0.10 13.06+0.13 257+51 11.7 456 020 SO HIIH  -21.88
232942427  0.0200 15.924+0.05 14.68+0.03 12.62+0.05 11.51+0.03 13+3 234 9.87 030 Sb DANS -23.23
232942500  0.0305 16.114+0.04 15.28+0.04 13.24+0.18 12.20+0.04 180+36 265 454 022 SO(r) Syl —23.49
232942512 0.0133 16.884+0.02 16.28+0.03 14.78+0.04 14.08+0.05 58+12 49 381 0.15 Sa DHIIH —-19.78
233142214  0.0352 17.7540.04 16.57+0.03 14.67+0.04 13.59+0.04 60+12 128 582 020 Sb SBN 2238
233342248  0.0399 16.9740.03 16.314+0.08 14.70+0.06 13.74+1.23 177436 56.6 4.08 022 Sc+ HIIH  -2251
2333+2359  0.0395 17.20£0.04 16.02+0.03 14.03+£0.14 12.79+£0.03 51+£10 133 345 026 SOa Syl ~23.59
2348+2407  0.0359 17.09£0.04 16.43+£0.03 14.61+£0.05 13.60+0.05 56+11 215 4.10 022 Sa SBN  -2246
235142321  0.0273 17.7740.02 16.44+0.05 14.94+0.07 13.94+0.06 92+18 166 286 031 Sb HIIH  -21.51
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6.3. Modelos

Como se ha explicado en la introduccién de este capitulo y en la seccién 6.2, el
modelado de la emisién luminosa de las galaxias UCM ha partido de la hipétesis de que
las galaxias con formacién estelar prominente estdn constituidas, en una aproximacién
razonable, por dos poblaciones estelares:

— Una poblacion de estrellas evolucionada o poblacion subyacente, cuyo modelado puede
abordarse de varias maneras, con complicacién creciente:

¢ puede asumirse una poblacién subyacente igual para todas las galaxias, con
propiedades (colores, relaciéon masa-luminosidad) similares a las de una po-
blacién de estrellas formadas en un Universo joven, lo que equivale a una edad
en torno a 12 Ga. Esta fue la suposicion realizada en el trabajo de GdP00.

o es posible tener en cuenta las diferencias en historia de formacién estelar de
una galaxia a otra. Una manera de enfocar este problema es considerar que
los distintos tipos morfolégicos presentan diferencias en su poblacién estelar
integrada, hecho que se puede inferir de la correlacién entre los colores, las
anchuras equivalentes de Ha o las relaciones masa-luminosidad con el tipo
morfoldgico (véase, por ejemplo, Fukugita et al. 1995, Kennicutt 1983, Davidge
1992).

o también puede ajustarse la poblacién subyacente en los modelos aunque, ob-
viamente, esto afiade pardmetros libres al método de sintesis de poblaciones
que, si no se utilizan observables adecuados y en niimero suficiente, pueden
aumentar la degeneracion de las soluciones y disminuir la fiabilidad de los
resultados. Sin embargo, este método permitiria estudiar la historia de la for-

macion estelar de cada galaxia de forma detallada.

— Una poblacion de estrellas formadas recientemente y responsable de la emisién Ha por
la que las galaxias UCM fueron seleccionadas.

En este trabajo de tesis hemos considerado que los objetos UCM son galaxias es-
pirales (o lenticulares) normales, con los mismos colores, relacién masa-luminosidad en
el filtro K (M/Lk, de ahora en adelante) y anchura equivalente de Ha que las espirales
tipicas quiescentes, pero que estdn albergando un brote de formacién estelar mas intenso
de lo que es normal en este tipo de galaxias. Asumiremos los valores encontrados en tra-
bajos de la literatura para los datos referentes a la poblacién subyacente, y ajustaremos
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las propiedades bésicas de un brote de formacién estelar reciente superpuesto en la ga-
laxia espiral normal para conseguir reproducir de la manera mds fiable los observables.
Por tanto, los resultados que se describirdn en el capitulo 7 se refieren en realidad a las
propiedades del brote de formacion estelar que estd ocurriendo en las UCM en exceso de lo que
es tipico para una galaxia espiral normal quiescente del mismo tipo de Hubble.

La hipétesis inicial descrita en el parrafo anterior es bastante razonable segtn justi-
ficaremos a continuacioén. Efectivamente, debe existir una poblacién de estrellas calientes
y, por tanto, jévenes, ya que todas las galaxias UCM presentan lineas de emisién nebu-
lar originadas en nubes de gas ionizado por dichas estrellas, que denominaremos como
estrellas del brote de formacion estelar, estrellas recientemente formadas o el starburst
reciente. Esta poblacién joven también es responsable del hecho de que los colores de
las galaxias UCM sean mds azules que los de galaxias espirales normales del mismo tipo
morfoldgico (véase Alonso-Herrero et al. 1996, Pérez-Gonzélez et al. 2000, y el capitulo 3).

El brote de formacién estelar reciente ocurrié (o estd ocurriendo) en una galaxia
espiral o lenticular, tal y como revelan los estudios morfolégicos realizados en la banda r
de Gunn (Vitores et al. 1996a) y en la banda B de Johnson (capitulo 4 de esta memoria).
Una espiral tipica tiene de manera intrinseca regiones HII formadas por estrellas jévenes.
Kennicutt (1983) y Davidge (1992) estimaron por medio de la anchura equivalente de
Hala importancia de esta poblacion estelar reciente localizada en las regiones HII en
comparacién con el contenido estelar total de las galaxias. En media, una galaxia relajada
(o quiescente) de tipo Sb, el mds frecuente en la muestra UCM, presenta una EW (He)
de 8 A. Sin embargo, el limite de deteccién de la Exploracién UCM estd en EW (Ha) ~
20 A (Gallego 1995), por lo que necesariamente las galaxias de nuestra muestra deben
haber experimentado (o estar experimentando) un brote de formacién estelar més intenso

de lo que es tipico para una espiral normal.

La figura 6.2 muestra la naturaleza diferente de los objetos UCM en comparaciéon
con galaxias espirales normales (Kennicutt & Kent 1983, Kennicutt 1998b). Este diagrama
representa la masa estelar total de las galaxias (trazada por la luminosidad en K) frente a
la luminosidad de las estrellas jovenes (trazada por la luminosidad He) normalizada con
la luminosidad en K con el objetivo de comparar objetos con diferentes luminosidades o
masas estelares. Los datos NIR de las galaxias normales han sido extraidos del 2MASS,
NED vy el articulo de Jong & van der Kruit (1994). Las galaxias UCM aparecen como
objetos menos masivos (menos brillantes en K) que las galaxias normales pero con una
luminosidad Ha normalizada més alta, lo que significa que la formacién estelar presente
en los objetos de nuestra muestra es més intensa, en comparacién con el contenido estelar

total, que la de galaxias espirales tipicas.
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Figura 6.2: Comparicion de las galaxias UCM (asteriscos) con espirales/irregulares normales relajadas
(triangulos; Kennicutt & Kent 1983, Kennicutt 1998b). El eje vertical estd en unidades solares.

6.3.1. Poblaciéon subyacente

Los datos asumidos para la poblacién subyacente de las galaxias UCM dependen
del tipo morfolégico, y han sido extraidos de los siguientes trabajos: los colores B —r pro-
ceden de Fukugita et al. (1995),los »r—J y J — K de Fioc & Rocca-Volmerange (1999),
y las anchuras equivalentes de Ha de Davidge (1992) y Kennicutt (1983). Las razones
masa-luminosidad M /Lk fueron derivadas individualmente para cada tipo morfol6gi-
co e IMF usando una relacién entre el color B — r y M/Lk (véase Bell & de Jong 2000,
2001) obtenida con los modelos de Bruzual & Charlot (comunicacién privada, versiéon de
1999 que denominaremos BC99 de aqui en adelante) para una tasa de formacion estelar
exponencial con diferentes parametros 7, una edad de formacién de 12 Ga, y una atenua-
cién media en la banda V de 7y ;15 = 0.5™. La correlacién entre el color B —r y larazén

masa-luminosidad en K se muestra en la figura 6.3.

En el caso de las galaxias BCD hay una considerable falta de estudios detallados
sobre las propiedades de la poblacién subyacente. A pesar de los esfuerzos llevados a
cabo recientemente en estudios en el 6ptico (Cairds et al. 2001) y NIR (Doublier et al.
2001), existen muy pocos objetos que se hayan estudiado simultdneamente en el rango
espectral desde la banda B hasta la K. Una excepcién son los trabajos de Gil de Paz et al.
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(2000b) y Gil de Paz et al. (2000c) sobre la galaxia BCD Mrk 86, en los que se obtuvo
fotometria de calidad en las bandas BV RJH K. Es importante resefiar que esta galaxia
es un prototipo de los objetos iE BCD (Loose & Thuan 1985), que son los mds abundantes
dentro de las BCDs (Papaderos et al. 1996, Cairés et al. 2001). Ademds, los colores B — R
y J — K de la poblacién subyacente de Mrk 86 (B — R = 1.2; J — K = 1.1; véase la
tabla 6.3) son muy similares a los valores medios derivados para muestras mds amplias
de BCDs por Cair6s et al. (2001), B — R = 1.1, y Doublier et al. (2001), J — K = 1.0, con
desviaciones tipicas de 0.2 en ambos casos.

Dado que el limite de deteccién de la muestra UCM estd en EW (Ha) ~ 20 A,
incluso las galaxias de tipo de Hubble més tardio (con una EW (Ha) = 18 A segtn la
tabla 6.3) dentro de la Exploracion UCM deben estar experimentando (o haberlo hecho
recientemente) un brote de formacién estelar mds intenso de lo que es tipico para una

galaxia espiral normal.

Todos los datos asumidos acerca de la poblacién subyacente se resumen en la ta-
bla 6.3, incluyendo las razones M /Lk para las tres IMFs consideradas en este trabajo
(véase la seccién 6.3.5). Aunque en nuestra muestra no hay galaxias elipticas hemos in-
cluido este tipo en la tabla por completitud. Hay que resaltar que los colores asumidos
son muy parecidos a los medidos en las partes mds exteriores (donde no hay brotes con
emisiéon Ha segtn lo revelado en las imagenes del capitulo 5) de algunas galaxias de
prueba (Pérez-Gonzalez et al. 2003).
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Tabla 6.3: Propiedades principales de la poblacién subyacente asumidas en nuestros
modelos en funcién del tipo morfolégico (columna 1). Se adjuntan los colores B —r, r —
J, J—K (columnas 2,3 y 4), la anchura equivalente de Ha (columna 5; el signo negativo
significa absorcion) y las relaciones masa-luminosidad en K (unidades solares) para las
distintas IMFs (Salpeter, Scalo y Miller-Scalo en columnas 6,7 y 8, respectivamente).

Tipo1 (B—r)2 (’I‘—J)?’ (J—K)4 EW® M/Lk
(A) SALP® SCA7” MSCAS®

E 1.15 1.90 091 -1 124 065 055
S0 0.98 2.03 094 -2 101 057 043
Sa 0.92 1.92 1.01 0 095 054 040
Sb 0.69 2.07 1.01 8 073 045 0.30
Sc+ 0.61 1.91 093 15 067 042 027
Irr/INTER  0.61 1.62 093 18 0.67 042 027
BCD 0.83 1.77 1.06 -2 086 051 036

6.3.2. Formacion estelar reciente

Con el objetivo de reproducir las propiedades observacionales de la muestra UCM
se construy6 una red completa de modelos que asumen un episodio de formacién estelar
reciente (o presente) emplazado en una galaxia cuya poblacién subyacente se determi-
na tal y como se ha explicado en la seccién anterior. El continuo estelar de las estrellas
jovenes fue simulado por medio de las predicciones de los modelos de sintesis evolutiva
de BC99 o Leitherer et al. (1999, de aqui en adelante SB99). Cada una de estas librerias
permitia seleccionar distintos modos de formacién estelar, IMFs y metalicidades.

La emisién nebular, clave para la caracterizacién de la poblacion de estrellas jove-
nes, se simul6 a partir del ntimero de fotones del continuo de Lyman (fotones Lyman) que
predicen los modelos de BC99 y SB99. Esta emisién del gas ionizado consta de un espec-
tro continuo que puede calcularse a partir de los coeficientes de emisividad de Ferland
(1980) para una temperatura de T, = 10* K. Las luminosidades y anchuras equivalentes
de las principales lineas de recombinacién del hidrégeno en las series de Balmer, Pas-
chen y Brackett, fueron calculadas a partir de la relacion dada en Brocklehurst (1971) y
las relaciones de intensidad entre lineas para un gas de baja densidad (n. = 102 cm™3)
y temperatura T, = 10K en el caso B de recombinacién (Osterbrock 1989). Nuestros
valores del continuo nebular son sistematicamente un ~ 15 % mas altos (a todas las lon-
gitudes de onda y de forma constante) que las predicciones que establecen los modelos
de SB99, probablemente debido a la eleccién de diferentes coeficientes de emisividad.
La contribucién a los flujos en banda ancha de las principales lineas de emisién prohibi-
das ([OIT]AN3727,3729 A, [OIIT]AM959, 5007 A, [NIT]AN6548, 6584 A, [SIT]AN6717,6731 A)
fue tenida en cuenta por medio de las razones de intensidades tipicas dadas en Gallego
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et al. (1996). Siguiendo un método complementario Charlot & Longhetti (2001) utiliza-
ron los flujos de todas estas lineas y un cédigo de fotoionizacién para establecer de una
manera més fiable la SFR de galaxias starburst. En nuestro caso decidimos no seguir este
procedimiento dado que seria necesario introducir mds pardmetros que complicarian la

interpretacién de los resultados.

Las predicciones realizadas para la emisioén de la poblacién joven se combinaron
con las asumidas para la poblacién subyacente teniendo en cuenta el cociente de las ma-
sas del brote y de la galaxia como un todo. Esta fraccion de masa es la fuerza de brote b,
que era una de las cantidades a ajustar por la técnica de modelado, junto con la edad de
la poblacién del brote y su metalicidad.

6.3.3. Comparacion de las poblaciones estelares

La figura 6.4 muestra la contribucién a la luminosidad en cada banda espectral de
las distintas fuentes luminosas descritas anteriormente: el brote reciente de formacion es-
telar, el continuo nebular y la poblaciéon subyacente. Cada uno de los paneles representa
la contribucién de las citadas fuentes a la distribucién espectral de energia de una galaxia
espiral de tipo Sb (el tipo mds comtin de la muestra UCM), cuyos colores para la pobla-
cién subyacente se dan en la tabla 6.3, y que experimenté un brote de formacién estelar
instantdneo de metalicidad solar hace 5 Ma (edad tipica; véase el capitulo siguiente). Se
han considerado 3 fuerzas de brote: 0.1 %, 1% y 10 %, y se han marcado las longitudes de
onda correspondientes a los filtros de banda ancha BrJK.

La figura muestra cémo un pequefio brote de formacién estelar reciente puede te-
ner una contribucién muy importante a la luminosidad total de la galaxia, sobre todo en
el 6ptico. Un brote de un 1 % de la masa total de la galaxia claramente domina el espec-
tro integrado en el azul (~ 70 % de la luminosidad), bajando la contribucién relativa en
las bandas con una longitud de onda maés larga, aunque en K ya contribuye con apro-
ximadamente un 10 %. Para un brote mds intenso, de un 10 % en masa, practicamente
el 90 % de la luminosidad en B proviene de las estrellas jovenes y el gas ionizado aso-
ciado, y la mitad de la emisién en K. Esta figura demuestra la necesidad de efectuar un
andlisis exhaustivo de la historia de la formacién estelar a la hora de calcular masas es-
telares a través de fotometria Optica y, aunque con menor importancia, fotometria NIR.
Volveremos a esta discusion en el siguiente capitulo, cuando se discutan los resultados
del modelado para las galaxias UCM. Finalmente, es interesante resefiar la contribucién
no despreciable del continuo nebular a la luminosidad total, sobre todo en longitudes de
onda 6pticas (véase también Kriiger et al. 1995).
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Figura 6.4: Comparacién de la importancia relativa de la emisién de las estrellas jovenes y viejas, asi como
del gas ionizado, en la luminosidad total a distintas longitudes de onda segtin los modelos de galaxias con
formacién estelar desarrollados en este trabajo. Se han marcado las 4 bandas fotométricas disponibles para
la UCM, considerandose 3 casos en los que una galaxia normal quiescente de tipo Sb albergé un brote de
formacién estelar de metalicidad solar hace 5 Ma y con una masa igual a un 0.1 %, 1% y 10 % de la masa
estelar total de la galaxia.
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6.3.4. Tratamiento de la extincién por polvo

La extincién es uno de los procesos clave en el estudio de poblaciones estelares en
galaxias. El procedimiento habitual para tener en cuenta la extincion es tratar de corregir
las luminosidades observadas de este efecto y luego compararlas con las predicciones
de los modelos. En nuestro caso procedimos de la manera contraria, enrojeciendo las
predicciones de los modelos con recetas de extincién, y luego comparando los resultados
con las observaciones.

El tratamiento de la extincién se llevé a cabo por medio del uso de dos recetas, una
de caracter empirico como es la de Calzetti et al. (2000, CALZ00 de ahora en adelante), y
otra con un fundamento més teérico como la de Charlot & Fall (2000, CF00). Toda receta
de extincién debe describir varios aspectos: (1) la ley de extincién, es decir, la dependen-
cia de la atenuacién con la longitud de onda de manera que si conocemos la extincién
en una banda podamos pasar a otra banda por medio de dicha ley; (2) las diferencias
entre la atenuacion de las emisiones del gas y de las estrellas (jovenes y viejas, si hubiera
diferencias); (3) la relacién de estas recetas de extincién con pardmetros que puedan ser

obtenidos observacionalmente para cada galaxia.

Dado que para la poblacién estelar subyacente asumimos unos colores obtenidos
empiricamente, no necesitamos conocer las atenuaciones de las luminosidades de las es-
trellas mds evolucionadas, pero si la extinciéon que afecta a la luminosidad procedente
de los brotes, tanto a la emisién que proviene de las estrellas como la del gas ionizado.
Sin embargo, la atenuacion de la emision del gas puede ser caracterizada por medio del
decremento de Balmer, que fue medido por Gallego et al. (1996) para todas las galaxias
de la muestra UCM, por lo que tenemos determinado el efecto de la extinciéon (al menos
la del gas) de una manera robusta. En el caso de que quisiéramos ajustar propiedades de
la poblacién subyacente habria que tratar de manera diferente su extincién, no teniendo

ésta que relacionarse directamente con los decrementos de Balmer del gas ionizado.

En el caso de la receta de CF00 se us6 la curva de extincion de CALZ00 en lugar de
la dada por estos autores. Aunque ambas curvas de extincién son capaces de reproducir
las propiedades observacionales de las galaxias con formacién estelar activa en el rango
del 6ptico y UV, la ley de extinciéon de CF00 llevaba asociados valores de los excesos de
color entre las bandas 6pticas y NIR que no concordaban con las observaciones. En la
tigura 6.5 mostramos las curvas de extincién de CALZ00 (linea continua), de CF00 (linea
discontinua) y la curva de extinciéon Galdctica de Cardelli et al. (1989) para razones de ex-
tincion totales (Ry) de 3.1 (linea punteada) y 5.0 (linea punto-raya). La curva de extincién
de CF00 es una ley de potencias con exponente n = —0.7, lo que corresponde a la curva
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Figura 6.5: Dependencia con la longitud de onda de las leyes de extincion descritas en: Calzetti et al. (2000);
Charlot & Fall (2000, se han asumido edades de los brotes de formacién estelar menores que 107 afios) y
Cardelli et al. (1989) para Ry = 3.1 y Ry = 5.0. Se han marcado las longitudes de onda efectivas de los
filtros observados para las galaxias UCM, BrJK, y las lineas de emision nebular Ha y HB.

que dan estos autores para edades de los brotes inferiores a 107 afios. Se ha dibujado esta
curva ya que, como comprobaremos en el siguiente capitulo de esta memoria de tesis,
las edades de los brotes son inferiores al citado valor, por lo que en nuestras galaxias no
es necesario considerar una variacién de la curva de extincién con la edad como argu-
mentan CF00. La ley de extincién de estos autores es, como se ve en la figura, demasiado
“gris” a longitudes de onda mads largas que la banda r. Esto justifica la utilizacién de
la ley de CALZ00 que, ademds, no es muy diferente de la Galactica. Dado que utilizan
la misma curva de atenuacioén, las dos recetas de extinciéon consideradas en este trabajo
sélo se diferencian en cémo traducen el exceso de color (calculado con el decremento de
Balmer) a la extincién del gas ionizado, y cdmo se obtiene de ésta el oscurecimiento del

continuo estelar. Estos aspectos se explicardn a continuacion.
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La receta de extincién de CF00
considera, como se muestra en la figu-
ra 6.6, que las estrellas del brote recien-
temente formado estdn rodeadas por
una nube de gas que tiene dos capas:
una mds interna donde el gas estd ioni-
zado, que seria la region HII, y otra ca-
pa rodeando la anterior de d4tomos sin
ionizar (y también gas molecular y pol-
vo). A su vez, las regiones de forma-

cién estelar (incluyendo las nubes co-

rrespondientes) estdn embebidas en el
medio interestelar [interstellar medium
Figura 6.6: Esquema del escenario de formacién estelar (ISM)]. En este escenario, CFO0 sepa-
propuesto por CF00 en el que el brote de formacién es- ran la contribucién a la extincién total
telar (estrellas en el interior de los circulos) estd rodeado de las distintas componentes. Siguien-

de una nube de gas ionizado, la regién HII, y ésta, a su do su notacion. 1a atenuacién de la emi-
4

vez, de una capa de gas neutro (capa HI); todo ello estaria

inmerso en el medio interestelar (ISM) del disco de la ga- sién del &as ionizado P uede escribirse

laxia, donde se encuentra la poblacién subyacente. como (1— f) X 7Bc + 71sm, donde 7p¢ es
la atenuacién de la nube parental (birth

cloud en inglés) asociada al brote, lo que incluye la region HII y la HI de manera que
TBC Se puede escribir en funcién de las atenuaciones de las dos componentes de dicha
nube (Tgc = Tur + Tuir), Tism seria la extincion asociada al ISM, y f seria la fraccién de la

atenuacién de la nube parental asociada con la regioén HII, es decir, f = Twr/m8C-

De esta manera, dado que la atenuacion de la emisién del gas (que serd 7ur + Tism)
es conocida a partir del cociente de Balmer Ha/HfS dado por Gallego et al. (1996), se
puede estimar el oscurecimiento asociado al brote (que, como esta rodeado por la nube
parental e inmerso en el ISM, serd Tgc + Tism) Yy a la poblacién subyacente (Tisnm) para
un valor de f y 7y;1sm. La extincién de la luminosidad de la linea de emisién se calcula
directamente con el decremento de Balmer. Aceptando los resultados de CFO0 asumimos
f=0.1y1y1sm = 0.5™. En los casos donde el valor calculado para Tp¢ era incompatible
con el E(B — V)gas medido, se tomé ¢ = 0.

La receta de extinciéon de CALZ00 es empirica y estd obtenida a partir de datos
Opticos y UV referentes a galaxias tipo starburst, es decir, objetos muy parecidos a los
nuestros pero con una formacion estelar mas violenta. Esta receta considera que la extin-

cién que afecta a la emisién espectral continua de las estrellas estd caracterizada por una
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cantidad F(B — V') continuo que se puede calcular directamente del exceso de color del gas
E(B — V)gas como:

E(B —V)continuo = 0.44 E(B — V) gas (6.1)

Esta receta también incluye una ley de extincién, que fue dibujada en la figura 6.5,

para pasar de la atenuacién en una banda a otra.

6.3.5. Método de ajuste

En el método de modelado de poblaciones estelares desarrollado para caracterizar
las galaxias UCM hay que seleccionar varios pardmetros a priori. Estos pardmetros estan
relacionados con las posibles elecciones que se pueden hacer a la hora de utilizar las
librerias de espectros estelares y de evolucién estelar. Los mencionados pardmetros son

cuatro:

— El modelo de sintesis evolutiva: BC99 o SB99.

— El modo de formacioén estelar que siguen los brotes de formacion estelar: SFR ins-
tantdnea o continua, a los que no referiremos como INST y CONS, respectivamente.
Los brotes de formacién estelar deben tener edades menores de 10 Ma ya que des-
pués de este tiempo las anchuras equivalentes de Ha decrecen considerablemen-
te situdndose por debajo del limite de deteccién de la UCM. Dado el periodo de
tiempo tan corto que debe considerarse, una formacién estelar instantdnea o conti-
nua constituye una buena aproximacién. Un posible escenario con multiples brotes
ocurriendo en distintas zonas de la galaxia en distintos tiempos seria descrito ade-

cuadamente por una SFR continua.

— LaIME, que puede elegirse entre las de Salpeter (1955), Miller & Scalo (1979) o Scalo
(1986). En todos los casos se utilizé Moy = 0.1 Mg y My, = 100 M como cotas
inferior y superior en masa de la IMF.

— La receta de extincién: CF00 o CALZ00, explicadas en la subseccion anterior.

Una vez que se fijan estos pardmetros, el método de modelado busca los valores de
tres cantidades que describen la poblacién estelar del brote y reproducen de la manera
mads fiable las propiedades integradas de las galaxias. Estas tres cantidades son: (1) la
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edad del brote (ajustada desde 0.89 a 100 Ma); (2) la metalicidad (1/5Zg, 2/5Zg, Zo,
2.5Z,5 Zg, en el caso de los modelos de BC99, 01/20 Z, 1/5 Zg, 2/5 Zg, Zg, 2 Zg para
los modelos de SB99), y (3) la fuerza de brote (desde 0.01 % a 100 %).

El mejor modelo que ajusta las propiedades observacionales de la galaxia se deter-
mina siguiendo el procedimiento descrito en Gil de Paz & Madore (2002). Brevemente,
la técnica considera los observables a ajustar, en nuestro casos los colores B —r,r — J y
J — K, y la anchura equivalente de Ha (en escala logaritmica), como variables estadisti-
cas con distribuciones de probabilidad gaussianas de centro y anchura el valor medido
y el error asociado, respectivamente. La determinacién del mejor modelo se lleva a cabo
por medio de un test x? o con un estimador de maxima verosimilitud, en ambos casos
teniendo en cuenta los errores observacionales, y muestreando una red de modelos de
2 x 10* puntos en el caso de BC99 y ~ 2 x 10° para los modelos SB99. Las expresiones
para los estimadores de la bondad del ajuste son:

3—4
2 1 (cn = Cn)?
1/N
_ (en — Cn)2
L., 2) (H V2rAC, Xp( 2AC,? ©63)

donde C}, y ¢, son, respectivamente, los valores observados y modelados de los parame-
tros a ajustar, esto es, los colores y 2.5 log[EW (Ha)], AC,, son los errores observacionales
correspondientes y N es el nimero de términos de la suma o el producto, segin cudntos
colores estdn disponibles. N = 3 corresponde a dos colores mds la EW (Ha), y N = 4
a tres colores y la EW (He). La divisién por N y el exponente 1/N tienen su origen en
la normalizacién del estimador que hace posible la comparacién entre los valores para

todas las galaxias, ya tengan dos o tres colores disponibles.

Repitiendo el ajuste del mejor modelo varias veces, 1000 en nuestro caso, se obtie-
ne un conjunto de soluciones que puede ser caracterizado usando una técnica de analisis
de componentes principales [principal component analysis (PCA)], alcanzando finalmente
los resultados del mejor ajuste y de los errores asociados (como la media y la desvia-
cién tipica de los 1000 ajustes), asi como informacién sobre las degeneraciones de estas

soluciones.

La figura 6.7 muestra ejemplos de las predicciones de los modelos desarrollados en
este trabajo, incluyendo la evolucién temporal de la EW (He) y de los colores utilizados
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en el ajuste de los datos observacionales, asi como un diagrama color-color donde se
puede observar la comparacién entre nuestros modelos y los observables, y el efecto de

la extincién.

6.4. Discusion sobre el modelado

En esta seccion se abordard la discusion acerca de la bondad del método de mode-
lado a la hora de reproducir los observables, incluyendo un anélisis de la influencia en
los resultados de los pardmetros que deben ser seleccionados a priori. También se discu-
tird sobre las degeneraciones existentes en los estudios de poblaciones estelares, y sobre
el conjunto de observables 6ptimos para obtener resultados fiables.

6.4.1. Bondad del ajuste

Sorprendentemente no encontramos grandes diferencias entre los resultados obte-
nidos con el ajuste llevado a cabo con la funcién x? y el realizado por medio del estimador
de maxima verosimilitud definido en la ecuacién 6.3. Consecuentemente toda la discu-
sién que realizaremos en este capitulo y el siguiente se referird al modelado realizado con
la minimizacién x?.

De las 163 galaxias UCM (excluyendo AGNs) con datos en méas de 2 bandas fo-
tométricas, un total de 9 galaxias presentaban valores de x? mayores que 4.0 en los 24
modelos considerados (segtn las distintas combinaciones de los pardmetros selecciona-
dos a priori). Este valor de x? corresponde a una diferencia media entre las observaciones
y los modelos de ~ 0.3™ (~ 30 % en flujo) para incertidumbres tipicas en los colores
de 0.15™ y considerando el término de la EW (Ha) como despreciable. Dos de estas ga-
laxias (UCM2304+1621 y UCM2351+-2321) presentaron ajustes que lograban reproducir
perfectamente los colores en los que se involucraban las magnitudes B.JK, pero no eran
capaces de emular los colores que contenian la magnitud r, observandose diferencias de
los observables con los modelos de ~ 0.4™, lo que podria indicar un posible problema de
calibracion de las observaciones en r de estos dos objetos.

Otras 3 galaxias de las 9 con problemas de ajuste eran espirales de cara con estruc-
tura resuelta (UCM13044-2818, UCM2249+2149 y UCM2302+-2053E), y 1 era una galaxia
de canto (UCM2255+-1654). Estos 4 objetos presentan bandas de polvo que son facilmente
visibles en la imagen B, lo que puede indicar un comportamiento complejo de la extin-
cién; discutiremos este fenémeno mds adelante. Las 3 galaxias restantes con ajustes poco
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Figura 6.7: Predicciones de los modelos de sintesis de poblaciones. Los cuatro paneles superiores muestran
la evolucién temporal de la anchura equivalente de Ha (gréfico en el que también se marca el limite de
deteccién de la Exploracién UCM) y los tres colores ajustados por nuestro método de modelado. El panel
inferior compara las predicciones de los modelos con los colores de las galaxias UCM; en este panel se
ha dibujado el vector de enrojecimiento segtin la ley de CALZ00 y se han marcado con un circulo relleno
las edades para valores enteros del logaritmo de la edad, empezando en log(t) = 5 (0.1 Ma). Todos estos
resultados se refieren a un brote de formacién estelar instantaneo, descrito por los modelos de BC99, con
una IMF de Salpeter, metalicidad solar, sin extincién y con distintas fuerzas de brote (en diferentes colores,

con la leyenda en el panel superior-izquierdo).
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fiables en todos los modelos (UCM1647+2727, UCM1657+2901 y UCM2316+2028) eran
objetos compactos que parecen albergar un brote extendido por toda la galaxia, tal y co-

mo revelan las imdgenes Ha presentadas en el capitulo 5.

El ntimero minimo de ajustes rechazados! es de 19 galaxias y se logra para los
modelos que consideraban un brote instantdneo descrito por la libreria de SB99, con una
IMF de Salpeter y la receta de extinciéon de CALZ00. Si cambiamos la libreria estelar por
la de BC99, el namero asciende a 20 galaxias. Con otras combinaciones de pardmetros
iniciales el nimero de ajustes no fiables aumenta; por ejemplo, hay 26 ajustes inciertos
en el caso de modelos SB99, brote instantdneo, IMF de Salpeter y receta de extincién de
CFO00. Si consideramos brotes de SFR continua los ajustes rechazados suben a 74. Todos
los resultados presentados a partir de aqui, tanto en este capitulo como en el siguiente, se
referiran al conjunto de galaxias con ajustes fiables, excepto las 2 galaxias con fotometria

en r dudosa, que han sido incluidas en los anélisis.

La figura 6.8 muestra la influencia de cada pardmetro seleccionado a priori en la
bondad del ajuste, es decir, en el valor de x2. En todos los diagramas se da informacién
acerca de la extincién, representada por el cociente de intensidades Ho/Hf3, dado que la
extincion parece uno de los fenémenos esenciales a la hora de estudiar las poblaciones
estelares en nuestras galaxias. El drea sombreada de cada panel sefiala la zona de ajustes
poco fiables.

El panel superior-izquierda compara los resultados obtenidos con los modelos de
BC99 y SB99, observdandose que globalmente ambas librerias alcanzan resultados igual
de fiables.

En el panel inferior-izquierda se muestran los resultados para los modelos que con-
sideran un brote con SFR continua e instantdanea. Claramente los datos observacionales
de la mayoria de galaxias se logran reproducir con mayor fiabilidad considerando brotes
instantdneos. Existen, sin embargo, algunas galaxias en las que ambos modos de forma-
cién estelar obtienen resultados igual de fiables, y s6lo en cuatro la SFR continua obtie-
ne mejores ajustes de forma clara (UCMO0000+-2140, UCMO0047+4-2051, UCM1255+4-2734 y
UCM1612+-1308).

El panel superior-derecha muestra la comparacién de resultados en funcién de las
distintas IMFs consideradas, ninguna de las cuales obtiene ajustes considerablemente
mejores que sus alternativas, ni las dos pintadas en este panel, la de Miller-Scalo y Salpe-
ter, ni la de Scalo. En este punto no somos capaces de decidir cudl de las IMFs reproduce

' Aquellos que presentan valores de x> > 4.
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de manera més efectiva los observables, pero volveremos a este tema mads adelante.

Finalmente, el diagrama inferior-derecha compara los resultados obtenidos con las
dos recetas de extincién descritas en la seccién 6.3.4. La receta de CALZ00 parece lo-
grar reproducir los observables de manera mds fiable que la de CF00 en las galaxias que
presentan extinciones altas (grupo de estrellas rellenas a la derecha). En cambio, otras
galaxias, con una preferencia por extinciones bajas, son descritas de manera maés fiable
por la receta de CF00, y algunas otras no se ajustan bien a ninguna de las dos formas de

describir la extincidon consideradas.

La figura 6.9 muestra la distribuciéon de los mejores modelos para cada una de las
combinaciones posibles de pardmetros iniciales. El valor de x? de cada galaxia fue calcu-
lado como la mediana de los valores individuales obtenidos en los 1000 ajustes realizados
para cada objeto, una vez normalizado el valor de x? de cada ajuste con el nimero de co-
lores utilizados en la comparacién entre el modelo y las observaciones. La combinacién
de pardmetros iniciales para los que se obtiene un valor de x2 menor (en cada galaxia) se
ha considerado como el mejor modelo, el que de manera mds fiable reproduce las observa-

ciones.

Un total de 87 galaxias, un 53 % de la muestra total, estdin mejor modeladas por la
libreria de SB99 que por la de BC99. En media estas galaxias presentan colores B — r mds
rojos y EW (Ha) mayores que los objetos ajustados de manera mas fiable con la libreria
de BC99: (B — 1)spg9 = 0.9 £ 0.3 frente a (B — r)pcgg = 0.7+ 0.3 y [EW (Ha)|spgg =
60 & 60 A frente a [EW (Ha)]pcg9 = 110 & 90 A. Ademds, la metalicidad ajustada por los
modelos de SB99 es menor que la de BC99, lo que se discutird en mayor profundidad en
el capitulo 7.

Los modelos de SB99 sélo fueron utilizados con la IMF de Salpeter (que es la tinica
IMF usada en Leitherer et al. 1999). Si s6lo consideramos las galaxias que han sido ajus-
tadas de manera mds fiable con esta IMF (para eliminar el efecto de la IMF), el porcentaje
de galaxias con mejores ajustes obtenidos con la libreria de SB99 sube al 72 % de toda la

muestra.

La figura 6.9 también muestra que el 82 % de todas las galaxias estudiadas se ajus-
tan mejor a un brote instantdneo. Los objetos que podrian ajustarse con un brote de SFR
continua estdn caracterizados por extinciones menores y anchuras equivalentes més al-
tas ((E(B —V)) = 0.6™ y (EW (Ha)) = 168 A) que los caracterizados por un brote ins-
tantédneo (0.8™ y 64 A).
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Figura 6.8: Diagramas de comparacién de los valores del estimador de la bondad del ajuste x” para dife-

rentes binomios de pardmetros seleccionados a priori. Los diferentes simbolos muestran distintos cocientes

Ha/HB (por tanto, diferentes extinciones). El panel superior-izquierda compara las 2 familias de modelos
de sintesis evolutiva (BC99 y SB99) para valores fijos de los otros pardmetros seleccionables (en concreto, se
usa una IMF de Salpeter, la receta de extincién de CF00 y una SFR instantdnea, tal y como se muestra en la

esquina superior-izquierda del panel). En el diagrama superior-derecha se comparan las IMFs, los modos de

formacién estelar en el panel inferior-izquierda y las recetas de extincion en el diagrama inferior-derecha.
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IMF N % IMF N % IMF N %

Bruzual & Charlot 1999 models

SALP INST 10 6 [ | SCA INST 5 3 [_] |MSCA INST 6 4 []
4 9 4 3 [ 0 6

CONs 4 3 [] CONS1 1 [ COoNs8 5 []

4 3 3 1 1 & 9 6 1

Leitherer et al. 1999 models

SALP INST 54 33 | SALP CONS 2 1]
30 18 [l 1 1%

Figura 6.9: Distribucién de los mejores ajustes (aquellos con el menor valor del estimador x?) para las ga-
laxias de la Exploracién UCM en funcién de los pardmetros seleccionables de los modelos. Los rectangulos
con linea continua se refieren a la receta de extincién de CF00 y los de linea discontinua a CALZ00, siendo
sus tamafos proporcionales al nimero de objetos que se muestra al lado.

Entre las galaxias ajustadas de manera mds fiable por los modelos de BC99, dos
de las IMFs dominan sobre la otra: las mas comunes son la de Salpeter y la de Miller-
Scalo, ambas con un 42 % de todos los objetos. Si tenemos en cuenta también las galaxias
ajustadas con modelos de SB99, que sélo cuentan con la IMF de Salpeter, un 73 % de
la muestra total de galaxias UCM se ajusta mejor a la IMF de Salpeter. Este resultado
coincide con varios trabajos recientes que argumentan que los escenarios de formacién
estelar masiva presentan IMFs de Salpeter con, quizds, una pendiente mds plana en la
zona de masas pequefias (Massey & Hunter 1998, Selman et al. 1999, Sakhibov & Smirnov
2000, Schaerer et al. 2000). Sin embargo, es importante enfatizar que hemos obtenido estos
porcentajes con una simple comparaciéon de los valores de x?, y una discusién sobre la
IMF implicaria un estudio exhaustivo sobre temas como el rango de masas de las estrellas
formadas o la fraccion de fotones ionizantes que escapan de la nube parental. Este tema
queda fuera del alcance de esta tesis.

Finalmente, en cuanto a la extincién, la receta de CF00 es capaz de reproducir de
manera maés fiable los observables de las galaxias UCM para un 55 % de la muestra total.
Cabe resefiar de nuevo que las galaxias mejor ajustadas con la receta de CALZ00 presen-
tan extinciones mds altas, (E(B — V')) = 0.9 0.5, que las mejor descritas por la receta de
CF00, (E(B —V)) = 0.6 £ 0.4.

Las figuras 6.10 y 6.11 presentan diagramas color-color con los valores residuales
entre los modelos y las observaciones para varios binomios de pardmetros observaciona-
les. Las dos gréficas se refieren a los modelos de SB99, con brotes instantdneos siguiendo
una IMF de Salpeter y una extincién tipo CF00. En la figura 6.10 se estudia el efecto del
tipo espectroscépico en la bondad de los ajustes y en la figura 6.11 el efecto de la extin-
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cidn, representada por medio del cociente Ha/Hp. El error mediano de cada cantidad
representada se indica en la esquina inferior-derecha de los diferentes diagramas.

En la figura 6.10 hemos incluido los ajustes para las galaxias AGNs (aunque su
exclusion del presente estudio ya se adelant6 en la seccién 6.2), observandose claramente
que estos objetos no se ajustan bien con nuestro método (hay otras 3 galaxias AGN fuera
de los limites de los diagramas, ademads de 2 de las galaxias con ajustes poco fiables
que mencionamos al principio de esta seccién). Como cabia esperar, la contribucién del
ntcleo activo a la luminosidad de la galaxia (sobre todo la Ha) no puede ser reproducida
por modelos de sintesis de poblaciones estelares, lo que justifica el que todas las AGNs
fueran excluidas del estudio que nos ocupa.

Un grupo de objetos, dominado por galaxias tipo disco, presentan colores obser-
vados B — r y B — J mads rojos que las predicciones de los modelos, es decir, muestran
un déficit de la luminosidad en el filtro B (por ejemplo, los objetos con un A(B — r) po-
sitivo en el panel superior-izquierda). La mayoria de estos objetos estan caracterizados
por razones Ha/Hf altas, incluso en algunos la linea HS no fue detectada. Estas galaxias
en las que HB no se detecta deben tener, en principio, una extinciéon muy alta (aunque
puede haber efectos derivados de la temperatura y densidad de las regiones HII o de ab-
sorcion estelar). Inicialmente se asumié un valor medio del E(B — V) en funcién del tipo
espectroscopico para cada una de estas galaxias, pero se encontré que esta suposicién
claramente subestimaba la extincién y se obtenian colores del modelo més azules que los
observados realmente. Por esta razon se decidi6 usar un E(B — V) calculado como la
media del 25 % de galaxias de un tipo espectral con mayor extincién, que son los valores
que se usan en las figuras 6.10 y 6.11. Aunque esta suposicién llevé a la obtencién de
mejores ajustes, parece que existe todavia una subestimacion del efecto de la extincién

para algunos objetos.

En este punto es importante recalcar que se usaron las EW (He) y los Ha/HS pro-
cedentes de las observaciones espectroscépicas, asumiendo que estas cantidades son re-
presentativas de toda la galaxia. Por esta razén, y dado que en el estudio Ho comproba-
mos que, en promedio, las anchuras equivalentes medidas en las imdgenes son menores
que las espectroscépicas, se decidi6 dar menor importancia en los ajustes al término de
EW (Ha) frente a los términos de color integrado, considerdndose un error del 20 % en
todas las EW (Ha). Sin embargo, hay que recalcar la importancia del uso de la EW (He),
dado que estd directamente ligada a la poblacién mds joven. En el caso de la extincién,
aunque su valor también proviene de las observaciones espectroscépicas, hay que tener
en cuenta que los modelos sélo consideran la atenuacién de la emisioén de los brotes (y el

gas ionizado), no de la de la poblacién subyacente, y esta atenuacioén es exactamente la
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que se mide en los espectros, por lo que el efecto de utilizar los datos espectroscépicos no

es preocupante.

Otro grupo de objetos interesantes en las figuras 6.10 y 6.11 es el que tiene colores
hibridos 6ptico-NIR que no son reproducidos adecuadamente por los modelos, como es
el caso de las galaxias con diferencias positivas de colores r — J y  — K en los paneles
superior-derecha. Una inspeccién visual de estos objetos revela que un nimero importan-
te de ellos son galaxias con alta inclinacién (elipticidad mayor que 0.3), algunos con claras
bandas de polvo visibles en la banda B. Algunos ejemplos pueden ser UCM0044-+2246,
UCM2255+1654 y UCM2329+4-2427. La receta de extinciéon de CF00 no es capaz de mo-
delar estas galaxias (como se ve en la figura 6.11), mientras que la receta de CALZ00
funciona bastante mejor. Entre las 15 galaxias de este tipo que peor ajustan, el 50 % tienen
EW (Ha) menores que 30 A y virtualmente todo el resto menores que 60 A. Los colores
J — K de estos objetos son también mds rojos de lo que predicen los modelos, lo que pue-
de indicar que la poblacién subyacente es mds dominante en estos objetos o tiene colores

mas rojos de lo supuesto en nuestro andlisis.

El problema de la extincién crece en importancia cuando nos movemos hacia lon-
gitudes de onda mads cortas. Algunas galaxias pueden presentar una extinciéon tan alta
que es posible que sélo estemos observando la superficie de los discos en la banda B,
mientras que somos capaces de llegar mas profundo en los filtros NIR (véase, por ejem-
plo, Corradi et al. 1996). Dado que estariamos observando menos estrellas en el azul, los
colores medidos serian mds rojos que lo que predicen los modelos (que es precisamente
lo que constatamos). A estos fendmenos se une también el hecho de que existe todavia
mucha controversia y trabajo que hacer en los modelos de extincién que pretenden des-
cribir la emisién en un rango tan amplio de longitudes de onda como el nuestro, que va
desde el azul al NIR.

Por altimo, en los diagramas de la EW (Ha) se puede observar que los modelos son
capaces de reproducir los valores observados, aunque parece existir una ligera tendencia
a subestimar las EW (Ha) medidas. Este efecto es esperable, dada la suposicién de que
los valores espectroscépicos son representativos de toda la galaxia, lo que no es correcto
ya que la formacion estelar estd mds concentrada que la poblacién subyacente (véase el
capitulo 5).



CAPITULO 6 225

6.4.2. Degeneracion de las soluciones

La técnica que hemos descrito en este capitulo para derivar las propiedades de las
poblaciones estelares en las galaxias UCM hace uso de las incertidumbres observaciona-
les y realiza un andlisis PCA de las soluciones, lo que permite obtener informacién acerca
de las degeneraciones en el espacio de soluciones {t,b, Z}. En GAP00 se aplicé un sofis-
ticado método estadistico consistente en el estudio de las aglomeraciones en el espacio
de {t,b, Z} de las 1000 soluciones obtenidas para cada galaxia (véase también Murtagh
& Heck 1987). En este trabajo se constaté que el patrén de aglomeracion de soluciones
estd dominado principalmente por el hecho de que las metalicidades de los modelos de
BC99 (y SB99) estan discretizadas, por lo que el andlisis de ciimulos de soluciones no
permite obtener resultados significativos. Por esta razoén en este trabajo de tesis se deci-
di6 realizar el PCA directamente, sin estudio de aglomeraciones previo, sobre las 1000

particulas del espacio de soluciones existentes para cada galaxia.
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Figura 6.12: Histogramas de las 3 componentes del primer vector de PCA para la muestra de galaxias UCM.
El grafico utiliza modelos SB99 con IMF de Salpeter, SFR instantdnea y receta de extincién de CALZ00.

El estudio de PCA muestra que, en media para toda la muestra UCM, un 69 + 2 %
de la dispersion de las particulas en el espacio de soluciones esta asociado a la primera
componente principal. En menos de un 3 % de objetos esta fraccién es menor que la mi-
tad de la dispersiéon. En GAP0O el andlisis de aglomeraciones eliminé toda la dispersiéon
en las soluciones debido a la metalicidad, por lo que la coordenada de la primera compo-
nente principal en la direccién de la metalicidad era nula en casi todas las galaxias. Ahora
la distribucién de esta componente para la muestra total, que se muestra en la figura 6.12,
es algo més plana, con el pico més prominente en —0.5. Esta figura también muestra que
las distribuciones en las coordenadas de la primera componente principal asociadas con
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la edad y la fuerza de brote son muy parecidas, lo que indica que ambos pardmetros
estan correlacionados: si incrementamos la edad de un brote en los modelos necesitamos
un incremento de la fuerza de brote para mantener la misma EW (Ha). Ademas, dado
que el pico mas prominente de la metalicidad tiene signo contrario a los de las otras dos
componentes, se constata la existencia de una degeneracién edad-metalicidad (anticorre-

lacién).
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Figura 6.13: Degeneraciones de las soluciones obtenidas por los modelos de sintesis de poblaciones para
la galaxia UCM1452+2754. Los histogramas muestran las distribuciones en edad, metalicidad y fuerza de
brote de las 1000 soluciones obtenidas para la citada galaxia. En los diagramas interiores se enfrentan los

valores de cada parametro de dos en dos.

Las degeneraciones tipicas explicadas en el parrafo anterior quedan mds claras tras
observar la figura 6.13, en la que se muestra la distribucién y relacién entre las solucio-
nes obtenidas en los 1000 ajustes efectuados para la galaxia UCM1452+42754. Como se
observa en los diagramas de la edad y de la fuerza de brote existen tres soluciones bien
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diferenciadas, una con una edad muy joven, en torno a 1 Ma, y una fuerza de brote pe-
quena, log(b) < —3, otra con una edad y fuerza de brote algo mayores, log(t) = 6.4y
log(b) ~ —3, y la dltima con una edad muy vieja, log(t) = 7, y una fuerza de brote mas
alta, log(b) ~ —2. La primera solucién es la dominante, como se observa en el histogra-
ma superior. En cuanto a las metalicidades existe una gran dispersion, pero el diagrama
interno del panel superior muestra que a brotes menos masivos les corresponden metali-

cidades més bajas.

6.4.3. Optimizacién de los observables para obtener masas estelares

Uno de los resultados mds importantes obtenidos a partir de los modelos es la masa
estelar de las galaxias, como se constatard en el siguiente capitulo y en el 8. A la hora de
calcular este pardmetro, dado que la poblacién subyacente es normalmente dominante,
las luminosidades en el NIR resultan esenciales. Para la muestra UCM obtuvimos foto-
metria tanto en la banda J como en la K, aunque, como vimos en la figura 6.7, el color
J — K no varia extremadamente, s6lo en torno a 0.2™ de unas edades y fuerzas de brote
a otras. Resultaria interesante, por tanto, comparar las masas estelares obtenidas con los
modelos a través de la magnitud J y la K, lo que también nos serviria para constatar la
consistencia de nuestros modelos. Esta comparacién se realiza en el panel izquierdo de
la figura 6.14, donde se observa que las masas estelares obtenidas con las luminosidades
en J (y las relaciones masa-luminosidad derivadas individualmente para cada galaxia
por nuestros modelos) son practicamente idénticas a las obtenidas con el filtro K, aun-
que existe una ligera tendencia a obtener valores menores (en mediana, 0.02dex) con los
datos J, lo que encuentra explicacién en el hecho de que éstos estdn mas afectados por
la extincién que los K. Comparaciones equivalentes con las otras bandas darian resulta-
dos similares, con una influencia creciente de la extincién hacia longitudes de onda més

cortas.

Dado que para galaxias a desplazamientos al rojo mayores que los de la UCM la
banda en reposo muestreada por el filtro K corresponde a longitudes de onda més cor-
tas, también seria interesante analizar qué resultados obtendriamos si tuviéramos obser-
vaciones en el filtro J pero no en el K (en reposo). El panel derecho de la figura 6.14
demuestra que nuestro método de modelado obtiene resultados muy parecidos a partir
de la luminosidad J si omitimos o usamos la informacién en K, siendo la mediana de las
diferencias absolutas menor que 0.01dex. Existe, sin embargo, una ligera dispersién en la
zona de galaxias poco masivas, donde el efecto de los brotes seria mds importante (véase

el siguiente capitulo).
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Figura 6.14: Comparacién de masas estelares obtenidas con J y con K (panel izquierdo) y con J en modelos

en los que se tenfan observaciones en K o no (panel derecho).

6.5. Sumario y conclusiones

En este capitulo se ha descrito un método de modelado de poblaciones estelares en
galaxias con formacién estelar activa, aplicindolo a los datos multibanda espectroscopi-
cos y fotométricos de las galaxias UCM. Los resultados de este estudio de las galaxias
UCM serén presentados y ampliamente discutidos en el siguiente capitulo. Asimismo, se
han descrito las observaciones existentes hasta el momento para nuestra muestra que han
sido utilizadas en la caracterizacion de poblaciones estelares. La técnica de modelado se
basa en la hipétesis de que este tipo de galaxias tiene una poblacién estelar compuesta,
una parte de ella relativamente evolucionada, y otra mucho mds joven que ha sido for-
mada recientemente (hace menos de 10 Ma) y que es la responsable de la emisién nebular
por la que las galaxias UCM fueron seleccionadas. Se ha asumido que las propiedades de
la poblacién subyacente son las mismas que las encontradas en la literatura para espirales
normales quiescentes, y que las de la poblacién del brote se pueden obtener de un modelo
de sintesis evolutiva. Esto significa que el modelado presentado en esta memoria de tesis
se refiere a las propiedades de un brote reciente de formacién estelar que estd teniendo
lugar con una mayor intensidad de lo que es tipico en una espiral o lenticular normal.
Los modelos que se consideran permiten la eleccién a priori de distintos pardmetros: (1)
el modelo de sintesis estelar evolutiva (BC99, Bruzual & Charlot, comunicacién privada;
0 SB99, Leitherer et al. 1999); (2) la IMF (Salpeter 1955, Miller & Scalo 1979, Scalo 1986);
(3) el modo de formacioén estelar del brote reciente (tasa instantdnea o constante); y (4) el
tratamiento de la extincion (Calzetti et al. 2000 y Charlot & Fall 2000).

12
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El modelado también incluye un método estadistico que tiene en cuenta los errores
observacionales y una interpretacion cuidadosa de los resultados. La técnica ha sido apli-
cada a los datos de la muestra UCM y se ha estudiado la bondad del ajuste en funcién de

varios pardmetros. Los principales resultados se detallan a continuacién:

¥/ El método de modelado de poblaciones estelares es capaz de reproducir con fiabili-
dad las observaciones fotométricas y espectroscépicas de un amplio porcentaje de
las galaxias UCM.

¥/ La libreria estelar de BC99 y la de SB99 proporcionan resultados igualmente satis-
factorios, aunque la segunda obtiene ajustes marginalmente mejores, en particular
para objetos con colores mds rojos y con valores de la EW (Ha) relativamente mds
altos.

V Las propiedades observacionales de las galaxias UCM se corresponden de una ma-
nera més fiable con la presencia de un brote de formacién estelar instantdneo, en

detrimento de una tasa constante en el citado brote reciente.

W/ Los modelos con una IMF de Salpeter logran reproducir los observables con mayor
fiabilidad que otras IMFs en cerca de un 75 % de las galaxias UCM, aunque este

resultado debe tomarse con precaucién.

v La descripcion de la extinciéon en galaxias con brotes de formacién estelar desa-
rrollada por CF00 proporciona resultados fiables para la mayor parte de nuestras
galaxias (con una variacién de la ley de extincién), aunque no es capaz de emular

las propiedades observacionales de las galaxias con extinciones maés altas.

W/ De entre todos los modelos muestreados, el que proporciona los mejores resultados
para un nimero mayor de galaxias (un tercio del total) es el que usa la libreria de
SB99 para describir un brote instantdneo de formacién estelar que sigue una IMF
de Salpeter y extincién de CF0O.

W/ Nuestro método de analisis da cuenta de las degeneraciones tipicas de este tipo de
estudios, como puede ser la degeneracion edad-metalicidad.

¥/ Se ha demostrado la consistencia de nuestro método de modelado a la hora de
estimar masas estelares contando con observaciones en J y/o en K, lo que tiene

una aplicacién directa para estudios de galaxias a alto desplazamiento al rojo.
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CAPITULO

Propiedades integradas de las

poblaciones estelares en las galaxias
UCM

La técnica de modelado de poblaciones estelares en galaxias con formacién estelar
activa presentada en el capitulo anterior serd aplicada a los datos integrados multibanda
de las galaxias de la muestra UCM con el objetivo de determinar las propiedades globales
de la poblacién estelar presente en los brotes recientemente formados, responsables del
calentamiento e ionizacién del gas cuya emisién fue detectada por la exploracién prisma-
objetivo. Tras introducir los objetivos de este estudio en la primera seccién de este capitu-
lo, se pasara a describir los resultados acerca de propiedades como la fuerza de brote, la
edad y la metalicidad de los brotes, asi como las correlaciones entre estos pardmetros. A
continuacién presentaremos el estudio de las masas estelares y de las tasas de formacién
estelar de las galaxias UCM, finalizando con la redaccién de las conclusiones del capitulo.
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7.1. Objetivos del estudio

La extensa variedad de datos observacionales que existen para las galaxias de la
Exploracion UCM, parte de ellos presentados en esta memoria de tesis, la convierten
en una muestra clave para estudiar los procesos involucrados en la formacion estelar
masiva en galaxias y, a través de la comparacién con galaxias a desplazamientos al rojo
mayores, para comprender la formacién y evolucién de estructuras en escalas de tiempo

cosmolégicas.

En la literatura existen muchos estudios de poblaciones estelares basados en la
comparacion de observables fotométricos y espectroscépicos con modelos de sintesis es-
telar evolutiva, abarcando un amplio rango de desplazamientos al rojo (véase, por ejem-
plo, Kriiger et al. 1995, de Jong 1996¢, Abraham et al. 1999, Brinchmann & Ellis 2000, Gil
de Paz et al. 2000a, Bell & de Jong 2000, Papovich et al. 2001). Otros autores se han encar-
gado de realizar un estudio cuantitativo del conjunto de observables 6ptimo y la calidad
de los datos necesaria para obtener resultados robustos (véase Bolzonella et al. 2000, Gil
de Paz & Madore 2002, y las referencias alli citadas).

En la mayoria de los trabajos anteriormente citados se utilizaron datosen el UV y el
NIR para obtener parametros fundamentales de poblaciones de galaxias con formacién
estelar activa. Los datos UV pueden ser complementados o substituidos por datos refe-
rentes a flujos de lineas de emisién nebular, que igualmente trazan las propiedades de las
estrellas mas calientes, masivas y jovenes. En cambio, las luminosidades NIR son esen-
ciales para la caracterizacion de las estrellas mds evolucionadas, como se mencion6 en el
capitulo anterior.

Uno de los resultados mds importantes de los estudios de sintesis de poblaciones
es la determinacion de las masas estelares de las galaxias. En los tltimos 10-20 afios se
ha argumentado que las luminosidades NIR, y mds concretamente la emisién en el filtro
K, son las més adecuadas para obtener masas estelares precisas, dado que en esta zo-
na del espectro la emisién estd dominada por estrellas evolucionadas que comtinmente
son las mds abundantes (las que contribuyen de forma més determinante a la masa total)
en cualquier galaxia (Rix & Rieke 1993, Brinchmann & Ellis 2000). Con esta hipdtesis en
mente se han llevado a cabo muchas exploraciones de campo amplio y profundo en el
NIR con el objetivo de obtener la distribucién de masas de las galaxias a varios despla-
zamientos al rojo (por ejemplo, Cowie et al. 1996, Cohen et al. 1999, Kochanek et al. 2001,
Drory et al. 2001).

Sin embargo, es importante comprobar la fiabilidad de las masas estelares obteni-
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das a partir de las luminosidades NIR. Efectivamente, diferencias en la edad media de la
poblacién estelar de unas galaxias a otras, o la presencia de brotes masivos y recientes de
formacién estelar (con una masa comparable a la de la poblacién de estrellas mas evo-
lucionadas) son causas que pueden afectar a las razones masa-luminosidad incluso en
el NIR. En este sentido, recientemente han surgido trabajos que argumentan sobre la co-
rrelacion entre las citadas razones masa-luminosidad y otros pardmetros que, de alguna
manera, se relacionan con la historia de la formacién estelar de cada galaxia, como puede
ser el caso de los colores 6pticos (Moriondo et al. 1998, Brinchmann & Ellis 2000, Bell &
de Jong 2001, Graham 2002).

En este contexto, el presente estudio pretende abordar los siguientes puntos:

e Determinar la edad y metalicidad de la poblacién estelar més joven que forma parte
de los brotes de formacioén estelar reciente que fueron detectados en la exploraciéon
de prisma-objetivo de la UCM. Asimismo, se pretende determinar la importancia

de este brote reciente con respecto a la poblacién estelar global de cada galaxia.

e Caracterizar cuantitativamente la influencia en los resultados de los pardmetros
iniciales de los modelos, como son la IMF, el modo de formacion estelar o el trata-

miento de la extincion.

e Estudiar las correlaciones existentes entre las propiedades citadas anteriormente y
caracteristicas observacionales globales como la extincién o los colores 6pticos.

e Determinar las masas estelares de las galaxias UCM objeto a objeto, teniendo en
cuenta sus posibles diferencias en historia evolutiva.

e Analizar la relacion entre las propiedades de la formacién estelar y los tipos mor-
folégicos y espectroscopicos de las galaxias UCM, asi como el contenido de gas de

cada galaxia.

e Comparar la muestra de galaxias con formacion estelar de la UCM con otras mues-
tras de objetos locales y a desplazamientos al rojo mayores.

7.2. Propiedades de los brotes de formacién estelar

En esta seccién presentaremos los resultados acerca de la edad y metalicidad de los
brotes recientes de formacion estelar en las galaxias UCM, asi como la fuerza de brote, es
decir, la fraccién de la masa estelar total de cada objeto que estd en forma de las estrellas
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recién formadas. Para cada caracteristica resefiada se discutiran los resultados referentes
a las distintas combinaciones de pardmetros seleccionados a priori en los modelos. Para
comodidad del lector resumimos a continuacién estos pardmetros seleccionables y los

acrénimos que utilizaremos en este capitulo:

— Modelos de sintesis evolutiva: Bruzual & Charlot (comunicacién privada; BC99 de
aqui en adelante), o Leitherer et al. (1999, SB99 a partir de ahora).

— El modo de formacién estelar de la poblacién joven: instantdnea (INST) o continua
(CONS).

— La funcién inicial de masas (IMF): Salpeter (1955, SALP), Miller & Scalo (1979, MS-
CA), o Scalo (1986, SCA). En todos los casos se han asumido los siguientes cortes
en masa de la IMF: Moy, = 0.1 Mg y Myp = 100 Mg,

— Lareceta para el tratamiento de la extincion: Calzetti et al. (2000, CALZ00) o Charlot
& Fall (2000, CF00).

7.2.1. Fuerzas de brote

La figura 7.1 muestra los histogramas de las fuerzas de brote para las 3 IMFs con-
sideradas y la receta de extincién de CF00 (histogramas andlogos se obtendrian para
la extincién de CALZ00, aunque no anaden nada nuevo y se han omitido, pudiéndose
consultar las estadisticas en la tabla 7.1). La primera columna se refiere a los resultados
obtenidos considerando brotes de formacién estelar instantdnea y la segunda a brotes
continuos. En cada diagrama se muestran los valores de los 3 cuartiles, que también se
adjuntan en la tabla 7.1. Los datos discutidos en los préximos histogramas que se presen-
tardn en este capitulo también incluirdn estas informaciones, tanto dentro de las propias

figuras como en la tabla 7.1.

Los valores medianos de la fuerza de brote de las galaxias de la Exploraciéon UCM
se encuentran en el rango 2-12 %, segtn la combinacién de pardmetros de entrada de
los modelos. Los valores individuales de cada galaxia se encuentran en todo el intervalo
considerado, desde galaxias con un brote de formacién estelar puro (b ~ 1) hasta masas
de las estrellas recientemente formadas menores que un 0.1 % de la masa estelar total
de la galaxia. Estos valores son parecidos a los que encontré6 GAP00 para una pequefia
submuestra de 67 galaxias UCM, aunque ahora se han detectado objetos con fuerzas de
brote cercanas al 100 % que no estaban presentes en aquella submuestra (y que detallare-
mos mas adelante).
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Los modelos con IMFs de SCA o
MSCA presentan valores de la fuerza
de brote mayores que los obtenidos pa-
ra la IMF de SALP en un factor 3-5.
Para la misma edad, los modelos SCA
son mds rojos que los MSCA, y estos
a su vez mads rojos que los SALP. Los
modelos mds rojos necesitan mds estre-
llas jévenes para obtener los colores ob-
servados, por lo que la fuerza de bro-
te es més alta. Este fenémeno encuen-
tra su explicacion cuando nos fijamos
en las predicciones de cada una de las
IMFs en los ambitos de estrellas de ma-
sa grande y pequefa. La IMF de SALP
es mds plana en la regién de masas
grandes que las otras dos parametriza-
ciones, o lo que es lo mismo, las IMFs
de MSCA o SCA predicen una fraccién

entre enanas y gigantes mds alta. Son

Figura 7.1: Histogramas de la fuerza de brote de las gala- . .
. o las estrellas masivas las que dominan
xias de la muestra UCM. Los paneles de la izquierda se

refieren a modelos BC99 con SFR instantdnea y receta de la luminosidad, sobre todo la radiaciéon

extincién de CF00, adjuntandose un diagrama por cada ionizante que se relaciona directamen-

IMF considerada. Los paneles de la derecha se refieren a  to con la emision Ha, y se necesitan las

una SER constante. mismas estrellas de gran masa para ob-
tener la luminosidad observada (principalmente la Ha) independientemente de la IMEF,
por lo que los casos de MSCA y SCA nos llevan a una mayor cantidad de estrellas poco
masivas, que son las que dominan la masa total del brote, lo que finalmente se traduce en
fuerzas de brote mds altas. La (pequefia) diferencia entre las fuerzas de brote obtenidas
con las parametrizaciones de MSCA y SCA se debe a las distintas pendientes de la IMF

en la zona de masas pequenas.

Las fuerzas de brote derivadas con los modelos de SFR continua se comparan con
los de instantdnea en la figura 7.2, donde se observa una gran dispersion alrededor de
la recta de igualdad. Esto indica que después de unos millones de afios las propiedades
de una galaxia que experimento recientemente un brote de formacién estelar instantdneo
son muy parecidas a las de un objeto con una brote de formacién estelar menos efectivo

(con una SFR menor) pero mds duradero, habiéndose formado al final la misma masa
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estelar. Volveremos a este argumento maés tarde. En la figura 7.2 también se observa una
ligera tendencia en los modelos CONS
a obtener fuerzas de brote menores que
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log(b)nst presentardn edades muy similares, co-

mo veremos en la seccién 7.2.2.
Figura 7.2: Comparacién de las fuerzas de brote obtenidas

con modelos de SFR instantdnea y continua, librerfa de
BC99, extincion de CF00 y las 3 IMFs consideradas en este
trabajo de tesis. brote obtenidas con los modelos de

SB99 (IMF de SALP y extincién de

CF00) se presentan en las dos columnas

Los resultados de las fuerzas de

de la derecha de la figura 7.4, mostrandose unas conclusiones muy parecidas a las obteni-
das con los modelos de BC99. Sin embargo, en media, los modelos SB99 obtienen valores
de la fuerza de brote més altos que los BC99 en un factor 0.1dex para el caso de la receta
de extincién de CF00, y 0.2dex para CALZ00.

Es importante recordar que una de las conclusiones del capitulo anterior fue que
la mayor parte de las galaxias UCM presentan caracteristicas observacionales que se co-
rresponden de una manera mads fiable con modelos de brotes instantdneos.

Sélo cinco objetos de toda la muestra tienen fuerzas de brote mayores que el 50 %
en mds de un modelo (de los dieciséis posibles, segtn las distintas combinaciones de
pardmetros iniciales), incluyendo aquel que mejor reproduce los observables. Si tnica-
mente consideramos el mejor modelo, hay cuatro galaxias mds con brotes de fuerza ma-
yor que el 50 % en masa. De los nueve objetos, cuatro fueron clasificados espectroscépica-
mente como SBN, dos como DANS, y los demds como HIIH, siendo la mayoria de ellos
objetos compactos (por ejemplo, UCM1256+4-2910, UCM2315+4-1923 y UCM2319+2234),



CAPITULO 7 237

aunque también hay galaxias con formacién estelar extendida, tal y como demuestran las
imagenes Ha (por ejemplo, UCM0022+2049 y UCM1306+3111), y dos galaxias de cara
con estructura espiral visible e intensos brotes nucleares (concretamente, UCM2256+2001
y UCM23174-2356). Los nueve objetos se caracterizan por extinciones relativamente altas,
E(B-V)=0.6—15.

7.2.2. Edades

Las distribuciones de las edades de los brotes de las galaxias UCM se muestran en
la figura 7.3. En el caso de los modelos de SER instantdnea, que se sittian en los paneles de

la izquierda, los histogramas presen-
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Figura 7.3: Histogramas de la edad de los brotes de forma-

cién estelar recientes (en afios) de las galaxias de la mues- ra 7.3 también se observa un rango de
tra UCM (andlogo al 7.1). edades muy estrecho, cuya causa se en-
cuentra en las caracteristicas de la se-
leccion de la muestra UCM (véase tam-
bién la discusién en la secciéon 7.2.4), que esta principalmente determinada por la anchura
equivalente de Ha, estableciéndose el limite de deteccién en EW (Ha) > 20 A (Gallego

1995). Dado que los modelos de poblaciones estelares revelan que la EW (Ha) cae brus-
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camente a los 10 Ma de producirse un brote instantdneo (véase la figura 7.6), es de espe-
rar que se observe un corte stbito en las edades de los brotes en torno a los mencionados
10 Ma, que es justamente lo que constatamos en la figura 7.3. La representacion logaritmi-
ca de esta figura en el eje de abscisas explica parcialmente el corte en las edades jévenes,
en torno a ~ 3 Ma, dado que los intervalos de edad son mds cortos en esta zona. Ademads,
cuanto mds joven es un brote mayor es la probabilidad de que la extincién sea alta, ya
que la formacion estelar estd intimamente ligada a nubes de gas y polvo y el proceso de
destruccién y barrido del polvo puede durar en torno al millén de afios (Gordon et al.
1997), por lo que los brotes més jovenes serian dificiles de detectar.

Los histogramas de los modelos con SFR constante muestran una gran variedad de
edades y un porcentaje alto de galaxias en los limites de nuestros modelos, en gran parte
debido al amplio rango de edades que el dltimo intervalo en la figura 7.3 incluye (debido
a la escala logaritmica). Ademads, en los modelos CONS la EW (Ha) varia muy lentamen-
te con la edad (Alonso-Herrero et al. 1996). En cualquier caso, dado que en el capitulo 6
se demostré que los brotes son instantaneos, estos efectos en las edades derivadas de los
modelos CONS son irrelevantes.

Segiin muestran los paneles centrales de los diagramas de la derecha de la figu-
ra 7.4, los modelos SB99 encuentran comportamientos muy similares en las distribucio-
nes de la edad, siendo los valores medianos de los histogramas marginalmente mayores
(0.1dex mas viejos) que los resultados de BC99, lo que directamente se relaciona con el
hecho de que las EW (Ha) de la libreria de SB99 son mayores para cualquier edad que
las predicciones de BC99.

7.2.3. Metalicidades

La metalicidad tiene un menor efecto en los colores y en las anchuras equivalentes
de Ha predichos por los modelos que la fuerza de brote o la edad. Teniendo en cuenta
ademas que las librerias de SB99 y BC99 sélo incluyen datos para unos pocos valores dis-
cretos de la metalicidad, lo que afecta directamente a la aglomeracién de soluciones en
el espacio de {t,b, Z} segtin vimos en el capitulo 6, debemos considerar que las metalici-
dades derivadas de nuestros modelos cuentan con incertidumbres relativas altas, mucho
mayores que las de la edad y la fuerza de brote, por lo que cualquier resultado acerca
de ellas debe ser tomado con precaucién. Presentaremos, sin embargo, los histogramas y

valores medios por completitud.

Las dos columnas de la izquierda en la figura 7.4 muestran las distribuciones de
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Figura 7.4: Los paneles de la izquierda representan los histogramas de la metalicidad para los modelos
BC99 con SFR instantdnea (izquierda) y continua (derecha), receta de extincion de CF00 y las tres IMFs
consideradas. A la derecha se dan las distribuciones de todos los pardmetros de la poblacién de los brotes
para los modelos SB99, IMF de SALP, extincién de CALZ00 y SFR INST (izquierda) y CONS (derecha).

metalicidades de las estrellas de los brotes de formacién estelar reciente en las galaxias
UCM. Hay una gran variedad de valores, aunque parece existir una mayor predileccién
por metalicidades subsolares, siendo la media (log(Z/Zs)) ~ —0.2, valor que varia poco
de una IMF a otra. Los modelos SB99, como se observa en las dos columnas de la dere-
cha de la misma figura, obtienen metalicidades 0.1-0.3dex menores, presentando valores

supersolares menos de un 10 % de galaxias de la muestra completa.

En la seccién 7.3 discutiremos acerca de las metalicidades calculadas a partir de
datos espectroscopicos (dado que las de los modelos son poco fiables) y su relacién con
la masa estelar de cada galaxia.

7.2.4. Correlaciones entre parametros

Con el objetivo de facilitar la presentacién y la discusién sobre los resultados del
modelado, en esta seccién y las siguientes nos centraremos en las predicciones obteni-
das con los modelos de SB99, SER instantdanea, IMF de SALP y extincién de CF00. Esta



Tabla 7.1: Estadisticas (medianas y cuartiles) de los resultados de los modelos para la edad, metalicidad y fuerza de brote de la poblacién estelar de
los brotes de formacién estelar reciente en las galaxias UCM. Todas las combinaciones de pardmetros iniciales de los modelos han sido consideradas,
asf como los resultados referentes al mejor modelo (dltimas dos filas).
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log (%) log(b) log(Z)
Bruzual & Charlot 1999 INST CONS INST CONS INST CONS
SALP CFO00 671 *943 745 030 153 0% 180 80 -016 032 —0.04 032
CALZ0O0O 675 3% 760 02 —1.83 032 —-177 t92 T 018 32 —020 *03)
SCA CF00 670 018 767 02 092 f902 098 030 016 03 018 Q33
CALZ0O0O 674 0% 746 038 124 030 121 0¥ 016 055 024 03
MSCA CF00 670 0ue 749 032 —112 9% 117 043 —0.16 030 -026 1031
CALZO0 675 *19% 720 020 154 03 151 2 —017 058 —020 1023
Leitherer et al. 1999 INST CONS INST CONS INST CONS
SALP CF00 679 to41 792 U 136 0I5 —1.60 1935 —054 041 —055 1038
CALZOO 671 9% 776 02l 195 02 166 103 —035 080 —044 550
Mejor ajuste log(t) log(b) log(Z)

0.08
6.79 tom,

0.44
-131 037

0.13
—0.04 1553
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combinacién de pardmetros es la que mejores resultados obtiene para un ntimero mayor
de galaxias, como se explicé en el capitulo 6, aunque si cambiamos la receta de extincién
por la de CALZO00 se alcanzan mejores resultados para las galaxias con altas extinciones.
Ademas, en los diagramas siguientes sélo se representardn las galaxias con ajustes acep-
tables, segtin lo establecido en el capitulo anterior. Cuando sean relevantes también se
mencionardn los resultados referentes a otras combinaciones de parametros de entrada
de los modelos.
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Figura 7.5: Correlacion entre la fuerza de brote y el tipo morfoldgico. Los paneles de la izquierda se refieren a
los modelos de SB99 con SFR INST, IMF de SALP y extincién de CF00. A la derecha se dan las distribuciones
para los mejores ajustes de cada galaxia (los que cuentan con un valor de x> menor). En cada histograma se
ha marcado el valor mediano de la distribucién.

La figura 7.5 muestra la dependencia de la fuerza de brote con el tipo morfolégico
de cada galaxia. Los resultados de los paneles de la izquierda, referentes a los modelos
descritos en el parrafo anterior, revelan un aumento de la fuerza de brote desde los tipos
tempranos de espirales (Sa) a los mds tardios (Sb, Sc+). El ntimero de irregulares es muy
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pequeiio como para obtener resultados fiables. Aunque esta tendencia coincide con la
idea de que la formacion estelar es mds importante en las espirales de tltimos tipos (en
relacion a la masa de la poblacion més evolucionada), recordamos al lector que nuestros
modelos asumen una poblacién subyacente similar a la de galaxias normales quiescentes
del mismo tipo morfoldgico, por lo que las estrellas del brote que caracterizan los mo-
delos se han formado en exceso de lo que es tipico en galaxias relajadas normales, y la
dependencia entre formacién estelar y tipo de Hubble no es tan clara como en esas ga-
laxias normales (véase también la discusion en la seccion 5.5.4 del capitulo 5). Otro pun-
to importante que es necesario tener en cuenta al interpretar estos diagramas es que la
muestra UCM estd sesgada en contra de la deteccién de objetos de brillo superficial bajo,
por lo que los tipos més tardios (por ejemplo, las irregulares) no estan bien representados.
Por otro lado, las galaxias SO que fueron detectadas por la exploracién prisma-objetivo
deben tener una formacién estelar muy por encima de lo que es comun para este tipo
morfoldgico. Por dltimo, son de destacar las pequefias fuerzas de brote obtenidas para
las galaxias BCD ({b) ~ 5 %), lo que pone de manifiesto la importante poblacién subya-
cente que poseen estos objetos, en contra de lo que se pensaba hace afios y confirmando
trabajos mds recientes (Kriiger et al. 1995, Gil de Paz et al. 2000b,c, Kunth & Ostlin 2000).
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Figura 7.6: Evolucién temporal de la EW (Ha) para modelos de metalicidad solar y diferentes fuerzas de
brote. Los valores para cada galaxia UCM también se muestran, utilizando diferentes simbolos para los
distintos intervalos de log(b).
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La figura 7.6 muestra la relacién entre la EW (Ha) y la edad de los brotes para las
galaxias UCM, incluyéndose también las predicciones de los modelos con metalicidad
solar y distintos valores de b (para una galaxia tipo Sb, la morfologia mas comudn de
la muestra UCM). Los diferentes simbolos muestran los distintos valores de la fuerza de
brote de cada galaxia. Es de resefiar el hecho de que, aunque existe un ntimero importante
de galaxias por encima del modelo de brote puro, es decir, b = 100 %, en esta zona existen
modelos de metalicidades diferentes (mds bajas) a la solar (que es la que se utiliza en el

grafico) que logran reproducir los observables para todas las galaxias.

Tanto los modelos como los datos de las galaxias revelan que a los 2 Ma (log(t) =
6.3) de la formacién del brote la EW (Ha) empieza a disminuir hasta quedar por debajo
del limite de deteccién de la Exploracion UCM en torno a 10 Ma (log(t) = 7). También
aproximadamente a esta edad, la EW (Ha) de la poblacién joven se iguala a la de la
poblacién subyacente que, para el tipo morfolégico Sb considerado, es de 8 A, lo que
provoca el cruce de todos los modelos en la abscisa log(t) ~ 7.1. Para brotes mds viejos
que esta edad, la EW (Ha) integrada de la galaxia estard dominada por la poblaciéon
subyacente si la fuerza de brote es baja (que corresponderia a los modelos que siguen una
linea de EW (Ha) constante en torno a 10 A) o bien estara dominada por la poblacién del
brote para fuerzas de brote altas, por lo que la EW (Ha) puede seguir bajando y hacerse

constante en un valor menor.

Como se mencioné en la seccién 7.2.2 de este capitulo, los brotes de formacién
estelar mds jovenes deben estar afectados de extinciones muy altas ya que pueden estar
todavia dentro de densas nubes de gas molecular y polvo. Consecuentemente, cabria
esperar que se observaran pocos objetos con edades pequefias, que es precisamente lo
que muestra la figura 7.6, donde sélo unas pocas galaxias presentan edades inferiores a
log(t) = 6.5.

Enla figura 7.7 se enfrenta la fuerza de brote con la extinciéon de los brotes, represen-
tada por el decremento de Balmer Ha/HS. Aunque hay una gran dispersion, las galaxias
con mayor fuerza de brote parecen tener mayores extinciones, con razones Ha/Hf ma-
yores que 5 (E(B — V) > 0.5). En el extremo contrario, las galaxias con fuerzas de brote
menores presentan extinciones mds bajas. En esta figura también hemos incluido un dia-
grama de la distribucién de fuerzas de brote en funcién del tipo espectroscépico global,
no observdndose una clara distincion entre las galaxias tipo HII y tipo disco.

Finalmente, la figura 7.8 representa la correlacion entre la fuerza de brote y el color
optico integrado B — r (corregido de extincién Galdctica). Los datos muestran una envol-
vente inferior clara, indicando que no hay objetos azules con brotes pequefios. Ademads,
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Figura 7.7: Correlacién entre la fuerza de brote y la extincién (representada por el cociente Ha/HS). El dia-
grama interior muestra los histogramas de la fuerza de brote para los tipos espectroscépicos HII y disco.

se puede establecer una anticorrelacién lineal (véanse los datos del ajuste en el pie de
la figura) entre el color B — r y la fuerza de brote para las galaxias con menor extin-
cién (Ha/HB < 5), como cabia esperar. Es de resaltar que todos estos objetos presentan
fuerzas de brote menores que el 10 %, incluso siendo tan azules como B — r =~ 0.0, s6lo
observandose brotes mas intensos cuando la formacién estelar se produce en ambien-
tes mds extinguidos, en cuyo caso, la correlaciéon mencionada anteriormente se rompe.
Aunque un brote mds intenso implica colores mds azules, la alta extincién enrojece la
emision en diferente medida para cada galaxia, provocando la dispersién de los datos e
imposibilitando la deteccién de cualquier correlacién. Queda demostrado, por tanto, que
los colores Opticos por si mismos sélo pueden servir para obtener limites inferiores de la
fuerza de brote.

7.3. Masas estelares

La técnica de modelado de poblaciones estelares proporciona valores de la razén
masa-luminosidad en todos los filtros. Dado que el filtro K es el que traza de manera mas
fiable la poblacién evolucionada, dominante en una fraccién importante de las galaxias
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Figura 7.8: Correlacion entre la fuerza de brote y el color 6ptico B — r. La informacién acerca de la extincién
de cada objeto se codifica en su simbolo. Los objetos con una extincién menor han sido ajustados a una recta,
cuya ecuacioén es log(b) = (—0.90 + 0.16) + (—1.36 = 0.24) (B — r), con una dispersién de o = 0.47. Para la
receta de CALZ00 el mismo ajuste obtiene: log(b) = (—1.30 +0.13) + (—1.37 £ 0.21) (B —r), 0 = 0.42.

de la muestra UCM, y que también es el filtro que menos esta afectado por la extincion
interna de la galaxia, hemos utilizado la razén masa-luminosidad en K (M/Lk) para
calcular la masa estelar total de cada galaxia UCM. En el capitulo 6 comprobamos que
el calculo de la razén masa-luminosidad es consistente en el sentido de que las masas
obtenidas con las luminosidades en los distintos filtros son muy similares, salvo efectos

derivados de la extincion.

En la descripcién del método de modelado que realizamos en el capitulo 6 se ex-
plicé que nuestra técnica asume una M/Lk para la poblacién subyacente de las galaxias
que depende del tipo morfoldgico (y de la IMF) y es igual a los valores observados pa-
ra espirales normales quiescentes. Tradicionalmente se ha asumido que la razén masa-
luminosidad en el NIR (y especialmente en la banda K') es independiente de la poblacién
estelar y de la historia de la formacion estelar de las galaxias, es decir, que la razén masa-
luminosidad es constante. Sin embargo, es factible suponer que esta razén debe decrecer
en alguna medida cuando se produce un brote de formacién estelar en el seno de una
poblacién mds evolucionada. Obviamente, la magnitud de este cambio debe depender
de la fuerza de brote y de la edad de las estrellas recientemente formadas. Por ejemplo,
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nuestros modelos indican que para un brote tipico con una edad de 5 Ma y una fuerza de
brote del 10 %, teniendo lugar en una galaxia de tipo Sb, la razén masa-luminosidad pue-
de decrecer en un factor ~ 2 (dependiendo de los pardmetros seleccionados a priori). Este
efecto ya ha sido recalcado recientemente por otros autores, como Kriiger et al. (1995) y
Bell & de Jong (2001), y también fue comentado en el capitulo anterior de esta memoria de
tesis (figura 6.4), donde se demostré que un brote como el mencionado contribuiria con
casi la mitad de la luminosidad en la banda K. Por lo tanto, la estimacion de la masa es-
telar de una galaxia a partir de la luminosidad en K debe incluir un estudio de la historia
de la formacién estelar del objeto que proporcione una razén masa-luminosidad precisa.
Nuestro método tiene en cuenta tanto los efectos de las diferentes poblaciones subyacen-
tes con las que cuenta cada galaxia como la influencia del brote reciente de formacién
estelar, proporcionando razones masa-luminosidad en el NIR (también en el 6ptico) que
nos sirven para calcular la masa estelar total. Los valores de la M/Lxk ! y de la masa
estelar total para cada galaxia se detallan en la tabla 7.2.

Dado que el calculo robusto de razones masa-luminosidad, incluso en el NIR, re-
quiere un andlisis detallado de las propiedades de las poblaciones estelares de cada ga-
laxia en particular, es importante comprobar las posibles correlaciones entre la M /L y
otros pardmetros observacionales. Los colores de banda ancha son una primera eleccién
obvia, ya que son faciles de obtener observacionalmente y ademdas muestrean las pro-
piedades de la poblacién estelar integrada de una galaxia. Asi, por ejemplo, Moriondo
et al. (1998) usa colores B — H para parametrizar M /Lk, Brinchmann & Ellis (2000) usa
también colores 6pticos-NIR, y Bell & de Jong (2001) usa el color B — R.

En la figura 7.9 mostramos la dependencia de la M/Lxk con respecto al color éptico
B — r (corregido de extincién Galdctica), incluyendo también informacién acerca de la
extincion de los brotes de cada galaxia. En esta figura se observa una dispersién muy
grande, sin una clara correlaciéon entre ambas cantidades. En cambio, otros autores como
Bell & de Jong (2001) encuentran una correlacién muy fuerte entre M /Lk y B— R, aunque
cuando comparan sus modelos con las observaciones argumentan que los objetos que no
siguen esta correlacién deben estar experimentando un brote de formacién estelar, lo
que no es muy comun en la muestra de galaxias espirales con la que trabajan. Ademds,
esta muestra estd compuesta por galaxias masivas que siguen la relaciéon Tully-Fisher, lo
que las diferencia mucho de nuestros objetos. Por tanto, no es sorprendente que no se
encuentre la correlacién M /Lk-color para la muestra UCM, donde los brotes pueden ser
muy intensos. En apoyo de este argumento Kauffmann et al. (2002), en un estudio de
sintesis de poblaciones estelares basado en datos espectroscépicos de ~ 10° galaxias del

'Se ha usado M2 = 3.33™ y M9 = 3.70™ (Worthey 1994).
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Figura 7.9: Relacién entre la razén masa-luminosidad en la banda K y el color 6ptico B — r, incluyendo
también informacién acerca de la extincién de los brotes. El histograma de la derecha muestra la distribucién
delas M /Lk de las galaxias UCM.

SDSS, concluyen que la relacién entre la razén masa-luminosidad y los colores 6pticos se
rompe para galaxia débiles, con L < L*, y s6lo un 7 % de las galaxias UCM (excluyendo
AGNs) poseen una luminosidad en K mds brillante que la L* calculada por Loveday
(2000). Cabria pensar, asimismo, que la extincién, que cambia los colores en diferente

medida, podria contribuir a esconder la correlacién esperada.

Las masas de las galaxias UCM han sido calculadas a partir de los valores de M /L
proporcionados por los modelos y las magnitudes absolutas en K, corregidas de extin-
cién interna y Galdctica por medio de los decrementos de Balmer detallados en la tabla 6.2
del capitulo 6. Estas masas se dan en la tabla 7.2.

La mediana de la distribucién de masas de las galaxias UCM, que se muestra en
la figura 7.10 (diagrama inferior, en blanco), proporciona la masa estelar tipica de una
galaxia con formacion estelar en el Universo Local, M ~ 1.3x10'° M, aproximadamente
la mitad de lo obtenido por GAP00. Esta discrepancia tiene su origen en diferencias en la
técnica de modelado y en los datos de entrada (por ejemplo, GAPOO utiliz6 los modelos
de Bruzual & Charlot de 1993, que proporcionaban un ntimero de fotones ionizantes
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mayor en un factor ~ 10 que los BC99 utilizados en el presente trabajo), y podria ser
considerada como indicativa de las incertidumbres tipicas de este tipo de estudios. Si
asumimos M}, = —24.4™ (Loveday 2000) y M /Lk ~ 0.9, la masa de una galaxia L* seria
~ 10! M. M4s recientemente, Cole et al. (2001) estiman la masa de una galaxia tipica
en M* = 7 x 101° Mg, (lo que coincide con Kauffmann et al. 2002). Consecuentemente
(véase la figura 7.10), nuestro estudio concluye que la formacién estelar en el Universo

Local estd dominada por galaxias entre 5y 10 veces menos masivas que L*.
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Figura 7.10: Distribucién de las masas estelares totales (en unidades solares) de las galaxias UCM. El panel
superior muestra los datos referentes a las galaxias tipo HII, y el inferior a las de tipo disco (en gris) y el
histograma de la muestra completa (en blanco). La distribucién de las incertidumbres en el calculo de la
masa estelar se adjunta en la esquina superior-izquierda.

Como hemos mencionado, la figura 7.10 muestra la distribucién de masas estelares
de las galaxias de la muestra UCM. El panel superior se refiere a las galaxias tipo HII y
el histograma en gris del panel inferior a las galaxias tipo disco. En este panel inferior
también se muestra la distribucién total de masas (en blanco) y sus incertidumbres (en
el panel interno). Tal y como apunté GdP00, hay una segregaciéon en masa clara entre
galaxias HII y disco, siendo las primeras menos masivas que las segundas. Esto es una
manifestacién directa de la mayor luminosidad en K de las galaxias tipo disco, ya que las
razones masa-luminosidad no varian demasiado de un tipo espectroscépico a otro. Hay,
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sin embargo, un cierto solapamiento entre las distribuciones de masa de ambos tipos,
indicando un continuo en las propiedades espectroscépicas.

Los valores medianos para las galaxias tipo disco y HII son 1.9 x 10 M y 0.4 x
10"°° M, respectivamente. Ademads, segtin indica la tabla 7.3, en promedio los valores
de la masa estelar obtenidos con diferentes modelos son muy similares, con diferencias
menores que un factor ~ 2, lo que se encuentra dentro del rango tipico de incertidumbres.
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Figura 7.11: Distribuciones de las masas estelares totales (izquierda) y las SFRs especificas (derecha, en uni-
dades de 107" afios™") para la muestra UCM en funcién de los distintos tipos espectroscépicos. En cada
panel se muestran los valores medianos.

El error mediano en la determinacién de las masas estelares de las galaxias UCM
es 0.16dex (el medio es 0.22dex), lo que significa que mds de la mitad de la muestra posee
estimaciones de la masa estelar con una precisién del orden de un factor 2 o mejor. Estas
incertidumbres son tipicas de este tipo de estudios (véase, por ejemplo, Bell & de Jong
2001, Papovich et al. 2001, Kauffmann et al. 2002). Los errores son mayores en las galaxias
con una fuerza de brote alta, ya que las razones masa-luminosidad globales estan mas
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afectadas por la poblacién estelar joven. Es preciso resaltar que las M /Lk de la poblacién
estelar del brote son muy sensibles a pequefios cambios en la edad, oscilando en un factor
~ 15 desde una edad de 1 Ma hasta 10 Ma.

La figura 7.11 divide los tipos espectroscépicos globales de la figura 7.10 en sub-
clases. Los histogramas muestran una clara secuencia en masa desde las galaxias SBN
hasta las BCD, que son los objetos menos masivos de la muestra con una masa media de
~ 8 x 108 M. Es interesante el amplio rango de masas que presentan las DANS.

También existe una relacién entre la masa estelar y el tipo morfol6égico. En media,
las galaxias mas masivas son las que presentan signos de interaccion (4 x 1019 M), segui-
das de las SO y espirales, desde los primeros tipos hasta los dltimos. Las masas estelares
medias son 2 x 10'° M, para lenticulares, 1 x 10'° M, para Sc+ y 4 x 10° M, para irre-
gulares.

En la figura 7.12 se comparan las
masas estelares de las galaxias UCM

- { con el contenido en gas neutro HI

" (véase el capitulo 2 de esta memoria),
. X normalizado con la masa estelar total
o L Lox de la galaxia. Claramente, las galaxias
L T . * {1 mas masivas presentan una menor can-
I R S . * 1 tidad relativa de gas, lo que se interpre-
X tarfa como que estos objetos han ago-

|Og(*/{'{f|-||/""t*)

- * S UK tado todas las reservas de gas convir-
{ tiéndolo en estrellas. Los objetos me-
nos masivos son los que mds gas po-

* seen y, por tanto, tienen méas combus-

~o Ll ooy | tible para futuros brotes de formacién

9 10 1 estelar. Obviamente no hemos incluido
log (M, /M) el gas molecular en estos cdlculos, pe-

ro nuestros resultados no deben cam-

Figura 7.12: Correlacién entre la masa estelar total y el biar demasiado dado que las fracciones

contenido en gas neutro (HI) para las galaxias UCM. El 3
) ) ) Hy/HI no varian mucho de unas gala-

ajuste lineal corresponde a:

log(Mur/M.) = (6.1 £ 1.1) + (—0.67 £ 0.11) log(M.). Xias a otras. Dado que las galaxias po-

En el caso de la receta de extincién de CALZ00 se obtiene  co masivas también se caracterizan por

log(Mur/Mx) = (6.2 £ 1.0) + (=0.67 £0.09) log(M+).  ;na SFR especifica alta (véase la sec-
cién 7.4), este efecto parece una conse-

cuencia directa de la conocida ley de Schmidt (1959), que relaciona las densidades super-
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ficiales del gas y de la SFR de una galaxia, estableciendo que los brotes mds violentos (de
mayor densidad de SFR) se dan en ambientes gaseosos muy densos. La correlacién para
el caso de las densidades de HI, que son los datos que estan disponibles para algunas de
las galaxias UCM, es (donde las densidades superficiales se han obtenido a partir de las
areas de la isofota de 24.5 mag arcsec 2):

log(Sspr) = (0.814 + 0.153) log(Tnur) + (—2.399 + 0.383) (7.1)

Usando los valores para la masa dindmica de 11 galaxias estimados por Pisano
et al. (2001) por medio de la anchura de la linea de 21 cm de HI, se han calculado las
razones entre la masa estelar y la masa dindmica de estos objetos (véase la figura 7.13).
Encontramos una media de M, = (0.19 + 0.14) Mg;,, con valores en el intervalo 0.02—
0.60. Estas fracciones son similares a las encontradas por otros autores para muestras de
galaxias mds grandes (por ejemplo, Boselli et al. 1997, Brinchmann & Ellis 2000).
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© r i y la masa dindmica obtenida por medio de la an-
i | chura de la linea de 21 cm del HI para 11 galaxias
A T T (Pisano et al. 2001). La linea discontinua mues-
8 9 10 11 tra el mejor ajuste, correspondiente a la ecuacién:
log(Madin) = (2.6 & 4.1) + (0.84 & 0.43) log(M.).
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Finalmente, la figura 7.14 representa la correlacion entre la masa estelar y la metali-
cidad de los brotes de formacion estelar (calculadas a partir de lineas de emisiéon nebular,
véase Melbourne & Salzer 2002 y Rego et al. 2003). El diagrama demuestra la existen-
cia de una correlacién entre ambos pardmetros, con las galaxias mas masivas albergando
brotes mds metdlicos, lo que se interpreta como el efecto de una historia de la formacién
estelar mds compleja, en la que se ha formado una mayor cantidad de estrellas que han
enriquecido el medio, por lo que los nuevos brotes cuentan con un combustible gaseoso

madés metélico.
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Figura 7.14: Correlacion entre la masa estelar total y la metalicidad del brote de formacién estelar (abundan-
cia de oxigeno) para las galaxias UCM.

El ajuste es: 12 + log(O/H) = (6.409 £ 0.245) + (0.223 £ 0.025) x log(M.), con o = 0.213.

Para la extincién de CALZ00: 12 + log(O/H) = (6.024 £+ 0.281) + (0.257 & 0.028) x log(M.), o = 0.231.

7.4. Tasas de formacién estelar especificas

En el capitulo 6 se demostré que los datos observacionales de las galaxias UCM
se pueden reproducir de manera mds fiable usando un brote de formacién estelar ins-
tantdneo (en detrimento de una tasa de formacién constante) sobre la poblacién tipica de
una espiral normal. En un brote de formacién estelar instantdneo el concepto de la “SFR
actual” pierde su sentido, ya que el brote puede haber ocurrido hace varios millones de
afos y la SFR en el presente ser cero. En Alonso-Herrero et al. (1996), Guzmaén et al. (1997)
y GdP00 se present6 el concepto de la “SFR efectiva”, que se define como la tasa de for-
macion estelar que medirfamos en una galaxia que formara estrellas de forma continua
produciendo la misma masa de estrellas jé6venes que lo derivado por los modelos de SFR
instantdnea. Ademads, en el caso de la muestra UCM, la definiciéon de la SFR efectiva debe
incluir el hecho de que la galaxia tiene que mostrar una EW (Hca) por encima del limite
de deteccién de la exploraciéon (EW (Ha) > 20 A).



Tabla 7.2: Propiedades de la poblacién estelar joven, masas estelares integradas y
pardmetros del ajuste del modelado de poblaciones estelares de las galaxias UCM.
Los resultados se refieren a los modelos SB99 con SFR instantdnea, IMF de Salpeter
y receta de extincion de CF00. Los resultados poco fiables (x* > 4) han sido marcados
en la dltima columna. Cuando el modelo descrito anteriormente no es el que cuenta
con el ajuste més fiable (el de menor valor de x?, siempre que x2 > 4) se adjunta una
segunda linea para la galaxia en cuestién (y no se escribe el nombre de la galaxia en la
primera columna) con los resultados correspondientes al mejor modelo. Las columnas
detallan: (1) Nombre UCM. (2) Logaritmo de la edad del brote de formacién estelar
en afos y error. (3) Logaritmo de la fuerza de brote y error. (4) Logaritmo de la meta-
licidad (obtenida de los modelos) y error. (5) Razén masa-luminosidad en el filtro K.
(6) Logaritmo de la masa estelar total en unidades solares y error. (7) Logaritmo de la
tasa de formacion estelar especifica (SFR por unidad de masa estelar) en 107! afio~! y
error. (8) Coordenadas del primer vector principal en la forma (wiog(1), Uiog(b) Yiog(2))-
(9) Porcentaje de la varianza total asociada a la componente principal anterior. (10)
Codigo del conjunto de pardmetros iniciales usados, descritos a continuacién.

El modelo por defecto es el
mencionado mds arriba: SB99—
INST-SALP-CFO0.

Los demas son:
1.BC99—INST—-SALP—CEF00,
3.BC99—-INST—SCA—CF00,
5.BC99—INST—MSCA—CF00,
7.BC99—CONS—SALP—CF00,
9.BC99—CONS—SCA—CF00,

11.BC99—CONS—MSCA —CF00,

13.5B99—INST—-SALP—CFO0,
15.5B99—CONS—SALP—-CF00,
17.BC99—INST-SALP—-CALZ00,
19.BC99—INST—-SCA—-CALZ00,
21.BC99—INST-MSCA—-CALZ00,
23.BC99—CONS—-SALP—-CALZ00,
25.BC99—CONS—-SCA—-CALZ00,
27.BC99—CONS—MSCA—-CALZ00,
29.SB99—INST—-SALP—-CALZ00,
31.5SB99—CONS—SALP—-CALZ00.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M,) PCA Var
1) (2 3) 4) (@) (6) ) 8 9 (0

000042140 6.59+0.08 —0.97+0.23 —0.07£0.63 0.31+0.07 10.90+0.10 - (4+0.404,4-0.634,4-0.660) 60.7
7.10+0.35 —1.114+0.22 +0.104+0.41 0.2940.02 10.874+0.03 - (+0.573,4-0.574,—0.585) 94.1 7

0003+2200 6.79+0.08 —1.04+0.77 —0.11£0.23 0.18+0.21 9.28+0.49  2.65+0.49 (+0.610,4+0.571,—0.549) 87.1

0006+2332 6.81+0.09 —0.944+0.29 —0.20+0.48 0.284+0.16 9.82+0.25 - (+0.684,40.298,—0.666) 69.0
6.75+0.03 —1.2840.32 —0.03+0.23 0.30+0.14 9.84+0.20 — (+0.695,4-0.718,+0.027) 47.5 29

001341942 6.75+0.13 —1.884+0.23 —0.7940.69 0.6140.02 9.70%+0.03 2.73+0.03 (4+0.605,4-0.560,—0.566) 89.0
6.71+£0.22 —1.83+0.80 —0.184+0.41 0.34+0.38 9.43+0.48  3.00+0.48 (+0.712,4-0.701,—0.040) 59.7 17
0014+1829 6.11+0.14 —1.934+0.13 —1.304+0.00 0.8640.02 10.11+£0.07  2.134+0.07 (—0.707,40.707,4-0.001) 37.7 X2 >4
6.41+0.08 —0.71+0.28 +0.37+0.16 0.27+0.13 9.61+£0.23 2.63+0.23 (+0.616,4-0.489,—0.618) 65.7 17

0014+1748 6.361+0.22 —2.21+0.52 —0.41+0.69 0.62+0.22 10.74+0.17  2.224+0.17 (4+0.620,4-0.639,4-0.455) 68.5
6.71£0.39 —1.26+1.09 —0.094£0.29 0.13+0.19 10.07+0.62  2.8940.62 (+0.605,4-0.603,+0.520) 79.7 17

001542212 6.66+0.13 —2.434+0.27 —0.79£0.66 0.891+0.04 9.93+0.03 2.56+0.03 (4+0.684,4-0.595,—0.421) 69.9
6.76+0.24 —2.03+0.59 —0.03+0.34 0.554+0.31 9.72+0.24  2.76+0.24 (+0.713,4-0.676,—0.188) 63.1 1

0017+1942 6.87+0.11 —1.04+0.19 —0.93+0.53 0.494+0.13 10.02+0.12  2.694+0.12 (+0.653,40.463,—0.599) 75.8
6.67+0.08 —1.644+0.26 —0.07+0.55 0.48+0.13 10.01+0.12 2.70+0.12 (4+0.758,4-0.401,—0.515) 54.9 29
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Tabla 7.2: Continuacién.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M,./Mg) log(SFR/M.) PCA Var
1) (2 3) 4) @) (6) ) 8 9 (0

001742148 6.82+0.11 —1.244+0.58 —0.694+0.65 0.41+0.47 9.601+0.50 — (—0.627,4-0.337,4+0.702) 65.6
6.81+0.19 —1.62+0.62 +0.12+0.29 0.314+0.31 9.48+0.44 - (+0.751,4-0.640,—0.163) 49.8 17

0018+2216 6.80+£0.02 —2.11+0.14 +0.21£0.20 0.54+0.05 9.49+0.05 1.95+0.05 (—0.708,—0.008,4-0.707) 62.2
6.85+0.02 —1.71+0.44 +0.19+0.20 0.2940.21 9.22+0.32  2.224+0.32  (—0.480,40.490,4-0.727) 58.4 29

0018+2218 7.01£0.15 —0.344+0.42 —0.894+0.61 0.37£0.10 10.66+0.14 — (4+0.589,4-0.561,—0.582) 94.1

0019+2201 6.82+0.03 —1.31+0.68 +0.00+0.02 0.184+0.22 9.30+0.54 2.70+0.54  (+0.706,+0.706,—0.061) 59.4

002242049 6.69+0.15 —1.25+0.40 —0.09+0.31 0.32+0.15 10.354+0.21 2.41+0.21 (+0.620,4+0.550,+0.560) 83.9
7.794+0.15 —0.294+0.21 —0.634+0.16 0.094+0.02 9.81+0.11 2.9540.11 (+0.608,4-0.585,—0.537) 68.7 11

002341908 6.794+0.12 —1.01+0.54 —0.534+0.66 0.25+0.27 9.35+0.46 - (—0.655,4-0.240,4+-0.716) 61.6

003742226 6.90+0.12 —1.07+0.58 —0.67+0.64 0.284+0.35 10.14+0.55 — (—0.643,4-0.369,4-0.671) 70.9
6.844+0.12 —1.77+0.32 —0.59+0.62 0.534+0.24 10.424+0.20 — (+0.681,40.379,—0.627) 69.6 29

0038+2259 6.80+£0.11 —1.13+0.45 +0.12+0.46 0.30+0.24 10.33£0.35  2.1840.35 (4+0.689,4-0.268,—0.674) 68.4
6.80+0.03 —1.51+0.46 +0.00+0.14 0.31+0.23  10.35+0.32  2.17+0.32  (+0.722,+0.366,—0.588) 55.6 29
0040+0257 7.00+0.02 —0.874+0.06 —1.30+£0.00 0.62+0.01 9.84+0.03 2.69+0.03 (+0.707,4-0.707,—0.001) 46.3 x2 > 4
6.65+0.06 —0.98+0.64 +0.40+0.04 0.124+0.16 9.12+0.58  3.4140.58 (+0.710,4-0.696,—0.106) 54.5 17

0040+2312 6.924+0.12 —0.384+0.37 —0.684+0.50 0.2740.09 10.65+0.14 — (+0.586,4-0.561,—0.584) 93.5

004040220 6.82+0.13 —1.42+0.25 —0.55+0.73 0.52+0.15 9.1940.13  2.69+0.13 (+0.621,4-0.526,—0.581) 84.5
0043—-0159 6.15+0.15 —2.264+0.19 —1.30+0.00 0.64+0.01 11.14+0.03 - (—0.707,4-0.707,4-0.001) 37.6 x2 > 4
6.59+0.12 —0.47+0.43 +0.394£0.06 0.14+0.10 10.484+0.32 - (4+0.708,4-0.706,—0.022) 61.4 19

0044+2246 6.79+£0.09 —0.63+0.50 +0.00+0.44 0.19+0.12 10.29+0.28  2.2340.28 (+0.710,4+0.128,—0.692) 65.2

0045+2206 6.744+0.12 —1.594+0.49 —0.4440.68 0.454+0.34 10.14+0.33 — (+0.715,4-0.284,—0.638) 61.3
6.71£0.13 —1.02+0.41 —0.21£+0.43 0.28+0.13 9.93+0.20 - (+0.668,+0.510,—0.542) 69.7 3

0047+2051 6.2840.22 —2.7440.32 —0.71+0.64 0.6440.06 10.81+0.04 2.35+0.04 (+0.586,4+-0.612,40.531) 70.8
6.95+0.53 —1.75+0.39 —0.04+0.35 0.22+0.03  10.35+0.07 2.81+0.07  (+0.687,+0.695,+0.214) 64.5 11

0047—-0213 6.95+0.09 —1.13+0.35 —0.97+£0.46 0.62+0.49 10.00+£0.35  2.0740.35 (—0.697,40.115,40.708) 65.4
6.76+0.10 —2.15+0.29 —0.53+0.62 0.89+0.12 10.16+0.06  1.91+0.06  (+0.691,+0.487,—0.534) 68.6 29




Tabla 7.2: Continuacion.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M,./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
) () ®3) 4) ) (6) 7) 8) © (10

0047+2413 6.63+0.21 —1.15+1.27 +0.01£0.37 0.14+0.23 10.33+0.73  2.824+0.73 (+0.688,+0.668,—0.284) 66.9
7.644+0.46 —1.20+0.44 —0.061+0.32 0.24+0.05 10.57+£0.10 2.58+0.10 (4+0.608,4-0.616,—0.501) 79.2 11

0047+2414 6.78+0.12 —1.23+0.66 —0.54+0.67 0.31+0.35 10.62+0.50 — (—0.704,4-0.024,+0.710) 60.8
6.70+0.14 —0.76+0.51 —0.094+0.43 0.20+0.12 10.44+0.27 — (+0.651,40.553,—0.521) 71.8 3

0049—0006 6.89+0.07 —0.96+0.12 —1.27+0.23 0.62+0.04 8.92+0.06 3.38+0.06 (+0.598,40.553,—0.581) 87.1
6.83+0.11 —1.054+0.35 +0.384+0.12 0.13+0.09 8.24+0.31 4.06+0.31 (+0.689,4-0.426,—0.587) 67.5 27

004940017 6.584+0.12 —2.02+0.19 —0.524+0.72 0.63%0.05 8.89+0.04 3.22+0.04 (4+0.680,4+-0.553,—0.481) 70.1
7.39+0.41 —0.7440.30 +0.08+0.30 0.2440.07 8.48+0.13  3.63+0.13 (+0.652,4-0.584,—0.484) 74.6 9

0049—-0045 6.80+£0.11 —0.96%+0.38 —0.41£0.63 0.33+0.23 8.83+0.31 - (+0.717,4-0.143,—0.683) 61.9
6.74+0.07 —1.544+0.28 —0.194+0.46 0.44+0.14 8.96+0.14 — (+0.734,40.184,—0.654) 57.1 29

005040005 6.9940.02 —0.884+0.06 —1.2940.06 0.7440.05 10.21+0.04 2.62+0.04 (4+0.674,4-0.466,—0.573) 55.6
7.72+0.17 —0.744+0.24 —0.54+0.22 0.1640.06 9.54+0.16  3.30+0.16 (+0.634,4-0.688,+0.352) 64.5 27
005042114 6.944+0.06 —0.62+0.46 —1.03+0.38 0.3340.40 10.42+0.52 2.52+0.52 (—0.511,4-0.586,+0.629) 82.4 X2 >4
7.42+0.30 —1.754+0.29 +0.39+0.05 0.5340.08 10.62+0.08  2.31+0.08 (+0.701,4-0.697,—0.153) 65.3 23

005142430 6.75+£0.05 —0.85+0.57 +0.06+£0.25 0.194+0.18 10.09+0.41 - (—0.428,4-0.495,4-0.756) 54.1

0054—-0133 6.36+0.33 —2.1940.67 —0.88+0.58 0.70+0.04 11.40+0.04 — (+0.703,4-0.705,—0.100) 63.8
6.69+0.19 —1.744+0.73 +0.05+0.39 0.36+0.30 11.114+0.36 — (+0.610,40.622,—0.491) 67.1 17

0054+2337 6.81+0.11 —0.31+0.32 —0.20+0.60 0.124+0.10 9.17+0.37 — (—0.602,40.514,+0.611) 83.8

005640044 6.56+0.17 —1.56+0.25 —0.11£0.74 0.514+0.03 9.06+£0.07 3.31+0.07 (+0.587,40.566,—0.579) 94.7
7.05+0.28 —1.184+0.55 +0.35+0.17 0.16%0.16 8.56+0.44 3.81+0.44 (+0.685,4-0.485,—0.543) 65.9 23

0056+0043 6.85+0.08 —1.244+0.37 —0.39+£0.38 0.361+0.25 9.25+0.30 2.65+0.30 (+0.711,40.178,—0.680) 64.1

012142137 6.984+0.06 —0.88+0.14 —1.204+0.26 0.54+0.12 10.38+0.10 2.461+0.10 (4+0.657,4-0.443,—0.609) 73.2
6.76+0.11 —1.684+0.28 —0.424+0.67 0.54+0.13 10.384+0.11 2.46+0.11 (+0.690,4-0.431,—0.581) 68.0 29

013442257 6.80+0.13 —1.32+0.88 —0.244+0.52 0.20+0.26 10.494+0.57 — (+0.353,4-0.753,4-0.555) 51.3

0135+2242 7.05+0.02 —0.254+0.10 —1.30+0.00 0.51+0.06 10.294+0.05  2.1940.05 (+0.707,40.707,4+0.000) 55.5
6.7710.10 —1.63+0.42 —0.544+0.58 0.68+0.48 10.42+0.30 2.06£0.30 (+0.716,4-0.288,—0.636) 62.0 29
0141+2220 6.98+0.02 —0.01+0.10 —0.40+0.03 0.03+0.01 8.70+£0.10  3.20+0.10 (+0.531,40.697,4-0.483) 57.8 x2 >4
7.96+0.09 —0.944+0.15 +0.40+0.00 0.1540.03 9.34+0.08  2.56+0.08 (+0.707,4-0.707,—0.001) 54.7 27
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Tabla 7.2: Continuacién.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
@) (2 ®3) 4) ) (6) ) 8) © (10

0144+2519 7.07+0.05 —0.644+0.20 —1.24+0.23 0.494+0.22 10.83+0.20  2.0840.20 (—0.591,40.473,+0.654) 73.1
6.88+0.11 —1.424+0.42 —0.524+0.59 0.404+0.29 10.75+0.32 2.17+0.32 (—0.703,4-0.066,4+-0.709) 64.9 29

014742309 6.65+0.06 —1.53+0.33 +0.10+£0.40 0.54+0.29 9.561+0.24 2.78+0.24 (+0.735,40.553,—0.391) 55.1

014842124 6.70+0.04 —1.51+0.26 —0.01+0.19 0.434+0.13 8.99+0.13  3.074+0.13  (+0.652,40.660,+0.373) 69.9

015042032 6.90+0.09 —1.1740.28 —1.20+0.39 0.5740.03 10.084+0.04  2.66%0.04 (+0.615,40.553,—0.562) 84.3
6.53+0.14 —1.83+0.62 +0.25+0.35 0.40+0.45 9.92+0.49 2.82+0.49 (+0.732,40.500,—0.463) 57.6 17

0156+2410 6.77+£0.07 —1.07+0.36 +0.14+0.37 0.28+0.21 9.5440.33 2.574+0.33 (+0.632,4-0.459,—0.624) 77.4
6.784+0.02 —1.2840.24 +0.00+0.03 0.284+0.13 9.54+0.21 2.57+0.21 (+0.689,4-0.668,—0.281) 58.9 29

0157+2102 6.844+0.05 —1.1940.45 —0.344+0.29 0.30+0.27 9.30+0.40 2.81+0.40 (—0.600,4-0.431,4-0.674) 67.8
6.93+0.05 —0.81+0.43 —0.61+0.14 0.16+0.13 9.04+0.35 3.0740.35 (—0.659,4-0.098,+0.746) 49.7 1

0159+2354 6.75+0.03 —1.5740.43 +0.00+£0.01 0.37+0.29 9.31£0.34 2.58+0.34 (+0.706,4-0.704,—0.081) 63.5

0159+2326 6.76+0.04 —0.44+0.51 +0.21+0.27 0.094+0.07 9.54+0.37 2.684+0.37  (—0.598,+0.402,+0.694) 66.4

124642727 6.87+0.15 —0.73+0.53 —0.744+0.65 0.30+0.27 9.64+0.40 — (+0.720,4-0.186,—0.669) 61.5
6.75+0.17 —1.2940.69 +0.06+0.36 0.20+0.21 9.47+0.45 — (+0.674,4-0.613,—0.414) 61.1 17

1247+2701 6.81+0.04 —1.60+0.25 +0.04+0.13 0.334+0.13 9.41+0.16  2.44+0.16 (+0.615,4-0.530,—0.584) 60.1

125342756 6.68+0.05 —2.03+0.22 —0.084+0.38 0.724+0.10 9.82+0.06 2.73£0.06 (+0.600,4-0.639,+0.482) 77.7
1254+2802 7.04+0.02 —0.31+0.04 —1.30+0.00 0.52+0.01 10.244+0.02  1.494+0.02  (+0.707,4+0.707,4-0.002) 42.5 x2 > 4
6.78+£0.02 —0.3740.33 +0.01£0.06 0.06+0.04 9.284+0.28 2.45+0.28 (—0.713,4-0.701,+0.015) 38.7 29

1255+2819 6.784+0.08 —1.35+0.39 —0.09+0.41 0.35+0.23 10.19+0.29  2.48+0.29  (40.698,4+0.349,—0.626) 66.0

125543125 6.29+0.26 —2.93+0.73 —0.83+£0.59 0.76%+0.63 10.384+0.36  2.2840.36 (+0.596,4-0.590,4-0.546) 76.4
6.36+0.41 —2.85+0.57 —0.38+0.32 0.824+0.18 10.414+0.12  2.254+0.12 (+0.587,4-0.599,+0.544) 86.4 1

125542734 6.33+0.24 —2.12+0.43 —0.631+0.67 0.5740.13 9.9040.10 2.4940.10 (+0.579,4-0.601,4-0.551) 80.5
7.06+0.37 —1.7840.29 —0.24+0.48 0.544+0.05 9.88+0.05  2.5240.05 (+0.639,4-0.579,—0.506) 77.5 7

125642732 6.68+0.23 —1.66+0.53 —0.594+0.75 0.56+0.21 10.07+£0.17  2.584+0.17 (+0.623,40.571,—0.535) 81.5
6.594+0.16 —0.92+0.42 +0.184+0.39 0.294+0.10 9.78+0.16 2.87+0.16 (+0.712,4-0.599,—-0.366) 59.5 3

125642701 6.83+0.13 —1.7840.28 —1.05+0.55 0.62+0.03 9.75+0.05  2.55+0.05  (+0.616,+0.565,—0.548) 85.6
7.224+0.33 —1.574+0.25 +0.01+0.42 0.20+0.04 9.261+0.09 3.04+0.09 (+0.655,4-0.579,—-0.486) 72.9 27
1256+2910 6.394+0.02 —1.944+0.10 4+0.39+0.04 0.68+0.01 10.644+0.02  1.594+0.02  (—0.680,4+0.434,4-0.590) 40.1 x2 > 4
6.84+0.03 —0.09+0.20 —0.42+0.09 0.04+0.01 9.36+£0.18  2.87+£0.18 (—0.626,40.343,+0.700) 63.8 21




Tabla 7.2: Continuacion.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
(1) (2 3) 4) ®) (6) ) 8) 9 (10)

125642823 6.75+£0.11 —1.23+0.40 —0.20+0.69 0.42+0.26 10.40+0.27  2.584+0.27  (40.702,40.341,—0.625) 65.6

125642754 6.93+0.07 —1.1740.56 —0.884+0.52 0.39+0.47 9.97+0.53  2.44+0.53 (—0.562,4+-0.510,+0.651) 76.2
6.90+0.20 —1.524+0.40 —0.02+0.30 0.224+0.10 9.724+0.19  2.68+0.19 (+0.701,40.667,—0.251) 65.9 21

125642722 6.87+0.05 —0.72+0.61 —0.13%0.19 0.0940.08 9.484+0.38 2.60+0.38 (+0.576,4-0.545,—0.609) 87.7

125742808 7.00+0.05 —0.91+0.36 —1.124+0.29 0.51+0.29 9.75+0.27  2.16+0.27 (—0.657,40.200,+0.727) 60.3
6.75+0.07 —1.384+0.64 —0.01£0.23 0.284+0.25 9.49+040  2.4240.40 (+0.655,4-0.655,+0.376) 58.2 29

125842754 6.994+0.02 —0.15+0.12 —1.304+0.00 0.424+0.05 9.92+0.06 2.81£0.06 (+0.707,4-0.707,—0.001) 48.9
6.78+0.14 —1.274+0.25 —0.84+0.64 0.55+0.09 10.04+0.08  2.70+0.08 (+0.619,40.552,—0.559) 85.2 29

125943011 6.84+0.10 —1.86+0.93 —0.354+0.57 0.37+0.57 10.16+£0.67  2.224+0.67 (+0.740,4-0.144,—0.657) 53.5

1259+-2755 6.74+0.13 —1.65+0.38 —0.40+0.69 0.73+0.22 10.61+£0.14 2.174+0.14 (+0.688,4-0.467,—0.556) 68.2

13004-2907 7.00+0.03 —0.364+0.13 —1.2940.07 0.52+0.11 9.224+0.10 2.79+0.10 (—0.704,4-0.021,+0.710) 55.2
6.79+0.12 —1.36+0.26 —0.76+0.58 0.66+0.17 9.32+0.12  2.69+0.12 (+0.647,40.518,—0.560) 77.6 29

130142904 6.7840.04 —1.454+0.27 —0.10+0.28 0.36+0.13 9.71+0.16 2.97+0.16 (—0.366,4+0.537,+0.760) 54.3
6.98+0.11 —0.684+0.77 —0.12+0.18 0.07+0.10 9.02+0.57  3.65+0.57  (4+0.581,+0.571,40.579) 969 17

130242853 6.93+0.08 —1.36+0.35 —0.85+0.47 0.51+0.33 10.00+£0.29 2.13+0.29 (—0.692,4-0.134,+0.709) 65.0
6.89+0.11 —1.1740.28 —0.2940.26 0.3140.07 9.78+0.13 2.35+0.13 (+0.601,4-0.602,4-0.525) 75.8 19

130243032 6.93+0.13 —0.76+0.39 —0.754+0.64 0.33+0.41 9.70+0.54 — (—0.667,40.320,+0.673) 70.6
6.88+0.13 —1.334+0.35 —0.64+0.62 0.53+0.37 9.90+0.31 — (+0.703,4-0.196,—0.684) 66.4 29

130342908 6.64+0.13 —1.80+0.30 —0.554+0.75 0.55+0.08 9.46+0.07  3.06+0.07  (+0.690,+0.569,—0.448) 68.9

130442808 6.84+0.06 —0.85+0.77 +0.01+0.11 0.07+£0.10 9.2940.62  2.94+0.62 (+0.667,4+-0.475,+0.574) 62.2

130442830 6.93+0.06 —1.80+0.15 —1.244+0.24 0.82+0.03 9.06+£0.04 2.34+0.04 (+0.609,4-0.562,—0.559) 84.8
6.80+0.21 —1.734+0.72 +0.154+0.32 0.3940.35 8.744+0.40 2.6710.40 (+0.640,4-0.600,—0.479) 77.5 1

130642938 6.91+0.03 —1.384+0.08 —1.2940.09 0.67+0.01 10.31+0.02  2.5040.02 (+0.613,4-0.594,—0.521) 76.9
6.51+0.08 —1.344+0.10 +0.374+0.16 0.41+0.04 10.10+0.05 2.71+0.05 (+0.628,4+0.527,—0.572) 60.1 3

1306+3111 6.92+0.11 —0.2840.35 —1.014+0.35 0.33+0.09 9.50+0.12 2.71£0.12 (+0.580,4-0.573,—0.579) 97.9
6.73+0.01 —0.23+0.35 +0.00£0.00 0.0540.03 8.66+0.31 3.554+0.31 (+0.707,4-0.707,4-0.000) 46.2 29

130742910 6.81+0.01 —0.7940.51 +0.01+0.07 0.10+0.10 10.12+0.43 2.80+0.43 (—=0.672,40.396,+0.627) 61.5

130842958 6.76+0.08 —0.76+0.42 +0.264+0.36 0.20+0.12 9.92+0.27  2.3840.27  (+0.669,+0.330,—0.665) 69.9
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Tabla 7.2: Continuacién.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
@) (2 ®3) 4) ) (6) ) 8) © (10

130842950 6.784+0.27 —0.96+0.66 —0.92+0.62 0.5740.08 11.05+0.10  1.9240.10  (+0.607,+0.600,—0.521) 84.1
6.561+0.18 —0.87+0.29 +0.144+0.43 0.234+0.03 10.65+0.10  2.3340.10 (4+0.661,4-0.738,4-0.136) 50.4 5

1310+3027 6.66+0.17 —1.254+0.47 —0.62+0.54 0.47+0.14 10.11+0.13  2.1940.13 (+0.665,+0.621,—0.415) 70.3

131243040 6.461+0.19 —2.96+0.31 —0.144+0.68 0.9340.00 10.70+£0.03  2.0740.03 (4+0.635,4-0.618,—0.464) 74.7
7.16+0.51 —2.51+0.49 +0.2840.29 0.81+0.09 10.63+0.06  2.134+0.06 (+0.696,+-0.704,+0.144) 66.2 7

131242954 6.87+0.15 —0.57+0.51 —0.744+0.48 0.324+0.12 10.13+0.21 2.344+0.21 (4+0.604,4+-0.580,—0.547) 85.8

131342938 6.73+0.13 —1.66+0.26 —0.85+0.59 0.75+0.09 9.90+0.06 3.25+0.06  (40.622,4+0.567,—0.540) 84.1
6.8740.16 —0.60+0.65 —0.04+0.21 0.0540.06 8.69+0.55  4.45+0.55 (+0.689,4-0.714,+0.128) 60.2 21

1314+2827 6.944+0.08 —0.94+0.50 —0.93+0.47 0.3940.48 9.944+0.53 2.47+0.53 (—0.611,4-0.434,4-0.661) 73.5
6.7440.10 —2.04+0.26 —0.34+0.64 0.804+0.13 10.24+0.07  2.16+0.07  (+0.706,40.436,—0.558) 65.6 29

1320+2727 6.82+0.07 —1.31+£0.26 —0.1940.32 0.33+0.17 9.01+0.22 2.85+0.22 (+0.709,4-0.061,—0.702) 64.7

132442926 6.57+0.12 —2.30+0.39 —0.51+0.46 0.71+0.12 8.9740.08  3.07+0.08 (+0.557,4-0.631,+0.540) 79.8
6.85+0.13 —1.27+0.60 —0.06+0.20 0.21+0.19 8.45+0.38 3.59+0.38 (+0.594,4-0.562,+0.575) 84.9 1

1324+2651 6.23+0.18 —2.594+0.22 —0.74+0.68 0.64+0.07 10.58+0.05  2.49+0.05  (40.574,4+0.595,4+0.562) 66.6
6.61+£0.21 —0.90+0.50 +0.2840.28 0.11+£0.06 9.80+0.23  3.27+0.23 (+0.553,4-0.591,+0.587) 78.3 5

133142900 6.50+0.11 —1.46+0.27 —0.09£0.64 0.50+0.15 8.50+0.17 3.7840.17  (+0.658,+0.484,—0.577) 67.8
7.044+0.40 —1.30+0.62 —0.054+0.46 0.324+0.30 8.31+0.42 3.98+0.42 (+0.641,4-0.526,—0.558) 76.3 23

1428+2727 6.63+0.05 —1.524+0.29 —0.23+0.62 0.42+0.13 9.60+0.15 3.26+0.15 (4+0.448,4-0.748,+0.490) 55.4

142942645 6.73+0.02 —1.784+0.19 +0.00+0.00 0.494+0.15 9.52+0.14 2.72+0.14 (+0.707,4-0.707,40.000) 61.6

143042947 6.7840.13 —1.72+0.28 —0.76+0.65 0.84+0.16 10.10+£0.09 2.594+0.09 (4+0.635,4-0.541,—0.551) 81.1
1431+2854 6.394+0.02 —2.06+0.12 +0.27+0.22 0.704+0.01 10.724+0.02 1.7340.02 (—0.659,+0.272,40.701) 56.7 X2 >4
6.73+0.05 —0.64+0.25 +0.244+0.34 0.1940.09 10.16+0.21 2.2940.21 (+0.708,4-0.017,—0.706) 65.1 29

1431+2702 6.91+0.04 —1.69+0.09 —1.2940.09 0.88+0.01 10.184+0.02  2.63%0.02 (+0.572,40.602,—0.558) 77.6
6.93+0.21 —0.744+0.62 +0.061+0.16 0.06+0.07 9.04+0.44  3.784+0.44 (+0.594,4-0.562,—0.576) 89.8 5

1431+2947 6.70+£0.06 —1.43+0.46 —0.10+£0.55 0.44+0.35 8.64+0.35 3.18+0.35 (—0.659,40.137,40.740) 52.0

1431+2814 7.05+0.05 —0.384+0.20 —1.284+0.10 0.54+0.04 10.43+0.04 1.49+0.04 (4+0.595,4-0.560,—0.577) 88.7
6.7940.06 —0.59+0.64 —0.01+0.12 0.0740.08 9.56+0.51 2.3740.51 (+0.654,4-0.466,+0.596) 72.3 29

143242645 6.81+0.09 —0.894+0.62 —0.12+0.46 0.20+0.21 10.27+0.47  2.554+0.47 (+0.673,4-0.432,—0.600) 71.3




Tabla 7.2: Continuacion.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M.) PCA Var
1) (2 3) 4) (@) (6) ) 8 9 (0

1440+-2521N  6.68+0.14 —1.73+0.36 —0.06+0.26 0.50+0.17 10.434+0.18  2.274+0.18 (+0.618,4+0.554,+0.558) 82.7
6.88+0.09 —1.464+0.37 —0.184+0.21 0.34+0.16 10.26+0.24 2.44+0.24 (+0.530,—0.428,4+-0.732) 57.8 1

1440+2511 6.77+£0.07 —0.594+0.52 +0.25+0.34 0.12+0.12 9.70+£0.47  2.56+0.47 (+0.696,40.237,—0.677) 67.5
6.80+0.03 —0.884+0.73 +0.01+0.05 0.10+0.13 9.63+0.59  2.62+0.59 (+0.691,4-0.683,—0.237) 59.6 29

1440+2521S  6.64+0.11 —2.51+0.41 —0.36+0.60 0.66+0.09 10.194+0.13  2.324+0.13 (+0.723,40.678,—0.130) 59.2

144242845 6.86+0.10 —1.4940.27 —1.184+0.38 0.65+0.19 9.91+0.13 2.40+0.13 (4+0.634,4-0.518,—0.573) 79.6
6.65+0.27 —2.094+0.77 —0.01+0.34 0.43+0.38 9.73+0.38  2.57+0.38 (+0.713,4-0.649,—-0.266) 61.9 17
144342844 6.34+0.11 —1.81+0.19 —0.394+0.75 0.61+0.02 10.72+0.02 2.17+0.02 (4+0.324,4-0.682,4-0.655) 62.0 X2 >4
6.62+0.19 —1.7240.41 —0.12+0.35 0.46+0.19 10.594+0.18  2.2940.18 (+0.717,4-0.625,—0.309) 57.9 17

144342548 6.994+0.06 —0.76+0.28 —1.224+0.24 0.51+0.18 10.52+0.18 2.42+0.18 (+0.717,40.156,—0.679) 61.6
6.74+0.11 —1.804+0.45 —0.404+0.72 0.524+0.30 10.53+0.27  2.414+0.27 (+0.722,4-0.269,—0.638) 60.2 29

1444+2923 6.76+0.02 —0.57+0.61 +0.384+0.10 0.08+0.11 9.07£0.57  3.00+£0.57 (+0.709,40.398,—0.582) 62.6
6.81£0.02 —0.53+0.60 +0.07+0.15 0.05+0.07 8.89+0.55  3.18+0.55 (+0.698,4-0.257,—0.669) 65.4 29

145242754 6.17+£0.19 —3.144+0.39 —0.98+0.56 0.681+0.29 10.7840.21 2.22+40.21 (+0.599,4-0.576,+0.556) 65.1
6.24+0.39 —2.934+0.55 —0.474+0.30 0.66+0.12 10.76+0.13 2.23+0.13 (4+0.588,4-0.583,4-0.561) 93.0 1

150641922 6.17£0.30 —2.66+1.09 —1.10+£0.47 0.424+0.55 10.21+£0.58  2.58+0.58 (+0.568,40.582,+0.582) 95.7

151342012 6.55+0.16 —2.20+0.23 —0.11+0.69 0.88+0.01 10.984+0.02  2.31£0.02 (4+0.583,4-0.575,—0.574) 96.6
6.79+0.19 —1.66+0.19 +0.36+0.18 0.31+0.05 10.524+0.08  2.7740.08 (+0.623,4-0.574,—0.532) 82.1 11

15374+2506N  6.2940.15 —2.9940.15 —0.454+0.67 0.7240.01 10.74+0.03 2.48+0.03 (+0.312,40.711,4-0.630) 55.6
6.78+£0.33 —1.96+0.61 —0.094+0.23 0.43+0.15 10.52+0.16  2.70+0.16 (+0.595,4-0.600,+0.534) 84.5 1

1537425065 6.67+0.18 —2.40+0.25 —0.574+0.79 0.91+0.01 10.24+0.02 2.524+0.02 (+0.581,4-0.575,—0.576) 97.7
7.26+0.18 —2.11+0.15 +0.40+0.05 0.6540.05 10.094+0.04  2.6740.04 (4+0.688,4-0.673,—0.270) 64.8 7

155741423 6.71+£0.27 —1.384+1.34 —0.19+£0.46 0.10+0.19 9.67£0.79  2.90+0.79 (+0.603,40.551,+0.577) 86.8

161241308 6.47+0.08 —2.07+0.08 —0.361+0.44 0.70+0.02 8.23+0.07  3.44+0.07 (—0.619,4-0.477,4+-0.624) 74.2
6.94+020 —1.41+0.71 —0.274+0.52 0.29+0.37 7.85+0.55  3.82+0.55 (+0.701,4-0.713,+0.031) 58.4 15

164642725 6.71+0.18 —1.784+0.27 —0.73%0.76 0.6040.03 9.484+0.05 2.72+0.05 (+0.589,4+0.571,—0.571) 94.7
7.14+0.37 —1.064+0.36 +0.24+0.28 0.124+0.05 8.78+0.19 3.42+0.19 (+0.635,4-0.568,—0.523) 78.9 11
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Tabla 7.2: Continuacién.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
@) (2 ®3) 4) ) (6) ) 8) © (10

1647+2950 6.894+0.11 —1.10+0.36 —1.15+0.38 0.55+0.16 10.574+0.17  2.5040.17 (+0.645,4+0.516,—0.563) 77.0
6.75+0.27 —1.57+0.51 —-0.16+0.33 0.1740.09 10.07+0.25 3.01£0.25 (40.625,4-0.665,4-0.410) 66.9 21

1647+2729 6.99+0.06 —1.07+0.21 —1.23+0.22 0.64+0.13 10.76+0.09  2.0640.09 (+0.636,+0.529,—0.562) 78.9
6.76+0.19 —1.45+0.56 —0.07+0.42 0.184+0.15 10.20+0.36 2.61£+0.36 (+0.711,4-0.628,—0.318) 64.1 21

1648+2855 6.82+0.11 —1.61+0.17 —1.14+0.48 0.83+0.01 10.50+0.03  2.7940.03 (+0.584,+0.575,—0.573) 97.0
6.46+0.17 —1.75+0.08 +0.06+£0.46 0.36+0.01 10.14+0.03  3.1540.03 (+0.587,40.554,—0.591) 88.9 21

1653+2644 6.98+0.10 —0.694+0.27 —1.03+£0.31 0.51+0.06 11.2940.06 - (+0.579,4-0.577,—0.576) 98.1
6.784+0.04 —0.94+0.43 +0.19+0.23 0.1740.12 10.814+0.31 — (—0.584,4-0.505,+0.635) 78.1 29

165442812 6.76+0.04 —1.37+0.60 +0.00+£0.10 0.25+0.28 9.161+0.49 2.861+0.49 (4+0.696,4-0.691,4+-0.197) 61.6

1656+2744 6.254+0.19 —3.00+0.28 —0.64+0.68 0.924+0.17 10.46+0.09  2.05+0.09  (+0.604,4+0.609,+0.514) 68.0
6.561+0.52 —2.244+0.41 —0.084+0.40 0.34+0.08 10.03+0.11 2.48+0.11 (+0.607,4-0.613,4-0.505) 80.1 11

223842308 7.00+0.04 —0.61+0.20 —1.25+0.16 0.61+0.28 10.894+0.20  2.0940.20 (—0.534,+0.514,+0.671) 71.1
7.36+0.47 —1.454+0.41 —0.14+0.42 0.28+0.07 10.56+0.11 2.42+0.11 (4+0.652,4-0.622,—0.433) 74.6 27

223941959 6.91+0.03 —1.304+0.09 —1.30+0.06 0.87+0.13 10.83+0.07  2.4440.07  (+0.456,+0.787,+0.416) 46.2
7.88+0.13 —1.084+0.16 +0.20+0.27 0.4440.09 10.53+0.09  2.7440.09 (+0.346,4-0.755,4-0.557) 53.0 31
225042427 7.01+0.02 —0.744+0.06 —1.30+0.03 0.70+0.07 11.204+0.05  2.4740.05 (+0.114,40.705,40.699) 51.9 X2 >4
7.00+0.04 —0.944+0.16 +0.404+0.00 0.094+0.03 10.30+0.13  3.3740.13 (+0.707,4-0.707,4-0.000) 45.8 27

225142352 6.71+0.04 —1.84+0.23 +0.08+0.18 0.4940.08 9.90+0.07 2.584+0.07  (+0.649,+0.627,—0.431) 73.5
225342219 6.97+0.02 —1.50+0.25 —1.24+0.22 0.78+0.42 10.424+0.23  2.10+0.23 (+0.307,40.679,40.667) 67.2 X2 >4
6.73+0.10 —1.71+0.51 +0.374+0.11 0.36+0.28 10.08+0.35 2.44+0.35 (+0.578,40.576,—0.577) 98.9 1

2255+1930S  6.96+0.07 —1.674+0.17 —1.154+0.29 0.69+0.06 10.01+£0.04 2.1740.04  (+0.598,+0.565,—0.568) 89.7
6.7940.16 —2.194+0.40 —0.23+0.46 0.594+0.17 9.95+0.13 2.23+0.13 (+0.702,4-0.640,—0.313) 67.0 17

2255+1930N  6.72+0.10 —1.374+0.24 —0.03+£0.19 0.371+0.09 10.214+0.10  2.4440.10 (+0.595,4-0.546,+0.590) 89.3

2255+1926 6.81+£0.02 —1.1740.45 +0.01£0.06 0.19+0.16 9.03+0.37 2.68+0.37  (4+0.676,40.574,—0.462) 58.9
225642001 6.784+0.24 —1.12+0.50 —0.75+0.80 0.60+0.01 10.3740.04  1.554+0.04  (+0.580,4+0.576,—0.577) 99.0 x2 > 4
6.75+£0.01 —0.26+0.47 +0.30+0.18 0.05+0.05 9.30+0.40 2.62+0.40 (+0.121,4-0.718,+0.686) 62.8 29

225741606 6.944+0.10 —2.044+0.38 —1.03+0.49 0.86+0.44 10.744+0.22 — (+0.720,4-0.340,—0.605) 62.6
6.76+0.14 —1.71+0.56 +0.17+0.38 0.34+0.25 10.33+£0.32 — (+0.725,4-0.685,—0.073) 50.8 19




Tabla 7.2: Continuacion.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M,./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
) () ®3) 4) ) (6) 7) 8) © (10
2258+1920 6.98+0.03 —1.444+0.06 —1.30£0.06 0.63+0.01 10.224+0.02  2.5240.02 (+0.600,4-0.521,4-0.607) 52.5 x2 > 4
7.55+0.16 —0.66%0.22 +0.40+0.00 0.0540.02 9.14+0.16  3.60£0.16 (+0.707,4-0.707,+0.000) 50.6 11

2300+2015 6.93+0.08 —1.354+0.27 —1.15+£0.33 0.62+0.26 10.574+0.18  2.21+0.18 (+0.677,40.421,—0.603) 69.9
6.67+0.09 —2.234+0.22 —0.294+0.66 0.6740.04 10.60+0.03  2.184+0.03 (+0.731,40.539,—0.417) 60.3 29

2302+2053W  6.75+0.12 —1.554+0.25 —0.70+£0.60 0.584+0.07 9.84+0.06 2.78+0.06 (+0.625,40.547,—0.557) 84.0
7.4940.27 —0.934+0.30 —0.20+£0.32 0.144+0.05 9.23+0.17  3.3940.17  (+0.635,40.688,4+0.351) 67.8 27
2303+1856 7.05+0.04 —0.05+0.18 —1.294+0.09 0.41+0.06 10.81+£0.07  2.074+0.07 (4+0.606,4+-0.557,—0.568) 83.4 X2 >4
7.01+£0.03 —0.294+0.28 +0.00+£0.02 0.1040.05 10.1940.20  2.6940.20 (+0.671,4-0.566,—0.479) 61.3 19

2304+1640 6.691+0.12 —1.724+0.28 —0.404+0.70 0.67+0.21 9.03+0.14 2.76+0.14 (+0.670,4+-0.470,—0.574) 71.9

2304+1621 5.97+0.02 —3.34+0.15 —1.304+0.00 0.93+0.01 10.61+0.02  2.21+0.02 (—0.707,40.707,—0.002) 44.6

2307+1947 6.821+0.09 —2.1940.31 —0.284+0.53 0.61+0.21 10.38+0.15 1.92+0.15 (+0.706,4-0.278,—0.651) 65.2

2310+1800 6.78+0.20 —1.75+0.76 —0.79+£0.64 0.494+0.43 10.7340.38 1.9440.38 (+0.680,40.528,—0.508) 67.6
6.65+0.30 —2.61+0.59 —0.154+0.38 0.62+0.14 10.83+0.10 1.84+0.10 (4+0.640,4-0.688,4+-0.341) 66.2 17

2313+1841 6.92+0.10 —1.024+0.29 —1.09+0.47 0.58+0.19 10.274+0.15  2.084+0.15 (+0.667,4+0.470,—0.578) 72.7
6.64+0.13 —0.9940.36 +0.184+0.43 0.18+0.08 9.76+0.19  2.59+0.19 (+0.635,4+-0.532,—0.560) 78.4 5

2313+2517 6.43+0.30 —2.3940.83 —0.44+0.62 0.701+0.38 11.31+0.23 - (+0.691,4-0.673,+0.264) 66.1
6.77+£0.15 —1.14+0.57 +0.174+0.35 0.17+0.11 10.694+0.27 — (+0.591,4-0.555,—0.585) 86.7 5

2315+1923 6.94+0.04 —0.834+0.08 —1.26+0.16 0.58+0.06 9.80+0.05  2.88+0.05 (+0.599,4-0.558,—0.574) 82.7
7.54+0.29 —0.484+0.47 —0.26+0.35 0.0840.06 8.93+0.35 3.75+0.35 (+0.621,4-0.698,+0.357) 66.6 27

2316+2457 6.90+0.10 —1.68+0.43 —0.99+0.56 0.724+0.49 11.31+0.30  2.024+0.30 (+0.719,4-0.165,—0.675) 61.7
6.63+0.14 —1.8740.30 +0.21+0.37 0.33+0.10 10.974+0.13  2.36%+0.13 (+0.644,4-0.572,—0.508) 76.2 5

2316+2459 6.80+0.14 —1.144+0.51 —0.454+0.50 0.43+0.07 10.594+0.08  2.01+0.08 (4+0.605,4-0.589,—0.536) 83.7
231742356 6.42+0.09 —2.05+0.19 +0.35+0.27 0.874+0.02 11.6240.02 1.63+0.02 (+0.584,4-0.561,—0.586) 92.8 x2 >4
6.87+0.06 —0.21+0.37 —0.504+0.17 0.05+0.03 10.36+0.31 2.89+0.31 (+0.714,4-0.093,—0.694) 62.3 21
2319+2234 7.01+0.02 —1.014+0.08 —1.30+0.06 0.654+0.04 10.544+0.04  2.2440.04 (+0.588,4-0.550,4-0.594) 57.8 x2 >4
6.76+£0.01 —0.01+0.08 +0.404+0.00 0.01£0.00 8.61+0.09 4.17+0.09 (+0.707,4-0.706,—0.032) 37.5 17

231942243 6.48+0.19 —1.86+0.41 +0.14+0.61 0.91+0.04 11.07+0.03 1.554+0.03 (+0.578,4-0.574,—0.579) 98.7
6.73+0.12 —1.61+0.65 —0.494+0.68 0.54+0.56 10.84+0.45 1.78+0.45 (+0.750,4-0.349,—0.562) 55.1 29

7

£L0ONLIdVO

19¢



Propiedades integradas de las poblaciones estelares en las galaxias UCM

262

Tabla 7.2: Continuacién.

Nombre UCM  log(t) log(b) log(Z) M/Lg log(M./Mg) log(SFR/M.,) PCA Var
@) (2 ®3) 4) ) (6) ) 8) © (10

232042428 6.83+0.14 —1.244+0.47 —0.29+0.52 0.57+0.04 11.23+0.03  0.9040.03 (+0.591,40.566,—0.575) 94.8

232142149 6.83+0.11 —1.62+0.35 —0.561+0.62 0.524+0.23 10.28+0.19 2.36+0.19 (+0.692,4+-0.374,—0.617) 67.4
232142506 6.074+0.18 —2.15+0.26 —1.30+0.00 0.64+0.01 10.624+0.03  2.104+0.03  (—0.707,40.707,4-0.000) 42.1 x2 > 4
6.62+0.02 —0.33+0.21 +0.4040.00 0.09+0.04 9.76+0.17  2.96+0.17 (40.707,40.707,4-0.004) 54.7 21

232242218 6.80+0.05 —0.29+0.26 —0.07+0.16 0.06+0.03 9.02£0.20 2.99+0.20 (4+0.615,4-0.460,—0.640) 76.9
6.89+0.05 —0.10+0.31 —0.41£0.13 0.04+0.02 8.83+0.23  3.1840.23 (+0.200,—0.727,4+0.657) 58.4 1

232442448 7.05+0.23 —2.154+0.61 —0.384+0.72 0.60+0.20 10.86+0.15 1.23+0.15 (+0.713,4-0.686,—0.145) 56.4
7.094+0.27 —1.56+0.71 +0.03+0.35 0.354+0.08 10.63+0.10  1.46+0.10 (+0.709,40.611,—0.352) 46.9 3
232542208 6.24+0.16 —2.084+0.19 —0.924+0.62 0.63+0.01 11.14+0.03 1.84+0.03 (4+0.489,4-0.599,4-0.634) 68.3 X2 >4
6.724+0.09 —0.93+0.43 +0.09+0.54 0.2740.18 10.77+£0.29  2.214+0.29 (+0.718,40.121,—0.685) 61.6 29

2326+2435 6.661+0.09 —1.83+0.20 —0.344+0.64 0.6040.08 9.43+0.07 2.98+0.07  (4+0.691,40.490,—0.531) 67.5
7.61+0.33 —0.58+0.46 —0.13+0.31 0.0940.06 8.60+0.29  3.81+0.29  (+0.665,+0.704,4+0.250) 65.0 11

23274+2515N  6.85+0.09 —1.36+0.20 —0.74+0.43 0.54+0.14 9.7740.12 2.62+0.12 (+0.653,4-0.471,—0.593) 75.5

2327425155  6.91+0.03 —0.75+0.09 —1.30+0.05 0.65+0.06 9.98+0.07 2.91+0.07 (+0.675,40.329,—0.660) 48.7
7.174+0.42 —0.61+0.37 +0.094+0.38 0.23+0.09 9.53+0.17 3.36+0.17 (+0.609,4-0.574,—0.547) 87.1 25
232942427 7.04+0.03 —0.5740.15 —1.30+0.04 0.61+0.03 10.644+0.03  1.324+0.03  (+0.684,4+0.498,—0.533) 65.3 x2 > 4
6.7940.03 —0.34+0.44 +0.05+0.17 0.0540.04 9.57+0.37  2.40+0.37  (40.539,4+0.554,—0.634) 69.7 29

2329+2512 6.78+£0.02 —0.594+0.42 +0.00£0.12 0.09+0.07 8.23+0.37 3.38+0.37  (40.696,40.564,—0.445) 59.0

233142214 6.71+0.07 —0.94+0.53 —0.01+0.26 0.23+0.19 9.78£0.37 2.64+0.37 (40.611,40.587,—0.532) 86.5

233342248 6.65+0.16 —1.82+0.29 —0.544+0.78 0.584+0.10 10.16+0.50 2.744+0.50 (+0.621,4-0.553,—0.555) 84.6
7.324+0.41 —-1.71+0.32 —0.06+0.47 0.4740.10 10.07+0.50  2.844+0.50 (+0.635,40.577,—0.514) 79.9 23

2348+2407 6.97+0.04 —1.524+0.20 —1.214+0.28 0.814+0.32 10.29+0.18 2.174+0.18 (—0.619,4-0.285,4-0.732) 59.1
6.91+0.20 —1.56+0.34 —0.02+0.28 0.2340.08 9.75+0.15 2.70+0.15 (+0.700,4-0.671,—0.246) 66.6 21

2351+2321 6.15+0.31 —2.324+1.03 —1.094+0.48 0.374+0.53 9.504+0.63 2.861+0.63 (+0.572,40.579,40.581) 97.7
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En este sentido podemos definir un factor de conversién entre la luminosidad Ha
y la SER efectiva. Este factor no es equivalente al factor de Kennicutt (1998a), sino que
estd construido con el fin de poder comparar nuestros resultados sobre la SFR con los de
la literatura. El cdlculo del factor de conversién fue explicado en Alonso-Herrero et al.
(1996) y consiste en estimar la masa en estrellas jovenes formada de acuerdo con un mo-
delo de SFR instantdnea (usando la libreria de SB99, IMF de SALP y extincién de CF00)
y el periodo de tiempo en el que la EW (Ha) seria mayor que el limite de deteccién de la
Exploracion UCM. Dividiendo ambas cantidades obtenemos una SFR que podemos ligar
con la luminosidad He, obteniendo finalmente:

LH 1
FR = = .
SFR 0.7 x 1040ergs—1 Moa (7.2)

Con esta expresion se calcularon las SFRs efectivas de todas las galaxias UCM usan-
do las luminosidades de los espectros (corregidas de apertura) de Gallego et al. (1996), y
las tasas de formacion estelar especificas, SFR/ M., definidas como la SFR por unidad de

masa estelar. Estos valores se dan en la tabla 7.2.

La figura 7.11 (paneles de la derecha) mostro la relacién existente entre la SFR/ M.,
y el tipo espectroscopico, observandose valores mads altos de este pardmetro para las ga-
laxias tipo HII en comparacién con las tipo disco, es decir, los brotes de las galaxias HII
son mds masivos y violentos en comparacion con el contenido global de estrellas. La di-
ferencia entre los valores medianos de los casos mds extremos, SBN y BCD, es mayor que
un orden de magnitud.

Finalmente, en la figura 7.15 se representa la relacion entre la masa estelar total y la
tasa de formacion estelar especifica para las galaxias de la muestra UCM y otras muestras

de comparacién, que describimos a continuacioén:

— una muestra de espirales normales cuyas luminosidades Ha y magnitudes B fue-
ron medidas por Kennicutt (1983) y razones masa-luminosidad en B estimadas por
Faber & Gallagher (1979).

— las galaxias starburst de Calzetti (1997), que son objetos con una formacién estelar
dominante y muy violenta.

— una muestra de objetos HII presentados en Telles (1995) y cuyas masas viriales han
sido convertidas en masas estelares restandoles un factor 0.6dex (GdP00).
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Figura 7.15: Relacion entre la SFR especifica (en 10~'" afio™") y la masa estelar total de las galaxias UCM. El
primer panel representa las muestras de comparacion descritas en el texto. Los simbolos del segundo panel
representan los distintos tipos espectroscépicos de la muestra UCM, correspondiendo los signos huecas a
galaxias tipo HII y los rellenos a objetos tipo disco.
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— una muestra de galaxias con 2 < z < 3.5 analizada por Papovich et al. (2001) 2.

— las LBGs a z ~ 3 estudiadas por Shapley et al. (2001).

La figura 7.15 muestra una clara segregacion en tipo espectroscépico, siendo las
galaxias tipo disco sistemas mas masivos y con una menor SFR especifica que los objetos
tipo HII, es decir, que estdn experimentando un brote de formacién estelar no muy inten-
so en comparacion con el contenido total de estrellas. En cambio, en las galaxias HII la
formacién estelar es mds importante y violenta en el sentido de que la tasa de formacién
es més alta. La separacién entre ambos tipos espectroscépicos no es abrupta, existiendo
una zona de solapamiento amplia en la que las galaxias tipo disco que calificamos como
enanas, es decir, las DANS, coinciden en propiedades con las tipo HII de SFR/ M, menor,
y las enanas de tipo HII se aproximan a la zona ocupada por las BCDs, en las que el brote

de formacién estelar es muy intenso para su pequefia masa (véase también la figura 7.11).

Es interesante resefiar también que las galaxias DANS muestran un amplio rango
de propiedades en la figura 7.15. Un ntimero de ellas se sitian en la zona dominada por
objetos SBN, mientras que otras muestran SFRs especificas tipicas de galaxias HII. La
mayor fraccién de estos objetos tiene una masa tipica de una galaxia HII pero con una
SFR/ M., algo menor. Cuando se ajustaron los modelos a los datos observacionales de las
galaxias DANS se constat6 la complejidad de los procesos de extincién, correspondiendo
los mejores modelos de las DANS méas masivas a una extincién tipo CF00 y las menos
masivas a la receta de CALZ00 (en ambos casos con la libreria de SB99 y una IMF de
SALP). Esto parece indicar que las galaxias tipo DANS son un grupo muy complejo y
heterogéneo con una mezcla de poblaciones e historias de formacién estelar.

Comparando los dos diagramas de la figura 7.15 resulta obvio que los objetos de la
muestra UCM presentan un amplio rango de propiedades intermedias entre las galaxias
completamente dominadas por un brote reciente o presente (como son las galaxias tipo
starburst de Calzetti 1997 o las HII de Telles 1995) y las galaxias espirales normales y
quiescentes. También es interesante constatar que las galaxias starburst de Calzetti (1997)
se encuentran fuera de la tendencia general (lineal a grandes rasgos) seguida por todos
los demds objetos: aunque sus masas estelares son muy parecidas a las de los objetos
de la muestra UCM, sus SFRs especificas son mucho mds altas, lo que indica que estdn
sufriendo brotes extremadamente violentos. La seleccién de este tipo de galaxias favorece

este comportamiento (al basarse en excesos UV), pero es importante recordar que estos

?Papovich y colaboradores usan modelos con metalicidad Z y 0.2 Zoy una SFR exponencial para derivar
masas estelares y SFR actuales.
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objetos son casos muy extremos y en ningan caso representativos de la poblacién local
de galaxias con formacion estelar.

Tabla 7.3: Estadisticas (valores medianos y cuartiles) de la masa estelar total (en unidades solares) y la tasa
de formacién estelar especifica (en 107! afio™') de la muestra UCM. Todas las combinaciones de pardme-
tros iniciales de los modelos han sido consideradas. Las tltimas lineas se refieren a las estadisticas para el
conjunto de mejores ajustes.

log(M/Mg) log(SFR/M.)
BC99 INST CONS INST CONS
SALP CF00 993 T80T 1035 102 247 1032 531 f0.36
CALZ00  10.00 *946 1023 34 246 *031 2028 +049
SCA CF00 979 1048 1011 I3 262 1333 248 fOU
CALZ00 989 104l 1001 *41 255 932 550 +039
MSCA CF00 963 1049 971 05l 281 1333 py7 fO0U
CALZ00 972 1042 g7y H05L 57y 4082 59 040
SB99 INST CONS INST CONS
SALP CF00 10.02 322 1041 1332 248 1925 221 023
CALZ00 1011 7949 1029 *949 240 +028 739 +043
Mejor ajuste n° galaxias log(M./Mg) log(SFR/ M)
total 154 9.86 1048 260 103
tipo disco 95 1016 *9-3 244 T3
tipo HII 59 9.43 038 278 1055
SBN 73 1027 53 242 026
DANS 22 9.37 *018 257 +oi
HIIH 40 958 1035 271 3%
DHIIH 12 8.89 1036 285 *947
BCD 7 845 1018 359 3%

Por ultimo, es muy interesante la comparacion de nuestras galaxias con objetos a
alto desplazamiento al rojo. En el diagrama 7.15 las galaxias LBG a z ~ 3 estudiadas por
Shapley et al. (2001) ocupan la misma zona que nuestros objetos, lo que podria indicar
que a este desplazamiento al rojo estas galaxias ya han formado una fraccién importante
del contenido estelar total de una galaxia normal local, y que su formacién estelar es
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muy parecida a lo observado en galaxias con formacién estelar activa en el Universo
Local. Las propiedades de los brotes de estas galaxias distantes claramente se diferencian
de los observados en starbursts locales, siendo la formacién estelar menos violenta y més

parecida a galaxias “comunes” como las de la Exploracién UCM.

7.4.1. Comentarios sobre galaxias individuales

En la figura 7.15 hay varios objetos interesantes que cabria comentar individual-

mente:

— Dos galaxias clasificadas como DHIIH (UCM1302+2853 y UCM0047—0213) apare-
cen en la zona ocupada por objetos SBN o HIIH extremas (los 2 circulos huecos con
log(M./Mg) ~ 10.3). Estos objetos presentan bajas luminosidades Ha pero lumi-
nosidades en K y masas intermedias. La edad de los brotes es alta (més de 8 Ma),

por lo que podriamos estar viendo un brote muy evolucionado.

— UCM2319+2234 fue clasificada como SBN pero nuestros modelos indican que es
una galaxia poco masiva con un brote muy dominante y una extincién muy alta que
s6lo puede ser modelada con la receta de CALZ00. La formacién estelar prominente
hace de esta galaxia un objeto muy azul (B — r = 0.25 £ 0.06), con un exceso UV
muy alto (Takase & Miyauchi-Isobe 1990).

— UCM2320+2428 (estrella rellena en la esquina inferior-derecha de la figura 7.15) es
una galaxia masiva de cara con una baja SFR especifica que fue clasificada como
DANS. Su luminosidad es muy alta en todas las bandas (M g = —25.48 +0.05) pero
el muy probable brote nuclear estd muy extinguido, lo que explicaria la clasificaciéon
espectroscopica.

— Las galaxias mds masivas de la muestra UCM son espirales de gran-disefio como
UCM2238+2308, UCM2316+-2457, UCM2324+4-2448 y UCM2325+2208, o galaxias
distorsionadas con claros signos de interaccién como, por ejemplo, UCMO0000+-2140,
UCM1537+2506N y UCM1653+2644.

— También entre las galaxias con valores altos de SFR/ M , aparecen objetos distorsio-
nados (por ejemplo, UCMO0056+0044 y UCM2250+-2427).
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7.5. Sumario y conclusiones

En este capitulo hemos analizado las propiedades de la poblacién joven que integra
los brotes de formacion estelar responsables de la deteccion de las galaxias en la explo-
raciéon de prisma-objetivo de la UCM. Utilizando la técnica de modelado descrita en el
capitulo 6 se han calculado y discutido los resultados acerca de las fuerzas de brote, las
edades y las metalicidades de la poblacién estelar de los brotes. El método de modela-
do también proporciona caracteristicas referentes a la poblacién estelar global de cada

galaxia, como son la masa estelar total o la tasa de formacién estelar especifica.

Los principales resultados de este estudio se detallan a continuacion:

¥ Una galaxia UCM tipica experimenté un brote de formacién estelar instantaneo
hace aproximadamente 5 Ma involucrando cerca de un 5 % de la masa estelar total
de la galaxia. Las edades de los brotes de la muestra se encuentran en el intervalo
entre 1y 10 Ma, y las fuerzas de brote entre el 0.1 y el 100 %. El método de modelado

no proporciona valores fiables para la metalicidad.

VI Tal y como se argumenté en el capitulo 6, la extincién tiene un papel principal en el
modelado de este tipo de galaxias. La intensidad del brote derivada por los mode-
los depende fuertemente de la atenuacién por polvo, estando los brotes de forma-
cién estelar mds violentos asociados con ambientes méas oscurecidos. La detecciéon
de galaxias con formacién estelar estd también muy influenciada por la extincién,
especialmente en el caso de objetos que albergan brotes muy jévenes, que pueden
estar todavia envueltos en una densa y opaca nube de gas y polvo y resultar invisi-
bles para exploraciones como la de la UCM. Ademads, dado que la emisién nebular
del gas ionizado decrece rdpidamente después de 10 Ma de la formacién de un
brote instantdneo (y, por lo tanto, la anchura equivalente de He), las galaxias con
brotes més viejos que este valor no fueron detectadas por nuestra exploracion.

Y Incluso para brotes de formacién estelar con una fuerza tan baja como el 1%, la
poblacién joven emite una fracciéon muy importante de la luminosidad en el 6ptico.
Consecuentemente, se espera y se observa una correlacién entre los colores 6pticos,
en nuestro caso B — r, y la fuerza de brote. Esta correlacién es muy clara para
objetos con brotes poco extinguidos pero, sin embargo, se rompe para galaxias con
extinciones altas, posiblemente debido a que diferentes extinciones afectan a los
colores en diferente medida, escondiendo cualquier correlacion existente. En todo
caso podemos derivar un limite inferior de la fuerza de brote a partir de un color
optico.
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V! En una galaxia UCM tipica con una fuerza de brote del 1% las estrellas reciente-
mente formadas contribuyen con aproximadamente un 10 % de la luminosidad en
la banda K. Para brotes més intensos, en torno a b = 10 %, la contribucion sube has-
ta el 50 %. Esto nos obliga a tener especial cuidado a la hora de calcular masas este-
lares a partir de luminosidades en el NIR, dado que las razones masa-luminosidad

se van a ver afectadas por la emisién de la poblacién joven.

¥ Con el anterior argumento en mente, hemos tenido en cuenta las diferencias en his-
toria de la formacion estelar de una galaxia a otra para obtener estimaciones de la
razén masa-luminosidad para cada objeto individual. Las incertidumbres tipicas
de nuestro método son de 0.2dex. No hemos encontrado una correlacién clara en-
tre estas razones masa-luminosidad con ningtn color o luminosidad éptico-NIR.
Las razones masa-luminosidad individuales de cada galaxia han sido usadas para

calcular su masa estelar integrada.

¥ Una galaxia UCM tipica tiene una masa estelar integrada de ~ 10% M, lo que
supone un factor 7-10 menos que la masa de una galaxia L*. El rango de masas
observado va desde objetos tan masivos como una galaxia L* (~ 10 M) a enanas
de masa inferior a 108 M. Nuestros resultados apuntan a que la formacion estelar
en el Universo Local estd dominada por galaxias considerablemente menos masivas
que un objeto L*.

¥/ Hemos dividido las galaxias con formacién estelar de la Exploracion UCM en dos
tipos espectroscépicos, tipo disco y tipo HII. Aunque esta clasificacién tiene una
naturaleza espectroscépica, la mayoria de las galaxias tipo disco tienen una morfo-
logia de espiral evolucionada y masiva (en comparacién con el otro tipo), mientras
que las galaxias tipo HII son, en general, més pequefas y/o compactas. Las gala-
xias tipo disco tienen una masa mayor que 10'° M, mientras que los objetos HII
tienen masas menores, presentando ademds una mayor fraccién de gas (en com-
paracién con la masa estelar total). Este gas estd siendo convertido en estrellas con
una mayor eficiencia en las galaxias tipo HII que en las tipo disco, resultando en
una mayor SFR especifica en el primer tipo.

¥ Las galaxias UCM, representativas de la poblacion de objetos locales con forma-
cién estelar activa, presentan propiedades intermedias entre las espirales normales
quiescentes de gran disefio y galaxias completamente dominadas por la formacién
estelar reciente (por ejemplo, galaxias enanas HII). Muy interesante es la compara-
cién de nuestra muestra con poblaciones de galaxias a z ~ 3 (LBGs), que muestran
propiedades de masa estelar y SFR especifica muy similares a los objetos UCM, lo
que indica que estas galaxias distantes ya habrian formado una gran cantidad de es-
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trellas y la intensidad de la formacién estelar “actual” no es excesivamente violenta
como la de los starbursts locales, sino mds parecida a la de galaxias con formacién
estelar activa en el Universo Local como las de la Exploracién UCM.



CAPITULO

Funciones de luminosidad y masa de
la muestra UCM

En este capitulo analizaremos la distribucién de luminosidades de las galaxias con
formacion estelar activa en el Universo Local, considerando el rango espectral desde el
Optico hasta el infrarrojo lejano, e incluyendo también la caracterizacion de la emisién
Ha de las galaxias de la Exploracién UCM. El esquema del capitulo comienza con la
presentacion de los objetivos principales del estudio, seguido del andlisis de la funcién
de luminosidad en Ha basada en los flujos obtenidos en las imdgenes estudiadas en
el capitulo 5. Posteriormente describiremos un método de estimacién de funciones de
luminosidad bivariadas, para proseguir con el cdlculo de éstas para los filtros de los que
se tiene informacién para la muestra UCM. Finalmente estudiaremos la distribucién de
masas de la muestra Complutense, comparando nuestros resultados con los obtenidos

por otros autores para poblaciones de galaxias a diversos desplazamientos al rojo.

8.1. Motivacién y objetivos del estudio

Como ya se mencion6 en la introduccién de esta memoria de tesis, la formaciéon
estelar en galaxias es un tema de creciente interés en la investigacién astrofisica actual,
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tanto més interesante cuanto mds medios técnicos se desarrollan y se hace posible la ob-
servacion y la ampliaciéon de nuestro conocimiento acerca de las poblaciones de galaxias
cada vez mds distantes. El origen de este interés se encuentra en el hecho comtinmente
admitido de que las galaxias mds distantes muestran procesos de formacién estelar ca-
da vez mds importantes, violentos y dominantes con respecto a la cantidad de estrellas
formadas anteriormente (Schmidt & Green 1983, Steidel et al. 1996, 1999, Yan et al. 2000).

Uno de los asuntos més estudiados dentro de este tema es la caracterizacion de las
propiedades globales de la poblacién de galaxias como funcién del tiempo de Hubble.
Entre estas propiedades, una de las mas importantes que podemos citar es la densidad
de tasa de formacion estelar del Universo, ya que nos da una idea de cudndo y cémo
se han creado las estrellas que forman las galaxias existentes hasta nuestros dias (véase,
por ejemplo, Yan et al. 1999, Haarsma et al. 2000, Somerville et al. 2001, Rowan-Robinson
2001, Lanzetta et al. 2002).

Otro tema de alto interés cosmoldgico es la evolucién de la luminosidad de las ga-
laxias a lo largo de la vida del Universo. El estudio de esta evoluciéon puede llevarse a
cabo a través de la medida de la densidad volumétrica de galaxias de una determina-
da luminosidad a todos los desplazamientos al rojo, es decir, la evolucién temporal (en
escala de tiempo cosmoldgica) de la llamada funcién de luminosidad. En este asunto se
han empleado muchos recursos, tanto humanos como instrumentales, para intentar de-
terminar la funcién de luminosidad de las galaxias a todos los desplazamientos al rojo y
en todos los rangos espectrales (véase, por ejemplo, Efstathiou et al. 1988, Loveday 2000,
Kochanek et al. 2001, Cole et al. 2001).

Los objetivos principales de los estudios de la evolucién de la funcién de luminosi-
dad estan relacionados con el conocimiento de cémo se han formado las estructuras que
observamos en nuestro entorno. Sin embargo, la luminosidad de una galaxia puede verse
influida de una manera importante por brotes recientes de formacion estelar, atn cuan-
do involucren una pequefia parte de toda la galaxia. Ademds, en cada rango espectral la
contribucién de los distintos tipos estelares es diferente. Por estas razones se podria pen-
sar que otro pardmetro importante en la caracterizaciéon de la formacién de galaxias a lo
largo del tiempo de Hubble, incluso més relevante que la luminosidad, es la masa estelar
(véase Aragén-Salamanca et al. 1998, Baugh et al. 1998, Fukugita et al. 1998, Kauffmann
et al. 1999).

Efectivamente, los modelos de formacién de galaxias son facilmente distinguibles
en funcién de la masa de las estructuras galdcticas y su evolucion con el tiempo. Asi, por

ejemplo, en un modelo jerdrquico, uno de los ampliamente extendidos entre la comuni-
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dad cientifica, esperarfamos una gran cantidad de objetos pequefios (de masa pequeria)
con formacién estelar activa a altos desplazamientos al rojo, para pasar a una poblacién
de galaxias mds masivas y seguramente mds quiescentes a distancias cosmolégicas me-
nores. En otro de los modelos mas extendidos, el de colapso tinico, seria de esperar la
observacion de galaxias de gran masa a todos los desplazamientos al rojo, con una for-
macion estelar dominante en el momento del colapso inicial. Por lo tanto, es de extrema
importancia caracterizar las masas totales y estelares de las galaxias en todo el rango de
distancias cosmolégicas, asi como la densidad en ntiimero de las estructuras galacticas de

una determinada masa, es decir, la funcién de masas.

Los objetivos principales del trabajo expuesto en este capitulo son:

e La estimacién de la funcién de luminosidad de una muestra de galaxias represen-
tativa de la poblacion local de galaxias con formacién estelar activa. La importancia
creciente de los brotes de formacion estelar en galaxias a altos desplazamientos al
rojo convierte nuestros datos en esenciales para estudiar la evolucién de las ga-
laxias, estableciendo las condiciones de contorno que deben cumplir los modelos

evolutivos.

e Elrecélculo dela funcién de luminosidad Ha y de la densidad de tasa de formacion
estelar del Universo Local basandonos en las luminosidades integradas medidas en
las imédgenes presentadas en el capitulo 5, comparando nuestros resultados con los

obtenidos en el estudio espectroscépico (Gallego et al. 1995).

e La utilizacion de otro estimador de la formacion estelar como es la luminosidad en
el infrarrojo lejano para determinar la densidad de tasa de formacién estelar del
Universo Local.

e Dado que los estudios a alto z muestrean un amplio rango de regiones del espectro
debido al efecto del desplazamiento al rojo y a las facilidades de observacién, pre-
tendemos caracterizar la mencionada funcién de luminosidad de las galaxias UCM
en todos los filtros de los que tenemos informacioén, tanto en el éptico como en el
infrarrojo cercano: B de Johnson, r de Gunn, J y K.

e La estimacién de la funcién de masas estelares totales de nuestras galaxias y la
funcién de masas estelares de los brotes de formacién estelar de los objetos UCM.

e La comparaciéon de la masa tipica, la densidad de masa total, y la fraccién de ésta
en forma de estrellas jovenes de las galaxias con formacion estelar activa en el Uni-

verso Local con otras muestras a desplazamientos al rojo maés altos.
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8.2. Funcion de luminosidad Ho

Las luminosidades integradas medidas en las imdgenes Ha (que fueron presenta-
das en el capitulo 5) pueden servir para recalcular la funcién de luminosidad y la den-
sidad de tasa de formacioén estelar (psrr) de las galaxias con formacion estelar activa en
el Universo Local. Esta funciéon de luminosidad y psrr fueron calculadas inicialmente
por Gallego et al. (1995) usando los datos espectroscopicos, previamente corregidos del
efecto de apertura derivado del uso de rendijas de un tamafio finito. Como explicamos
en el capitulo 5, esta correccién consistié en asumir que toda la galaxia estaba albergan-
do un brote de formacién estelar con una EW (He) igual a la medida en los espectros
de rendija larga. Usando la magnitud integrada en la banda r de Gunn y la EW (Ha)
espectroscopica fue posible obtener un flujo de la linea de emisién y una luminosidad
corregidos de apertura para cada galaxia. Ahora, con las imagenes Ha, podemos com-

probar hasta qué grado esta correccion fue acertada.

La figura 8.1 muestra la comparacion entre las luminosidades Ha medidas en las
imégenes y las obtenidas con las observaciones espectroscépicas corregidas de apertura.
En media, la correccién de apertura aplicada a los datos de los espectros subestimé la emi-
sién total de las galaxias de la Exploracién UCM en un factor 1.1, siendo la mediana 1.3.
Si comparamos los valores medianos de las distribuciones de luminosidades (pintadas
en el diagrama interior de la figura 8.1) obtenidas en las observaciones espectroscopicas
(en gris) y fotométricas (en negro), observamos que la mediana de la imagen es 1.2 veces

mayor que la de la espectroscopia.

Sorprendentemente, los tamafios y las magnitudes integradas de las galaxias no
fueron determinantes en la correccién de apertura, sino que el pardmetro clave fue la
EW (Ha). Como cabia esperar y se constato en la figura 5.9, la aproximacién consistente
en suponer que el brote detectado por la rendija de espectroscopia era representativo de
toda la galaxia es bastante burda. Como se mencioné en el capitulo 5, es posible que la
rendija se centrara en la emisién nuclear de la galaxia y perdiera brillantes regiones HII
del disco galdctico o, por el contrario, el estudio espectroscépico bien pudiera haberse
centrado en la emisién nuclear de las galaxias, sobrestimando la emision total del objeto

(véase la figura 5.6).

Las galaxias cuyas luminosidades Ha fueron subestimadas por el estudio espec-
troscopico (corregido de apertura) presentan valores menores de la EW (Ha) de espec-
troscopia (en media, 78 A) que los objetos donde la correccién sobrestimé la luminosidad
Ha (117 A). En el primer caso, la rendija debi6 perder el nodo de formacién estelar prin-
cipal, mientras que en el segundo caso la rendija probablemente se centr6 en el brote



CAPITULO 8 275

T T T T T T T T T T T
/ /
- / 7 -
, /
s Ve
L , s i
4 4 /
s s 4
L, - /
— A 2 4 4 7]
A o / /
A , / s /
L A i
— AL oM . o
/?D L v / s
- . / 7 / -
A
(D_I L . A // S
L / s 4
A 7
O A A/ =
— . A s .
~— B AA . 4
o A AA “ o
E o A // // , |
(@] /,/ , A A s
g B 7 /AAA A // // -
7
Pye— - 7
| // A// AA/ /
B K A A A // // T
O e 7 & 4 . ' |_||_| T
(@) L . V s A o i
— : s A s ; [ 1
/,/ / A Ve s
/
- // As AL 7 ~ol 1 A
— / A A , N
— // ‘ // /'/ oL 4 7
P , L -
- /
e -» 4 // o T P I PO P Y 7
A L7 2 -1 K
- 7 -
o log[L(10%L)]
L l i 1 1 1 l 1 1 1 1 l 1 1
8
log[L (108 )]
9 spectra O]

Figura 8.1: Comparacién de las luminosidades Ha calculadas con los datos provenientes de los espectros y
de las imagenes de banda estrecha presentadas en el capitulo 5. Las lineas representan las rectas de igualdad,
y derelaciones entre luminosidades de 5:1,2:1,1/2 : 1y 1/5 : 1. El diagrama interior muestra los histogramas
de luminosidades Ha de los espectros (en gris) y de las imédgenes (en negro).

nuclear, mucho maés intenso que la formacién estelar del resto de la galaxia (el disco).

Con las nuevas luminosidades basadas en imagen (y corregidas de extincién) se
ha recalculado la funcién de luminosidad Ha y la densidad de SFR del Universo Local.
Dado que las observaciones fotométricas en banda estrecha se llevaron a cabo para una
submuestra de 79 galaxias, y que se realizé un test de Kolmogorov-Smirnov usando la
luminosidad Ha y se obtuvo que esta submuestra era representativa de la muestra to-
tal de 176 objetos (sin contar AGNSs) con un 98 % de probabilidad, se corrigi6¢ del uso de
un ndmero menor de galaxias simplemente escalando adecuadamente el area total cu-
bierta por la exploracién. Siendo el drea total de la muestra de 471.4 grados cuadrados,
se us6 211.6 grados cuadrados como el drea explorada para obtener los 79 objetos con
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emision.

La técnica utilizada para la estimacién de la funcién de luminosidad es muy si-
milar a la empleada por Gallego et al. (1995) y se basa en el empleo de una magnitud,
denominada de linea mds continuo, para corregir del efecto de seleccién en flujo de la ex-
ploracion. La magnitud de linea més continuo (mr,4c) fue presentada por Salzer (1989) y
utilizada por Gallego (1995) siguiendo la definicién:

2PR

donde F'(Ha) es el flujo de la linea He, P es la dispersion lineal reciproca del sistema
observacional utilizado en las campafias de prisma-objetivo (P = 1950 A mm™!), R es
la resolucién espacial de la placa fotografica (R = 1072 mm), y el mz.c = 17 es una

magnitud arbitraria de referencia.

La magnitud mr,4¢ combina el flujo de la linea Ha con las propiedades del conti-
nuo, y simula de una manera fiable los efectos de seleccién de una exploracién de prisma-
objetivo sobre placa fotografica. Efectivamente, en este tipo de observaciones la deteccién
de una galaxia con emisién nebular no sélo depende del flujo de la linea sino también de
su contraste sobre el continuo espectral (Alonso 1996). Objetos muy luminosos en Ha y
también en el continuo pueden facilmente saturar la placa fotogréfica e impedir la detec-
cién. De igual manera, objetos donde la linea destaca pobremente sobre el continuo, es
decir, con una anchura equivalente muy pequefia, tampoco son detectados; es por esto
que la Exploracion UCM esta constituida por galaxias con una EW (Ha+[NII]) mayor
que 20 A (Gallego 1995). Como veremos en la seccién siguiente, el hecho de que la selec-
cién de la muestra esté realizada en la linea Ha obliga a utilizar un método cuidadoso

en la estimacion de funciones de luminosidad en otras zonas del espectro.

Usando mr,+c se llevé a cabo la estimacién de la funciéon de luminosidad Ha por
medio del método V/Vinax (Schmidt 1968, Huchra & Sargent 1973). Este método consiste
en calcular la distancia maxima a la que se podria observar cada galaxia de una muestra
limitada en magnitud aparente mn, y todavia ser incluida en la exploracién. La citada
magnitud limite m)i,, puede calcularse como la magnitud aparente que proporciona un
valor de 0.5 en el test V/Viax, definido como:

N,

VNS a o,
Vo ~ 2 B = (52
max j=1 ~max min
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donde d es la distancia a la que se encuentra la galaxia, dmin es el limite inferior en dis-
tancia de la exploracion y dpyax es la mencionada distancia médxima a la que se podria
observar cada galaxia de una muestra limitada en magnitud aparente mim y todavia ser

incluida en la exploracién. La expresion de dp,ax serfa:

dmax — 10—0.2 (Mi—mlim—5) (8.3)

Una vez conocida la magnitud limite, se obtiene la funcién de luminosidad (¢)
contando el nimero de galaxias en un determinado intervalo de magnitud absoluta o

luminosidad:

Nl N(M — AM/2 < M; < M + AM/2)

D
¢(M)dM = Vo () (8.4)

Los errores en esta funcién de luminosidad se calculan considerando el ntmero de
galaxias en un intervalo de magnitud absoluta como una variable poissoniana, por lo que
el error depende de \/N(M — AM/2 < M; < M + AM/2).

Una vez calculados los puntos de la funcién de luminosidad, éstos se ajustaron a

una funcién de Schechter (1976) de la forma:

* L (07
$(L)dL = % (L—> e 1dL (8.5)
¢ (log L) d(log L) = 1¢_10(a+1)(log L_logL*)e—lo(IOEL—IOgL*)d(log L) (8.6)
oge

El ajuste se llevé a cabo usando una técnica de minimos cuadrados con 3 pardme-
tros a ajustar: o, L* y ¢*. El calculo de errores en el ajuste se realizé con un método
montecarlo en el que los puntos de la funcién de luminosidad se varian aleatoriamente
de acuerdo a una distribucién gaussiana de anchura igual al error calculado por el méto-
do V/Vax. La variacién aleatoria de cada punto se consideré independiente de la de los
demads. Para cada nuevo juego de puntos de la funcién de luminosidad se realiz6 un ajus-
te, repitiendo la operacién 1000 veces, y considerando la solucién final como la media de

todos los ajustes y los errores como la desviacién tipica de los parametros.
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La figura 8.2 muestra el resultado de la funcién de luminosidad He y el ajuste de
Schechter. Para una comparacién directa con los resultados de Gallego et al. (1995) se ha
considerado una cosmologia con Hy = 50kms™!' Mpc™!, Qy = 1y A = 0, adjuntdndose
también los resultados para la cosmologia habitual de este memoria: Hy = 70,Q =
0.3,A = 0.7. Los resultados del ajuste son los siguientes:

(Ho = 50, Q7 = 1.0, A = 0.0) (Ho =70, = 0.3, A = 0.7)
a = —-114+02 a = —1.2402
¢* - 10 —3.31+0.3 MpC_3 ¢* - 10 —3.0+0.2 MpC—S
L* _ 1042.60:|:0.40 erg S—l L* _ 1042.43:|:0.34 erg S—l
N
| T T T
o = —1.1+0.2

- log(L*)=42.60+0.40 1
B log(¢*)= —3.3+0.3

1 I 1 I 1 L]
40 41 42 43

log[L(Ha) (erg 8_1)]

Figura 8.2: Funciones de luminosidad Ha calculadas a partir de los datos de imagen Hor (puntos rellenos y
linea continua) y de los datos espectroscépicos de Gallego et al. (1995, circulos huecos). Los resultados del
ajuste de Schechter del recélculo basado en las imagenes Ha se dan en la propia figura.

Estos resultados son muy similares a los obtenidos con otros métodos de estimacién
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de funciones de luminosidad diferentes al V/V,,4z, como los de Sandage et al. (1979) y
Efstathiou et al. (1988).

En la figura 8.2 se observa cémo la mayor diferencia entre la funcién de lumino-
sidad presentada en este trabajo y la calculada a partir de los datos espectroscépicos se
encuentra en la luminosidad Hea tipica de las galaxias con formacion estelar, L*, es decir,
en el codo de la funcién de luminosidad. Efectivamente, en el caso de las galaxias mds
débiles los tamafios de las regiones de emision son lo suficientemente pequefios como
para que la rendija muestreara toda la formacion estelar (e incluso toda la galaxia). En es-
tos objetos es mads frecuente que la extension del brote sea comparable al tamario total de
la galaxia, por lo que la correccién de apertura realizada sobre los datos espectroscépicos
fue bastante buena. Sin embargo, las galaxias del extremo brillante de la funcién de lu-
minosidad son galaxias con un brote extenso y la rendija no fue capaz de muestrear una
gran parte de la zona con formacioén estelar, por lo que la imagen ha revelado una mayor
luminosidad total para bastantes objetos. El efecto final sobre la funcién de luminosidad
es que, ain cuando el pardmetro « resulta casi inalterado por ser el mds relacionado con
la parte débil de la funcién, el pardametro L* y la normalizacién ¢* (cuyos errores estan
correlacionados en gran medida con los de L*) varian en el sentido de establecer la exis-
tencia de una mayor densidad de objetos muy brillantes en He. Estos resultados han sido
corroborados recientemente por otros autores como Serjeant et al. (2002) que, ademds de
utilizar la luminosidad en radiofrecuencias para detectar la formacién estelar, mucho me-
nos afectada por la extincién, cuentan con una muestra de objetos muy amplia entre los
que se encuentra una importante cantidad de galaxias de gran disefio, es decir, gozan de

un buen muestreado de la zona de altas luminosidades Hea.

La funcién de luminosidad expuesta anteriormente se puede integrar para todo
el rango de luminosidades con el fin de obtener la densidad de luminosidad Hea del

Universo Local. La integral de la funcién de Schechter se puede calcular como:

/ ” #(L)LdL = ¢* L*T(2 + ) (8.7)
0

dondeI'(2+a) es la funcién Gamma incompleta, que tiene un valor real para argumentos
mayores que cero, lo que implica que valores o > —2 implican una densidad de lumino-
sidad finita.

Los resultados obtenidos para la densidad de luminosidad Ha del Universo Local
son 1039302 erg s~ Mpc 3, 1039502 erg s~ Mpc ™2 para la cosmologfa con A # 0. Este
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valor es un factor 0.2dex (1.6 veces) mayor que el calculado por Gallego et al. (1995). De
la densidad de luminosidad Ha es posible pasar a la densidad de SFR por medio del
factor de conversion presentado en la ecuacién 5.18 del capitulo 5, obteniendo psrr =
0.0lﬁfg:ggz Mg afio~! Mpc=3, pspr = 0.0291'8:88? M afio~! Mpc~3 para la cosmologia
con A # 0. El valor obtenido en Gallego et al. (1995) era 0.013 M, afio ! Mpc 3, pero se
utiliz6 un factor de conversién de luminosidad Ha a SFR diferente. Usando el mismo fac-
tor, los resultados basados en imagen proporcionan pgpgr = 0.0217095% M, afio™! Mpc 3.

8.3. Método bivariado de estimacion de funciones de luminosi-
dad

Como se ha explicado en la secciéon anterior, el proceso de deteccion de las galaxias
de la muestra UCM dependi6 principalmente del flujo de la linea de emisién nebular
Ha y de su contraste con respecto al continuo espectral. Esta dependencia puede ser
parametrizada en funcién de una magnitud, denominada de linea mds continuo, que fue

definida en la ecuacion 8.1 de la seccidn anterior.

Los métodos clasicos de estimacion de funciones de luminosidad se basan en la uti-
lizacién de la magnitud aparente de las galaxias, de la distancia a la que estdn éstas y de
la magnitud absoluta derivada de los pardmetros anteriores (incluyendo quizas la extin-
cidn, si es posible su medida). Las exploraciones tipicas estdn limitadas en flujo aparente,
detectando todos los objetos mads brillantes que dicho flujo, por lo que es necesario de-
terminar este limite para corregir de los procesos de seleccion utilizados y conseguir una
muestra completa, es decir, que contenga todas las galaxias existentes de un tipo (en este
caso de una luminosidad determinada). Para realizar este correccién la magnitud apa-

rente utilizada tiene que estar relacionada con los mencionados procesos de seleccién.

Sin embargo, el problema al que nos enfrentamos en este trabajo de investigacion
consiste en calcular la funcién de luminosidad de la muestra UCM en bandas que son
muy diferentes y pueden estar muy lejos de la zona espectral donde se realiz6 la selec-
cién. En este escenario los métodos cldsicos de estimacion de funciones de luminosidad
no son vélidos. En cambio, una manera robusta de abordar el problema es por medio
del uso de funciones de luminosidad bivariadas (Elvis et al. 1978, Meurs & Wilson 1984,
Toffolatti et al. 1987, Corbelli et al. 1991, Loveday 2000).

Una funcién de luminosidad bivariada en dos luminosidades L1 y Lo, que escribi-
mos como ¢(L1, Ly), se define como la densidad volumétrica de galaxias que tienen una
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cierta luminosidad en una banda L! y en otra L}. De manera andloga se definirfa para el
caso de magnitudes absolutas. En nuestro caso, identificamos la primera magnitud ab-
soluta con la correspondiente a la magnitud linea més continuo (M), y la segunda
con la correspondiente a cualquiera de los filtros anchos de los que se tiene informacién
para la muestra UCM: B de Johnson, r de Gunn, J y K. Cualquiera de estas magnitudes
serd referida genéricamente como M), en lo que resta de seccién. Por tanto, queremos
calcular la funcién ¢(Mrc, M,) de tal manera que se tengan en cuenta los procesos de
seleccion de la muestra en la magnitud Mz, ¢, mientras que en la magnitud M,, no hay
seleccién alguna. Finalmente, esta funcién de luminosidad bivariada se puede integrar
en la magnitud My, ¢ para obtener la funcién de luminosidad en la banda n, ¢(M,,).

Existen varios métodos de implementacién del célculo de la funcién de lumino-
sidad bivariada. En este trabajo de tesis se utiliz6 una técnica presentada por Loveday
(2000) para abordar la estimacion de la funcién de luminosidad en K de la muestra del
Stromlo-APM Redshift Survey (Loveday et al. 1996), que fue seleccionada en la banda B.
Esta técnica es una extension del método stepwise maximum likelihood (SWML), presen-
tado en Efstathiou et al. (1988), que también considera la incompletitud derivada de la
observaciéon de un subconjunto de la muestra completa de galaxias estudiada (Sodre &
Lahav 1993). Describiremos los puntos basicos del método a continuacién.

De manera andloga a lo establecido por el método SWML en una dimensién (Efs-
tathiou et al. 1988), podemos definir una probabilidad p; de detectar una galaxia cuyas
magnitudes absolutas de linea mas continuo y en la banda n son M¢ wcy M, respecti-
vamente. La expresion para esta probabilidad es (Sandage et al. 1979):

$(M} ¢, M) S(M},, )

P = e e . . ' (8.8)
f—og _og+c ¢(M£+Ca Mrzz) S(M£+C) dML—I—C’ dMn

donde ¢(M% O M) es la funcién de luminosidad bivariada, S(M{ +¢) da cuenta de la
fraccién de galaxias observadas en la banda n con respecto al total de la muestra para una
determinada magnitud absoluta M} | o, y M;%'¢ y MEe™ei son las magnitudes absolutas
mads tenues que pueden ser observadas a un desplazamiento al rojo z; en una explora-
cién limitada por magnitudes aparentes limite mlL"fC y mi™, En nuestro caso, como se
explicé al principio de la seccién, no hay efectos de seleccién en la banda n, por lo que

mi™ = 400 y la integral de M, se calcula desde —oco a +oc.

La funcién de luminosidad bivariada puede ser discretizada en Ny, y N, in-
tervalos de valor AMp.cy AMy:
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j 1 NML+C

8.9
k=1,..,Ny, 6.9)

d(Mpic, Mp) = ¢Jk{

La probabilidad de que todas las galaxias de la muestra (/Ng,1) fueran detectadas se
define como £ = []; gi“ pi, Yy puede ser expresada de la siguiente forma:

Ngal Nagy, MM o Ngal N, NMp o
log L = Z Z Z Wijk 1og[éjxS(Mr+c)] Zlog Z Z H;jidji | + constante
Jj=1 k=1

=1 j=1 k=1
(8.10)

La ecuacién anterior incluye dos funciones cuya definicién se adjunta a continua-

cion.

La funcién Wi, = W (M}, — M3, Mj o — Mf+c) tiene el valor:

1 s € (-AM,/2,AM,/2)
W(z,y) = y e (~AMpic/2,AMpic/2) (8.11)
0 en otro caso

La funcién de muestreado S(M ) se incorpora dentro de la funcién H;jj, defini-

da como:

it 1 e dM MerCSM dM 8.12
* AN fuy Py, S @12

donde los limites de las integrales son M! = M} — AM, /2, M2 = maz[M}, M} +AM, /2],
M} o =ME o — AMpic/2, M}, o = maz[M}, o, min(ME, o+ AMpic/2, M}'T5)).

La ecuacién 8.10 es la definicion de un estimador de méxima probabilidad, que
debe ser maximizado en funcién de los valores de ¢ ;; para obtener la solucién de nuestro
problema. En el médximo de la funcién log(£), la derivada con respecto a ¢ j;, es nula, de
donde se obtiene una expresién para la funcién de luminosidad bivariada:
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Ngal gal
AM,AM
ik L+C
bjk = E Wik E NM Mi]+c = (8.13)
=1 % ( n Z ¢omHiomAMnAML+C)

Los valores de ¢;; pueden ser obtenidos de la ecuacién anterior por un proceso

iterativo.

Los errores de ¢, se pueden estimar por medio del hessiano de la funcion log(L),
que es el inverso de la matriz de informacién (Efstathiou et al. 1988; véase también Will-
mer 1997). En el cdlculo de errores es importante introducir un delimitador g, que se
incluye en la definicién de la funcién de méxima verosimilitud con un multiplicador la-

grangiano (por lo que no tiene influencia en el calculo de los ¢ de la ecuacién 8.13):

8
L
g= Z Z o ( L+C> AM,AMp o —1=0 (8.14)

L-I-C

donde f =1.5,y Ln y L 74+c Son luminosidades fiduciales (Efstathiou et al. 1988). De esta

manera, el hessiano se puede escribir como:

-1
9 _9g

L 4 9
H=_ | %ibiw  Pik e ik (8.15)
g 0

¢jl 1%

La normalizaciéon global de la funcién de luminosidad bivariada se pierde en el
método de calculo, por lo que hay que obtenerla de alguna otra manera. Se puede esti-
mar, por ejemplo, utilizando el ntimero total de galaxias detectadas por la exploracién e
integrando a todo el volumen ocupado por ella:

Vmax
Ny = / Z Z Hijrpjr AMp cAMpdV (8.16)
min _7 k

Con el método descrito se obtienen los valores discretos de la funciéon de luminosi-
dad bivariada ¢(Mr1c, My), que puede ser integrada en My, ¢ para obtener la funcién
de luminosidad en M,, (discretizada):
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NML+C

dMI) = > b (8.17)
k=1

Posteriormente se puede ajustar la funcién obtenida usando una parametrizaciéon
de Schechter (1976) que, en el caso de magnitudes absolutas, tiene la expresién:

¢(M)dM = —01.04g¢e* 10_0-4(a+1)(M—M*)6—10_0'4(M_M*)dM (8.18)

Los errores del ajuste se calculan de igual manera a lo explicado en la seccién 8.2

de este capitulo.

8.4. Funciones de luminosidad en el 6ptico e infrarrojo

8.4.1. Datos utilizados en el éptico e infrarrojo cercano

El método descrito en la seccién anterior fue utilizado para estimar la funcién de
luminosidad de la muestra UCM en los 4 filtros para los que existen observaciones. La
fotometria en el 6ptico fue presentada en el capitulo 3 de esta memoria para el filtro B
de Johnson y en Vitores et al. (1996a) para el filtro r de Gunn. Los datos NIR en los filtros
J y K fueron presentados en el capitulo 6, estando también descritos en Gil de Paz et al.
(2000a) y Pérez-Gonzalez et al. (2003a).

De las 191 galaxias que conforman la muestra UCM (Listas I y II), 15 objetos fue-
ron clasificados como AGNs por Gallego et al. (1996) y fueron excluidas de este estudio.
Otras 11 galaxias no tenfan datos de la magnitud linea mds continuo, por lo que se con-
sider6 que la muestra total estaba constituida por 165 objetos ocupando una fraccién del
drea total de cielo explorado proporcional a este ntimero, en concreto, ~442 grados cua-
drados.

De las 165 galaxias resefiadas, no todas fueron observadas en cada uno de los fil-
tros. Existian datos para las 165 galaxias en B, pero s6lo para 142 enr, 143 en J y 164 en
K. El efecto de la ausencia de observaciones para algunas de las galaxias estd contem-
plado en el método de estimacién de la funcién de luminosidad bivariada a través de la
funcién S(M¢ +¢), como se explicé en la seccién anterior. La figura 8.3 muestra los histo-
gramas de las magnitudes en cada uno de los filtros y los valores de la funcién S(M} , )

correspondientes.
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Figura 8.3: Histogramas de la magnitud linea mas continuo, M1 ¢, para los 4 filtros anchos estudiados en
esta seccién (en linea continua y con la escala en la parte izquierda de cada panel). En linea discontinua se

muestra la funcién S(Mr4¢), cuya escala (puede tomar valores entre 0 y 1) se muestra en la parte derecha
de cada panel.

Las magnitudes absolutas utilizadas en este estudio fueron corregidas de extincién
Gal4ctica usando los mapas de Schlegel et al. (1998) y la curva de extincién de Cardelli
et al. (1989), tal y como la parametriza Fitzpatrick (1999). También se aplicaron correccio-
nes k de acuerdo con lo establecido por Fioc & Rocca-Volmerange (1999) para los filtros
BJK y Fukugita et al. (1995) para el filtro r, teniendo en cuenta los tipos morfolégicos
de cada galaxia, que fueron analizados en el capitulo 4. Las correcciones k son pequefias
en todos los casos, debido a que los desplazamientos al rojo de las galaxias son bajos
(z < 0.045), no superando las 0.22™ en B, 0.04™ en r, 0.03™ en J y 0.13™ en K. Hay que
hacer notar que las correcciones k en el NIR son negativas.
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8.4.2. Test del método: funcién de luminosidad Ha

Con el objetivo de efectuar un test del método de calculo de la funcién de lumino-
sidad bivariada, se recalcularon las funciones de luminosidad Ha obtenidas a partir de
los datos espectroscépicos y de los provenientes del estudio de imagen Ha (descrita en
la seccién 8.2). Hay que resefiar que el método bivariado no tiene ninguna restriccién en
lo que se refiere a la banda de observacién y en la que se quiere estimar la funcién de lu-
minosidad. Sin embargo, las técnicas cldsicas de estimaciéon de funciones de luminosidad
siempre se utilizan sobre datos pertenecientes a bandas muy cercanas a aquella en la que
se produjo la seleccién.

Los resultados para los datos procedentes de la espectroscopia son practicamente
idénticos a los obtenidos por Gallego et al. (1995) usando un método V/Vy,ax (Schmidt
1968, Huchra & Sargent 1973). Utilizando una cosmologia con (Hy = 50 kms~ ! Mpc 1,
go = 0.5) para poder realizar una comparacién directa con la literatura, el método pre-
sentado en este capitulo obtiene: « = —1.26 & 0.19, L* = 104220£0-15 y gx — 10—3.14£0.19,

frente a los valores de Gallego et al. (1995): & = —1.30 £ 0.20, L* = 10*2-15%0.10 y g* —
1073.20:|:0.17.

De manera andloga, se pueden recalcular los resultados obtenidos para la fun-
cién de luminosidad Ha basada en imédgenes. Esta vez el método bivariado obtiene
a = —1.31 £0.24, L* = 104270037 y ¢* — 10=3-50£0-38 frente a lo calculado en la sec-
cién 8.2 usando el método V/Viax: @ = —1.1 £ 0.2, L* = 1042:60£0-20 y 4x — 1(~3.3+0.2,

Concluimos, por tanto, que el método presentado en este capitulo funciona satis-
factoriamente, en el sentido de que es capaz de reproducir los resultados obtenidos con
técnicas clasicas de estimacion de funciones de luminosidad.

8.4.3. Resultados en el 6ptico y NIR

Una vez comprobada la eficacia del método bivariado, pasamos a describir los re-
sultados obtenidos en la estimacion de las funciones de luminosidad de la muestra UCM

en los filtros 6pticos e infrarrojos resefiados anteriormente.

La figura 8.4 muestra los resultados obtenidos para las funciones de luminosidad
en las 4 bandas estudiadas: BrJK. Los valores de los pardmetros del ajuste de Schechter
se adjuntan en cada panel y en la tabla 8.2. Compararemos a continuacién estos resulta-
dos con los obtenidos para la poblacién global de galaxias del Universo Local.



CAPITULO 8 287

N—22 —-20 —18 —-22 —-21 —-20 -19
I T T T I T T T -I——_’ T I T I T I /I — r T I
LT _ -
~
L MB 1 Mr p // e 4
.
M| B )
| |
=< | _/ + =
T a = —1.10£0.32 , - L
2 j a 1.18+0.33 o
*
= L =-20.31+0.48 ¥ M"=—21.05£0.47 i £
" log(¢*)= —2.95+0.26 log(¢*)= —3.01£0.27 M
o o o~
o | I a
p= p=
= LM + M T ] R
~ | v =] KN e ~
S h &
(@] (@]
o7t - " o
<+ | | <
| a = —0.9120.25 a = —0.91£0.20 |
*=-22.95+0.36 ; *=—23.85+0.30
log(¢")=—3.01£0.18 i log(¢*)=—3.02+0.15
I 1 1 1 I 1 1 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1

—24 —-22 —-20 —-24 —22 -20

Figura 8.4: Funciones de luminosidad de la muestra UCM en los filtros B de Johnson, r de Gunn, J y K. Los
pardmetros del ajuste de Schechter se detallan en cada panel. Las unidades de ¢* son Mpc™2. A modo de
comparacién se adjuntan las funciones de luminosidad de varias muestras de galaxias representativas de la
poblacién global de galaxias del Universo Local: el 2dFGRS (en azul en los paneles de BJK), el 2MASS (en
verde en los paneles de JK), el LCRS (en magenta en el diagrama de r) y el CS (en rojo en el panel de r).
Véase el texto para mds detalles.

La linea punteada en los paneles de la figura 8.4 correspondientes a las bandas
BJK muestra las funciones de luminosidad de la poblacién global de galaxias del Uni-
verso Local de acuerdo con el 2dF Galaxy Redshift Survey (2dFGRS), exploracién presenta-
da en Maddox et al. (1990) que cuenta con objetos hasta un desplazamiento al rojo de 0.2,
siendo la moda ~ 0.05. La funcién de luminosidad en banda B del 2dFGRS fue presen-
tada por Norberg et al. (2002) y resulta bastante parecida en el codo (M *) y la pendiente
para magnitudes tenues (c) a los resultados obtenidos para la muestra UCM. Sin embar-
g0, las galaxias UCM presentan un valor bastante menor de la normalizacién global (¢*),

es decir, una menor densidad volumétrica (¢{;cn/ P5qrars = 0-19).
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La funcién de luminosidad en la banda r de Gunn para las galaxias UCM se com-
para en el segundo panel de la figura 8.4 con los resultados obtenidos por Lin et al. (1996)
para el Las Campanas Redshift Survey (LCRS), una muestra de galaxias con un desplaza-
miento al rojo medio de 0.1 (linea punto-raya). La linea discontinua muestra los resulta-
dos obtenidos por Geller et al. (1997) para el Century Survey (CS), cuyas galaxias tienen
z < 0.15. Dado que en estos dos casos se us6 un filtro R¢ de Cousins (1978), se corrigie-
ron los valores de M* con un color medio de r — R¢ = 0.36, tal y como calcula Fukugita
et al. (1995). Ademads, en estos dos trabajos la cosmologia utilizada tenfa A = 0, pero no
se corrigié de este efecto debido a los desplazamientos al rojo tan pequefios de nuestra
muestra. De nuevo la funcién de luminosidad de las galaxias con formacion estelar del
Universo Local es bastante parecida a la de la poblacién total, excepto por una menor

densidad global (¢7;ca/#7.crs = 0-11, ¢{cm/Pes = 0.09).

Los resultados para las bandas J y K han sido comparados con los datos para el
2dFGRS, extraidos de Cole et al. (2001) -linea punteada-y las funciones de luminosidad
obtenidas a partir del 2MASS (Jarrett et al. 2000) para el filtro J (Balogh et al. 2001, con
la normalizacién global de Cole et al. 2001) y para el K (Kochanek et al. 2001) —linea
discontinua-. En ambas bandas los resultados obtenidos para el 2dFGRS y el 2MASS son
consistentes con la funcidon de luminosidad de la muestra UCM, salvo la normalizacién

(en J: ¢hom/ Prarcrs = 0-15; en K= ¢pon/ Brapars = 0-25, dhom/ Pamass = 0-24).

Las distribuciones de luminosidad de las galaxias con formacién estelar activa del
Universo Local son muy parecidas a las de la poblacién global de galaxias cercanas. Sin
embargo, la formacién estelar prominente con respecto a galaxias espirales normales
quiescentes que presentan los objetos UCM (Pérez-Gonzélez et al. 2003b) los convierte
en atipicos y poco frecuentes en el Universo mds cercano, derivando esta propiedad en
una menor densidad volumétrica (la diferencia entre los factores de normalizacién ¢*
citados anteriormente).

Destacamos el hecho de que las luminosidades NIR tipicas (M *) de las galaxias
con formacién estelar activa en el Universo Local son més débiles que las de la poblacion
global de galaxias (AM* ~ 0.4 mag). Esto es una consecuencia directa de la menor masa
estelar de nuestras galaxias con respecto a las espirales normales quiescentes (véase el
capitulo 7 de esta memoria), dada la relacion estrecha existente entre la masa estelar y
la luminosidad en las bandas J y K. Los brotes de formacién estelar no contribuyen
significativamente a la masa estelar total de la galaxia (en un ~ 5 % aproximadamente, de
acuerdo con lo descrito en el capitulo 7), pero si lo hacen a la luminosidad 6ptica, hecho
que explica el que las luminosidades tipicas de la muestra UCM son muy parecidas a las
de las muestras de comparacion en el filtro 7 y, sobre todo, en el filtro B.
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Si integramos las funciones de luminosidad de la figura 8.4 podemos obtener las
densidades de luminosidad en cada banda y la relaciéon con la densidad global del Uni-
verso Local. Los resultados obtenidos revelan que los cocientes entre las densidades de
luminosidad de las galaxias con formacién estelar activa y las densidades provenientes
de todas las galaxias del Universo Local son (0.15+0.07,0.12+0.07,0.204+0.09,0.18 £0.05)
en (B,r,J,K). Hay que resefiar que estas fracciones de la densidad de luminosidad total
fueron calculadas de una manera consistente entre si para los filtros BJ K, puesto que se
utilizaron los datos provenientes de una misma exploracién para la poblaciéon global de
galaxias: la del 2dFGRS.

Es, de alguna manera, sorprendente que los cocientes del pdrrafo anterior sean
comparables para las 4 bandas, estando todos en torno al 15 %, valor que también coin-
cide con el porcentaje de galaxias con formacién estelar activa con respecto al nimero
total de galaxias (Zamorano et al. 1996). Ademas, en la figura 8.4 ya observamos que en
todos los casos las funciones de luminosidad de la UCM son practicamente paralelas a
las del conjunto de galaxias locales, es decir, la fraccién del ntimero total de galaxias del
Universo Local que presentan brotes prominentes es independiente de la luminosidad.
Este resultado podria ser debido a un efecto de seleccion compartido tanto por nuestra
exploracién como por las de la poblacién total de galaxias, dado que todas ellas estdn
limitadas por un flujo y un brillo superficial limite.

8.4.4. Funcion de luminosidad en el FIR

El método de calculo de funciones de luminosidad bivariadas puede ser aplicado
a los datos en el FIR de tal manera que somos capaces obtener una nueva estimacién de
la densidad de SFR del Universo Local, basada esta vez en datos menos afectados por la
extinciéon por polvo que la emisiéon Ha.

Hemos obtenido la funcién de luminosidad en el FIR de manera andloga a lo ex-
plicado en las secciones anteriores, para lo cual se han utilizado los datos referentes a
las emisiones en el intervalo 8-1000 ym calculados tal y como se explicé en el capitu-
lo 5 (ecuaciones 5.30, 5.31 y 5.32). La funcién de luminosidad en el FIR se muestra en la
figura 8.5, con el ajuste de Schechter correspondiente.

Gallego (1995) mostré que hay una relacién estrecha entre las luminosidades FIR
y las Hey, que es obviamente necesaria dado que las dos son trazadores de la formacién
estelar. Un ajuste lineal a los datos dados en Gallego (1995) proporciona (ambas lumino-
sidades en erg s 1):
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a = —1.3£0.3
- log(L*)=45.14+£0.40 A
log(¢™)= —3.6+0.5

-3

4

log[¢(# Mpc ™ erg™'s)]

43 44 45 46

log[L(FIR) (erg 5_1)]

Figura 8.5: Funcién de luminosidad de la muestra UCM en el FIR. Los pardmetros del ajuste de Schechter se
muestran en la propia figura. Los puntos huecos se refieren a la funcién de luminosidad Ha calculada en la
seccién 8.2 convertida a luminosidades del FIR por medio de la ecuacién 8.19.

log[L(FIR)] = (15.1 + 2.2) + (0.699 + 0.053) log[L(Ha)] (8.19)

Con este relacion podemos comparar los resultados de la funcién de luminosidad
FIR con los de Ha calculados con fotometria, que determinamos en la seccién 8.2. La
figura 8.5 muestra que ambas funciones de luminosidad son muy parecidas. De igual
manera, podemos calcular la densidad de SFR del Universo Local integrando la funcién
de luminosidad en el FIR y utilizando el factor de conversién a SFR dado en la ecua-
cién 5.33. Los resultados son practicamente idénticos a los obtenidos en el estudio He,
psrr = 0.019 M, afio ! Mpc—? (frente a 0.016 M, afio ! Mpc 2 obtenido con Ha para
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la cosmologia de A # 0), lo que da cuenta de la consistencia de nuestras conclusiones.

8.5. Funcion de masas

8.5.1. Meétodo de cadlculo

El método de estimaciéon de funciones de luminosidad bivariadas fue utilizado
también para calcular la distribuciéon de masas estelares de la muestra UCM, representa-

tiva de las galaxias con formacién estelar del Universo Local.

Como se explico en la introduccién de este capitulo, la distribuciéon de masas de las
galaxias con formacién estelar, la funcién de masas de los brotes y la fraccién de la masa
total en forma de estrellas jévenes (recientemente formadas) son parametros de una alta

importancia cosmoldgica en el tema de la formacién y evolucién de galaxias.

Las primeras estimaciones de las masas estelares de galaxias a partir de datos fo-
tométricos se llevaron a cabo usando razones masa-luminosidad constantes en bandas
anchas, tanto del 6ptico como, preferiblemente, del NIR, cuya luminosidad esta domi-
nada por estrellas poco masivas y mds evolucionadas que la luminosidad en el 6ptico,
dominada por estrellas mds jovenes y calientes. De esta manera, la funciéon de masas
podia ser estimada a partir de la funcién de luminosidad en una banda NIR, por ejemplo

K, multiplicada por la razén masa-luminosidad constante.

Sin embargo, diferencias en la historia evolutiva de una galaxia a otra pueden pro-
vocar un cambio en la razén masa-luminosidad importante, incluso en el NIR (véase, por
ejemplo, Brinchmann & Ellis 2000, Bell & de Jong 2001, Pérez-Gonzélez et al. 2003b, y la
discusion en el capitulo 7 de esta memoria de tesis). Este fendmeno es atin mas marcado
en galaxias poco brillantes y/o con brotes de formacién estelar importantes (Kauffmann
et al. 2002). Ademads, las exploraciones de bisqueda de galaxias tienen limites observa-
cionales en parametros como el flujo o la anchura equivalente de lineas de emisién, pero
no en la masa, lo que implica que no es posible la estimacién de la funcién de masas a

partir de una funcién de luminosidad, y es necesario buscar métodos alternativos.

El problema queda resuelto si se estiman las masas estelares de una manera consis-
tente para cada galaxia por un lado, y por otro se utiliza un método de célculo de funcién
de masas que maneje directamente estos valores de masas. Este es el caso del método
bivariado descrito en este capitulo. Esta técnica es aplicable si suponemos que existe una
funcién definida como la probabilidad de que una exploracién haya detectado una ga-
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laxia con una magnitud My, c y una masa estelar M,, es decir la funcién bivariada en
magnitud absoluta y masa estelar ¢(M ¢, M,). Si, como se hizo en el caso de las lumi-
nosidades, integramos la funcién anterior en la variable M/, ¢, obtendremos la deseada
funcién de masas. Dado que la seleccion se produce en la magnitud My, ¢ no es nece-
sario inventar una masa limite, cuya definicién seria complicada. Este es el proceso que
seguiremos tanto para estimar la funcién de masas estelares totales de la muestra UCM

como la de las masas de los brotes recientes de formacion estelar.

El célculo de las masas estelares de las galaxias de la Exploraciéon UCM se explicé en
detalle en los capitulos 6 y 7. Brevemente, se calcularon masas estelares totales para casi
la totalidad de la muestra (156 objetos) usando una red completa de modelos que inten-
taban reproducir las luminosidades en banda ancha y los flujos Ha de las galaxias UCM.
Teniendo en cuenta las posibles diferencias en historia de la formacién estelar de una
galaxia a otra, y distintos tipos de modelos e ingredientes adicionales como la IMF o la
receta de extincion, se calcularon razones masa-luminosidad en la banda K (M/L k) para
cada galaxia individual y, a partir de éstas y de la magnitud absoluta, masas estelares. De
entre la red de modelos utilizada, en el calculo de las funciones de masas de este capitulo
utilizaremos los resultados de masas estelares y fuerzas de brote (relacién entre la masa
total de la galaxia y la masa del brote de formacion estelar reciente) correspondientes a un
brote instantdneo con una IMF de Salpeter (1955, Mmpin = 0.1 Mg y Mpax = 100 M)
que se produce en una galaxia espiral normal, y cuya luminosidad viene descrita por los
modelos de sintesis evolutiva de Bruzual & Charlot (1999, comunicacién privada) y la
receta de extincién de Charlot & Fall (2000). Para mds detalles, referimos al lector a los
capitulos 6 y 7 de esta memoria de tesis.

8.5.2. Funciones de masas de la muestra UCM

La figura 8.6 muestra la funcién de masas estelares totales (circulos rellenos y linea
continua) y la referente a las masas estelares de los brotes (estrellas rellenas y linea pun-
teada). También hemos calculado la funcién de masas a partir de la funcién de lumi-
nosidad en banda K, descrita en la seccién 8.4.3, multiplicada por una razén masa-
luminosidad constante M/Lg = 0.78, valor medio de las razones utilizadas para la
poblacién subyacente en el modelado de toda la muestra UCM (circulos huecos en la
figura 8.6). Esta dltima estimacién presenta un buen acuerdo con la calculada con el uso
directo de las masas individuales de cada galaxia, salvo en la zona de masas mds pe-
quenias. Es entre las galaxias menos masivas donde existen brotes de formacién estelar
mads intensos e importantes con respecto a la poblacién subyacente (véase el capitulo 7),
lo que provoca grandes variaciones de las razones M /L. Este efecto derivado del uso



Tabla 8.1: Funciones de luminosidad y masa de la muestra UCM. Arriba se muestran los datos para los filtros BrJK. Abajo se detallan las
funciones de luminosidad Ha y FIR, y las funciones de masa estelar total y de los brotes de formacién estelar. Las luminosidades, masas y
funciones de luminosidad estdn en escala logaritmica. Las unidades de ¢ son Mpc ™2, las de las luminosidades erg s™', y las de las masas M.

Mp ¢B M, br M, by Mg PK
-21.6 —4.321 £0.236 —22.5 —4.405+0.306 —24.4 —4.590+0.304 —-25.5 —4.721 4+0.303
—-21.2 —-4.007+0.178 —-22.0 —4.133+0.202 —-24.0 —-4.063+0.204 —-25.0 —4.119+0.182
—20.8 —-3.769+0.142 —-21.5 —3.9944+0.181 —-23.6 —3.961+0.178 —24.5 —3.925+0.151
-20.4 -—-34774+0.115 -21.0 -—-3.426+0.111 -23.2 -3.645+0.135 —-24.0 -3.615+0.118
—20.0 —-3.170+0.140 —-20.5 —3.3214+0.114 —-22.8 —3.479+0.128 —23.5 —3.384 +0.108
—-19.6 —-3.3154+0.119 —-20.0 -—3.080+0.127 —22.4 —3.5064+0.133 —23.0 —3.187+0.133
-19.2 -2.786 +0.159 —-19.5 —-2.840+0.196 —-22.0 -—-3.115+0.137 —-22.5 —3.262+0.145
—-18.8 —-2.8204+0.219 —-19.0 -—-2.882+0.191 -—-21.6 —-3.247+0.146 —-22.0 —3.128+0.225
—-184 —3.1414+0.172 —-185 —4.3424+0.303 —-21.2 —-3.028+0.230 —-21.5 —2.987 +0.185
—18.0 —3.121 £0.268 —20.8 —2.9514+0.202 —-21.0 —-3.026 +0.249

—-20.4 -2.878+0.225 —-20.5 —-3.796 £0.305
—-20.0 —-3.713+0.305 —20.0 —4.377+0.303

L(Ha) Pa L(FIR) PFIR M, M., Murote BMyrore
41.0 —3.567 £+ 0.242 43.5 —3.012 +£0.205 8.8 —2.849 + 0.228 7.0 —3.980 + 0.304
41.3 —-3.352 £0.199 44.0 —-3.253 £0.106 9.2 —2.804 £ 0.211 7.4 —3.335 £0.195
41.6 —2.877 £0.196 44.5 —-3.507 £ 0.097 9.6 —2.981 +0.120 7.8 —3.259 +0.178
41.9 —3.406 £ 0.130 45.0 —-3.985 +£0.110 10.0 —2.926 +0.108 8.2 —2.865 +£0.173
42.2 —3.683 £0.158 45.5 —4.669 +£0.201 104 —3.183+0.104 8.6 —2.588 + 0.166
42.5 —3.717 £ 0.142 10.8 —3.552 +0.118 9.0 —3.108 £+ 0.095
42.8 —4.091 £+ 0.200 11.2 —4.046 £+ 0.180 94 —3.893 +0.164

9.8 —4.029 +£0.178

7
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de una razén masa-luminosidad constante es de tener en cuenta, sobre todo en estudios

a alto z, donde las fuerzas de brote suelen ser altas.
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Figura 8.6: Funciones de masas estelares totales (circulos rellenos y linea continua) y de los brotes (estrellas
rellenas y linea discontinua en rojo) de la muestra UCM. Ambas distribuciones han sido ajustadas a una
parametrizacién de Schechter, cuyos resultados se dan en la propia figura. Los circulos huecos se refieren a
la funcién de masas estelares totales calculada a partir de la funcién de luminosidad en K multiplicada por
una razén masa-luminosidad constante M /L = 0.78. Las masas estdn en unidades solares y ¢* en Mpc 2.

Tal y como han encontrado otros autores (Cole et al. 2001), la funcién de masas cal-
culada en este trabajo puede ser ajustada con fiabilidad a una parametrizaciéon de Schech-
ter. Los resultados del ajuste se dan en la propia figura 8.6. La masa estelar tipica de una
galaxia con formacién estelar activa (M) es aproximadamente la mitad de la masa tipica
de una galaxia del Universo Local (Cole et al. 2001). La pendiente de la zona de las masas

pequenas es practicamente igual que la publicada en este articulo.
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Las funciones de masas de la figura 8.6 pueden ser integradas para obtener la
densidad de masa estelar total de las galaxias con formacién estelar activa del Univer-
so Local [pFL%(z = 0)] y la razén entre la densidad de masa del brote y la densidad
total de estrellas, es decir, la fuerza de brote promediada en volumen de las galaxias
con formacién estelar del Universo Local (b(z = 0)). Los resultados son pFL%(z = 0) =
107832015 A Mpc=3 y b(z = 0) = 107149+0-18 Egte dltimo valor significa que apro-
ximadamente un 3 % de la masa estelar total de una galaxia local con formacién estelar

prominente estd constituida por estrellas mas jévenes que 10 Ma (Pérez-Gonzélez et al.

2003b).

Tabla 8.2: Ajustes de las funciones de luminosidad y masa de la muestra UCM. Las columnas detallan:
(1) Parametros de Schechter y densidades de luminosidad de las funciones de luminosidad y masa
de la muestra UCM obtenidos con el método bivariado. (2) Resultados para los filtros de banda ancha
en el 6ptico y NIR: BrJK. La densidad de luminosidad estd en unidades de la luminosidad de Vega
en cada filtro. (3) Resultados para distintos estimadores de la SFR: Ha en espectro, Ha en imagen y
FIR. La cosmologia para estas tres funciones de luminosidad es Hy = 50 km st Mpc_l, g0 = 0.5. (4)
Resultados para las funciones de masas estelares totales y de los brotes.

Filtros
Parametro B T J K
@) (2)
@ -1.10+0.32 -1.18+0.33 —-091+0.26 —0.91+0.20
M* —20.31 +£0.48 —21.056+£047 —22.954+0.43 —23.85+0.30
log(¢*) -295+0.26 —-3.01+0.27r —-3.01£0.20 —3.02+0.15
log(L/V) 5.19 £ 0.11 5.47 + 0.12 6.15 £ 0.06 6.50 £ 0.05
Parametro Hagpe Haima FIR
1) (3)
e —-1.26+0.19 -1.31+0.20 —-1.30+0.30
log(L*) 42.20 £+ 0.10 42.70 + 0.37 45.14 + 0.40
log(¢*) —3.14+£0.17 -3.50£0.38 —3.60+£0.50
log(L/V) 39.14 £ 0.12 39.27 £0.17 41.65 + 0.15
Parametro MY Mpbrotes
(1) (4)
e —-1.15+0.15 —0.79 +0.12
log(M*) 10.82 £ 0.17 9.24 + 0.09
log(¢*) -3.04+£020 —2.77+0.13
log(M/V) 7.83 +£0.07 6.43 +0.07

También es posible calcular la fraccién del contenido estelar (estrellas y remanen-
tes) total del Universo Local (Fukugita et al. 1998, Cole et al. 2001) en forma de estrellas
mas jovenes que 10 Ma: (0.5 +0.2) %. En este sentido hay que tener en cuenta la seleccion
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de la muestra, formada por galaxias con una EW (Ha) > 20 A (Gallego 1995), por lo que
el valor calculado debe ser considerado como un limite inferior de la fraccion de estrellas

jovenes en el Universo Local.

A modo de resumen se han compilado los resultados de todas las funciones de
luminosidad y masa de la Exploracién UCM en las tablas 8.1 y 8.2.

8.5.3. Comparacién con muestras a z intermedio y alto

Los valores de densidades de masa estelar obtenidos anteriormente pueden ser
comparados con los de la poblacién global de galaxias a varios desplazamientos al rojo.

El valor de pEL¢

(z=10) esun (13 £4) % de la densidad baridnica total en forma de
estrellas y sus remanentes en el Universo Local, tal y como estiman esta tltima cantidad

Fukugita et al. (1998) y Cole et al. (2001).

Estableciendo una comparacién con poblaciones de galaxias a desplazamientos al

ELG

rojo mayores que cero, encontramos que el valor calculado para
*

(z =0) es 1.6 veces
mas pequefio que la densidad de masa estelar comoévil de las galaxias espirales en el
intervalo 0.4 < z < 1, tal y como calculan Brinchmann & Ellis (2000). Estos autores
restringen su estudio a las galaxias con 10.5 > log(M) > 11.6 y argumentan que en
este intervalo se encuentra mds del 80 % del valor total de p.. En nuestro caso es posible
calcular esta fraccién, obteniendo que en dicho intervalo de masas estelares hay ~ 3/5

del valor total de pEL%(z = 0).

A desplazamientos al rojo mds altos existen estimaciones de p. basadas en obser-
vaciones de galaxias en el Hubble Deep Field North (HDF-N), principalmente LBGs (Dic-
kinson et al. 2003). Un ntimero importante de estos objetos presentan formacién estelar
intensa, muy parecida a lo observado para la muestra UCM (véase el capitulo 7), por lo
que es plausible que los célculos de la densidad de masa se refieran mas a p**% que a
p«- Si las galaxias del Hubble Deep Field North (HDF-N) estudiadas por Dickinson et al.
(2003) fueran en su mayoria objetos con formacién estelar prominente, nuestros resulta-
dos apuntarian a un descenso de pE“ desde z ~ 1 hasta z = 0 muy similar al observado
en la densidad de SFR (véase, por ejemplo, Yan et al. 1999, Ferguson et al. 2000). En todo
caso, hay que tomar todos estos resultados con mucho cuidado, sobre todo si conside-
ramos las galaxias a desplazamientos al rojo altos (z ~ 3), puesto que las muestras de
galaxias a estos z estdn comuinmente dominadas por formacién estelar intensa y pue-

den estar sujetas a efectos de seleccién tan o mas importantes como los observados en
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la Exploracién UCM, derivando en una subestimacion del valor total p, y siendo mds

comparables con nuestro valor de pFL¢.

8.6. Sumario y conclusiones

En este capitulo se ha analizado la distribucién de luminosidades en el rango es-
pectral que va desde el 6ptico hasta el infrarrojo lejano de las galaxias de la Exploracién
UCM. Estas funciones de luminosidad se refieren tanto a datos de banda ancha como
a la linea de emisién nebular Ha. En este dltimo caso, se llevd a cabo un recélculo de
la funcién de luminosidad He y la densidad de SFR del Universo Local basado en los
flujos medidos en las imdgenes de banda estrecha presentadas en el capitulo 5 de esta
memoria de tesis. Asimismo se ha calculado la distribucién de masas estelares totales y
de los brotes de la muestra UCM. Todas las funciones de luminosidad y de masa han si-
do estimadas utilizando un método consistente y robusto que tiene en cuenta la seleccién
de la muestra en la zona espectral de la linea Ho.. Los resultados obtenidos son de gran
importancia cosmolégica, ya que las galaxias de la Exploracion UCM tienen una forma-
cién estelar prominente muy parecida a la que presenta una fraccién considerable de las

muestras de galaxias a desplazamientos al rojo intermedios y altos.

Los resultados principales de este capitulo se detallan a continuacion:

W Se ha efectuado un recélculo de la funcién de luminosidad Her y de la densidad
de tasa de formacién estelar del Universo Local a partir de los datos obtenidos
de las imédgenes en banda estrecha presentadas en el capitulo 5. La densidad de

luminosidad He calculada es de 10393492 erg s~ Mpc 3, lo que se traduce en una

densidad de SFR de 0.01615:008 M afio™! Mpc=2 (Hy = 50 kms™!Mpc!, ¢o =

0.5). Estos valores son 0.2dex mayores que los hallados por Gallego et al. (1995)
basdndose en las observaciones espectroscépicas de la muestra UCM.

W/ Las funciones de luminosidad en el Optico y en el infrarrojo cercano de la muestra
UCM son muy parecidas a las de la poblacién global de galaxias del Universo Local.
Sin embargo, la atipicamente intensa formacién estelar que caracteriza las galaxias
de nuestra muestra conlleva una menor densidad volumétrica de éstas en compa-
racién con galaxias normales, o dicho de otra manera, la probabilidad de que una
galaxia local sea detectada por la Exploraciéon UCM (tenga formacién estelar pro-
minente) es de un 10 — 20 %.

W/ Las luminosidades tipicas (M*) de las galaxias UCM en el NIR son ~ 0.4™ mds
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débiles que las calculadas para la poblacién global de galaxias del Universo Local.
En cambio, en los filtros B y r se observan valores muy similares de M* debido a
que el brote de formacion estelar, atin contribuyendo muy poco a la masa estelar

total de la galaxia, si tiene un efecto importante en la luminosidad en el 6ptico.

W La fraccién de la densidad de luminosidad total del Universo Local proveniente de

galaxias con formacion estelar activa es de (0.15+0.07,0.124+0.07,0.20 +0.09,0.18 +
0.05) en (B,r,J,K). Es de resaltar el hecho de que estas fracciones son muy similares
a todas las longitudes de onda y no dependen de la luminosidad, lo que puede ser
debido a efectos de seleccion compartidos por todas las exploraciones de galaxias,
limitadas en todos los casos por flujos y brillos superficiales aparentes.

Y Si asumimos que la funcién de masas estelares totales puede ser ajustada con una

parametrizaciéon de Schechter (1976), se obtiene o« = —1.15+0.15, log(M*) = 10.82+
0.17 Mg y log(¢*) = —3.04 £+ 0.20 Mpc 3. Esto supone una densidad de masa
estelar total integrada de las galaxias locales con formacién estelar prominente de
10783015 pq Mpc_3.

M La fuerza de brote promediada en volumen de las galaxias de la muestra UCM es

b=10"149%0-18 valor que ha sido calculado como el cociente entre la densidad vo-

lumétrica de masa de los brotes entre la densidad de masa estelar total. La densidad
de masa estelar de los brotes con EW (Ha) > 20 A y una edad menor que 10 Ma es
de un (0.5+0.2) % de la densidad de masa estelar total de todas las galaxias locales.

W/ Nuestro resultado acerca de la densidad de masa estelar de las galaxias con forma-

cion estelar activa es un (13 £+ 4) % de la densidad de masa baridnica total en forma

de estrellas y sus remanentes del Universo Local.



CAPITULO

Proyectos futuros

En este capitulo describiremos brevemente las lineas de investigacion mds intere-
santes que cabria abordar a raiz del trabajo y de las conclusiones alcanzadas en esta tesis.

Algunas de ellas ya estdn siendo desarrolladas.

Los dos pilares basicos en los que se basa el presente trabajo de tesis son el estudio
de la poblacion estelar més joven de las galaxias de la Exploracion UCM a través de ima-
gen Ha, y el desarrollo de modelos de sintesis de poblaciones y la consiguiente aplicacién
a los datos multibanda de galaxias con formacion estelar activa como las integrantes de
la muestra UCM.

Relacionados con el primer tema de investigacion mencionado en el parrafo ante-

rior, podemos citar varias lineas de investigacion interesantes:

= Como hemos constatado a lo largo de este memoria de tesis, uno de los pardmetros
claves que es necesario entender para conocer los procesos de formacién estelar en
las galaxias es la extincién por polvo. Seria interesante, por tanto, obtener imdgenes
de banda estrecha en la linea HB que nos ayudardn a evaluar la extinciéon de los
distintos brotes (es decir, la dependencia espacial de la extincién).

299
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= La obtencién de imdgenes en banda estrecha para las galaxias UCM en otras lineas

de emisién no soélo seria interesante para caracterizar la extincién, sino también
para estudiar otras propiedades como la abundancia de metales o la excitacién, en
el caso del uso de lineas como las de [OIT]A3727 o [OIII]AN4959, 5007, o bien para
acceder a zonas de los brotes en los que la extincién es tan alta que la luminosidad
Ha se ve fuertemente atenuada. Este tltimo objetivo podria conseguirse a través
de la obtencién de imdgenes de banda estrecha en lineas de emisién nebular en
longitudes de onda menos afectadas por el polvo, como puede ser el NIR, donde
existen lineas como Paq, Pa8 o Bry.

El avance en el modelado de las galaxias con formacion estelar activa conllevaria

seguir las siguientes lineas de investigacion:

= El método de modelado puede extenderse para abordar la caracterizacién de la po-

blacién estelar de los brotes y de la mds evolucionada simultdneamente. El gran
problema en esta ampliaciéon del método seria que el aumento de los pardmetros
libres a ajustar por los modelos conlleva una multiplicacién de las degeneraciones
de las soluciones, lo que disminuye la fiabilidad de los resultados. La inclusién en
el ajuste de las propiedades de la poblacién subyacente debe estar acomparfiada
de la utilizaciéon de mds informacién observacional en el modelado. Por ejemplo,
se podrian usar las imdgenes Ha presentadas en esta memoria de tesis de la mis-
ma manera que se usé la anchura equivalente de Ha en los capitulos 6 y 7, pero
aprovechando la resolucién espacial para distinguir las zonas donde existe brote y
donde sélo existe la poblacién subyacente. Con ello se ajustarian no sélo los colo-
res integrados de las dos poblaciones sino también los de la poblacién subyacente
Unicamente, y se podria obtener informacién interesante acerca de la activacion y

propagacion de la formacién estelar masiva.

También seria interesante afiadir a los modelos la informacién procedente de otras

zonas del espectro, como por ejemplo:

— la obtencién de magnitudes en longitudes de onda més cortas, como puede ser
en el filtro U o en el UV lejano (en torno a 2000 A), servirfa para caracterizar
de manera mds fiable la poblacién estelar de los brotes y también la extincién.
En este sentido seria interesante incluir modelos de transferencia radiativa que

dieran cuenta de una manera mds precisa del efecto del polvo.
— como se menciond anteriormente, la informacion acerca de otros caracteres
de emisién e incluso de absorcién, como puede ser el break de 4000 A, ayu-

daria a constrefiir las soluciones proporcionadas por los modelos, sobre todo
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si se afladen propiedades observacionales relacionadas con la poblacién este-
lar més evolucionada. En este sentido, seria interesante obtener observaciones
espectroscopicas con una técnica integral que proporcionara caracteristicas es-

pectrales con resolucién espacial.

— finalmente, la inclusién de modelos de transferencia radiativa en los modelos
podria dar lugar al calculo de la emisién en el FIR, por lo que la informa-
cién en estas longitudes de onda también seria muy interesante, con el factor
anadido de que la luminosidad FIR se suele usar como estimador de la SFR,
como vimos en el capitulo 5. De nuevo la resolucion espacial podria ser muy

importante para separar la componente fria del polvo de la caliente.

Por dltimo, comentaré dos de las posibilidades que se abren en la aplicacién de
los modelos desarrollados en esta tesis a muestras de galaxias a desplazamientos al rojo

mayores que Cero:

» La densidad de masa estelar total en galaxias con formacion estelar activa es un
pardmetro de gran impacto cosmoldgico, por lo que seria interesante estimar su
valor para muestras de galaxias mds distantes (preferiblemente seleccionadas de
la misma forma que la muestra UCM), comparandolo con la densidad de masa
estelar de la poblacién global de galaxias, analizando asi la relacién existente entre
las galaxias en formacién y las relajadas.

= Asimismo, la estimacién de la masa estelar de galaxias en un rango amplio de des-
plazamientos al rojo debe servir para comprobar los modelos de formacién y evo-

lucién de estructuras en el Universo.
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CAPITULO

Conclusiones

En esta tesis se han utilizado observaciones en un amplio rango de longitudes de
onda para caracterizar las propiedades principales de las poblaciones estelares en las ga-
laxias con formacién estelar activa de la Exploracién de la Universidad Complutense de
Madrid. Las principales conclusiones alcanzadas en este trabajo se expondran a conti-

nuacién, organizadas por temas.

El estudio en el filtro B de Johnson de la muestra UCM proporciono las siguientes

conclusiones:

V] Una galaxia tipica de la Exploraciéon UCM presenta una magnitud aparente en el
filtro B de 16.1™ y absoluta de —19.4™. El rango de luminosidades de la muestra
se encuentra entre 13 y 18™, —17™ y —22™ en magnitudes absolutas. Los tamafios

son menores que 40 kpc, siendo el didmetro tipico 13 kpc.

W/ Estas luminosidades y tamafios son muy parecidos a los encontrados para otras
muestras de galaxias con formacién estelar prominente, pero resultan menores que
los correspondientes a galaxias espirales de gran disefio, normales y relajadas en
el Universo Local. Sin embargo, el brote de formacion estelar reciente produce un
impulso de la luminosidad en el filtro B en relacién a lo que seria de esperar de
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acuerdo con la masa estelar de los objetos UCM.

Wi Espectroscépicamente se distinguen dos tipos de galaxias: las tipo disco, que mues-
tran propiedades mds cercanas a las de las galaxias normales, con luminosidades y
tamafios mayores y colores 6pticos mds rojos que el otro tipo espectroscépico, las
galaxias HII.

Wi Morfol6gicamente la Exploracion UCM estd dominada por espirales de tipo tardio,
estando clasificados un 65 % del total de objetos como un tipo mds tardio que Sb.
Estos resultados son muy parecidos a los encontrados a partir de los datos en la

banda r de Gunn, si bien se ha logrado clasificar un 15 % mds de galaxias.

¥/ Basandonos en la clasificacién morfoldgica de las galaxias UCM hemos construido
diagramas de diagnéstico a partir de pardmetros de concentraciéon y asimetria, con
el objetivo de facilitar la clasificaciéon morfolégica de galaxias mds distantes.

El anélisis espacial de la emisién Ha de las galaxias de la muestra UCM alcanzé las

siguientes conclusiones:

W Elestudioen imagen Ha de las galaxias con formacion estelar activa debe ser consi-
derado como un complemento necesario a las observaciones espectroscépicas, que
s6lo son capaces de detectar del orden del 30-50 % del flujo total de emisién de una
galaxia con formacién estelar prominente en el Universo Local (< z >= 0.026). Sin
embargo, las correcciones de apertura realizadas sobre los flujos espectroscépicos
proporcionan valores bastante precisos de las luminosidades integradas, de acuer-
do con el estudio en imagen y desde un punto de vista estadistico.

¥ Una galaxia UCM tipica alberga un brote de formacién estelar con un 30 % localiza-
do en las zonas nucleares, extendiéndose también por el disco hasta practicamente

la mitad del tamafio total de la galaxia.

W/ Existe una correlacién entre la SFR y la extincién que se rompe para objetos con
atenuaciones muy grandes (E(B — V) 2 0.9). Este hecho sugiere que en las gala-
xias mds extinguidas una importante fraccion de la formacién estelar puede estar
completamente oculta por nubes de polvo, refiriéndose los decrementos de Balmer
medidos a zonas de una menor extincion (dentro de valores altos).

Y En las galaxias UCM un porcentaje entre el 15% y el 30 % del flujo total He, de
forma independiente del tipo morfoldgico, proviene del gas difuso ionizado.
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W/ Los estimadores de SFR méas comunes usados en el 6ptico y el UV proporcionan
resultados globalmente consistentes entre si, una vez que se tienen en cuenta los
efectos de la extincién, la metalicidad y la excitacién. S6lo para galaxias con una
densidad de polvo suficientemente grande los trazadores 6pticos no detectan toda
la formacién estelar existente, permaneciendo una parte importante de ella oculta
por densas nubes de polvo que si es detectable en longitudes de onda mayores (en
el FIR o el radio).

Se desarrollé una técnica de modelado de poblaciones estelares en galaxias con
formacién estelar prominente, evaluando el efecto en los resultados de la eleccién de
pardmetros iniciales de los modelos (como, por ejemplo, el modo de formacién estelar o

la IMF), y aplicindose a los datos de las galaxias UCM. Las conclusiones son:

W/ Para las galaxias UCM, los mejores modelos corresponden a un brote de formacién
estelar instantdneo, descrito por los modelos de sintesis evolutiva SB99 de Leithe-
rer et al. (1999), con una IMF de Salpeter (1955) y un tratamiento de la extincién
seguin Charlot & Fall (2000), teniendo lugar dicho brote en el seno de una poblacién
subyacente tipica de una galaxia espiral normal. La receta de extinciéon de Calzetti
et al. (2000) funciona mejor para galaxias con brotes muy extinguidos.

W/ Se ha demostrado la necesidad de considerar cada galaxia individualmente a la
hora de estimar de forma robusta razones masa-luminosidad, incluso en el NIR, y
masas estelares totales a partir de ellas, sobre todo en objetos que han sufrido brotes

de formacion estelar recientes.

¥ Una galaxia UCM tipica experiment6 un brote de formacién estelar instantaneo
hace aproximadamente 5 Ma, involucrando cerca de un 5 % de la masa estelar total

de la galaxia.

¥ Una galaxia UCM tipica tiene una masa estelar integrada de ~ 10% Mg, lo que
supone un factor 7-10 menos que la masa de una galaxia L*. El rango de masas
observado va desde objetos tan masivos como una galaxia L* (~ 10'* M) a enanas
de masa inferior a 108 M. Esto supone que la formacién estelar en el Universo
Local estd dominada por galaxias considerablemente menos masivas que un objeto
L*.

VI Las galaxias tipo disco tienen una morfologia de espiral evolucionada y masiva,
mientras que las galaxias tipo HII son, en general, mds pequefias y/o compactas.
Asimismo, las galaxias tipo disco tienen una masa mayor que 10'° M, presentan-
do los objetos HII masas menores y una mayor fraccién de gas (en comparaciéon con
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la masa estelar total). Este gas estd siendo convertido en estrellas con una mayor efi-
ciencia en las galaxias tipo HII que en las tipo disco, resultando en una mayor SFR
especifica en el primer tipo.

V Las galaxias UCM presentan propiedades intermedias entre las espirales normales
quiescentes de gran disefio y galaxias completamente dominadas por la formacién
estelar reciente (como, por ejemplo, las galaxias enanas HII o las galaxias starburst).
Muy interesante es la comparacién de nuestra muestra con poblaciones de galaxias
a z ~ 3 (LBGs), que muestran propiedades de masa estelar y SFR especifica muy
similares a los objetos UCM, lo que indica que estas galaxias distantes ya habrian
formado una gran cantidad de estrellas y la intensidad de la formacién estelar “ac-
tual” no es excesivamente violenta como la de los starbursts locales, sino mds pare-
cida a la de galaxias locales con formacién estelar activa como las de la Exploraciéon
UCM.

Finalmente se ha estudiado la funcién de luminosidad de las galaxias UCM en
varias bandas, obteniéndose los siguientes resultados:

W/ La densidad de tasa de formacion estelar del Universo Local es 1.6 veces mayor que
lo hallado por Gallego et al. (1995).

W/ Las funciones de luminosidad en el 6ptico y en el infrarrojo cercano de la muestra
UCM son muy parecidas a las de la poblacién global de galaxias del Universo Lo-
cal, estimdndose que la probabilidad de que una galaxia local sea detectada por la
Exploracion UCM (es decir, que tenga formacién estelar prominente) es de entre un
10 % y un 20 %.

W/ Las luminosidades tipicas (M*) de las galaxias UCM en el NIR son ~ 0.4™ mds
débiles que las calculadas para la poblacién global de galaxias del Universo Local,
lo que da cuenta de la diferencia en masa estelar total. En cambio, en los filtros B
y 7 se observan valores muy similares de M* debido a que el brote de formacién
estelar, ain contribuyendo muy poco a la masa estelar total de la galaxia, si tiene

un efecto importante en la luminosidad en el 6ptico.

W La fraccién de la densidad de luminosidad total del Universo Local proveniente de
galaxias con formacioén estelar activa es de entre un 12 % y un 20 % en el 6ptico e

infrarrojo cercano.

W/ La densidad de masa estelar total de las galaxias locales con formacién estelar pro-
minente es 107-83%£0-15 A Mpc—3, valor que supone un (13 £ 4) % de la densidad
total de masa bariénica en forma de estrellas y sus remanentes en el Universo Local.



APENDICE

Fichas de las galaxias de la
Exploracion UCM

En las siguientes pdginas presentamos las imagenes en las bandas BrJK y Ho (el
Norte estd arriba y el Este a la izquierda) de las galaxias de la Exploracién de la Univer-
sidad Complutense de Madrid, ademds de los datos maés relevantes de cada objeto, entre
los que se encuentran: el nombre de la galaxia, las coordenadas en J2000, las magnitudes
aparentes y absolutas (corregidas de extincién Galéctica con los mapas de Schlegel et al.

1998) en los filtros BrJK, el didmetro de la isofota de 24.5 mag arcsec 2

en arcosegundos
(primera cifra) y kpc (segunda cifra), la masa estelar en unidades solares, el desplaza-
miento al rojo y la distancia de luminosidad (en Mpc), la luminosidad Ha medida en los
espectros y en las iméagenes (en logaritmo y con unidades erg s 1), la anchura equivalen-
te de Ha medida en los espectros y en las imégenes (en A), la fuerza de brote, la edad
del brote (en afos), la abundancia de oxigeno [12 + log(O/H)] y los tipos morfolégico y
espectroscopico. En cada figura de banda ancha se adjuntan los anillos correspondientes
a una, dos y tres escalas de disco y una escala angular; en la imagen Ha se detalla un

tamafio angular de 3” y un tamafio lineal de 2 kpc.
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Acronimos

AGN active galactic nuclei. Galaxias con un nicleo activo.

BCD blue compact dwarf. Enana compacta azul. Tipo espectroscépico/morfolégico de ga-
laxias caracterizado por un color muy azul y una luminosidad en B maés ténue que
—18+™ (Hy = 75 km s~ Mpc™1).

CAHA Observatorio Hipano-Aleman de Calar Alto, en Almeria, Espafia.

CCD charge couple device. Un CCD es un detector de fotones basado en tecnologia de

semiconductores.
CS Century Survey. Exploracion de galaxias descrita en Geller et al. (1997).

DANS dwarf amorphous nucleated starburst. Tipo espectroscépico presentado en Salzer
et al. (1989D).

DHIIH dwarf hot spot. Tipo espectroscépico de galaxias, en este caso de baja luminosidad,

con propiedades observacionales parecidas a las regiones HII.
DIG gas difuso ionizado. Del inglés Diffuse Ionized Gas, introducido por Reynolds (1990).
ELG emission-line galaxy. Galaxias con lineas de emisién nebular.

EROs extremely red objects. Galaxias presentadas por Yan et al. (2000) que se caracterizan
por tener colores 6pticos e infrarrojo cercano muy rojos (tipicamente R — K > 5.3).

ESO Observatorio Europeo del Sur. Del inglés European Southern Observatory.

FIR far infrared. Infrarrojo lejano, término normalmente referido a longitudes de onda
entre 8 — 1000 pm.

FOCA camara de observacion UV a bordo de un globo. Instrumento de observacién ul-
travioleta descrito en Milliard et al. (1992).
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HDEF-N Hubble Deep Field North. Campo profundo observado por el HST.

HIIH hot spot. Tipo espectroscopico de galaxias con propiedades observacionales pare-
cidas a las regiones HII. Si la luminosidad es L(Ha) < 5 x 107 Ly, se denominan
DHIIH.

HST Hubble Space Telescope. Telescopio espacial Hubble.
IC Index Catalogue. Catalogo de galaxias descrito en Dreyer (1888, 1895, 1908).

IMF initial mass function. Funcién inicial de masas, es decir, la distribucién de masas
de las estrellas formadas en un brote. En este tesis se han considerado distintas
parametrizaciones: la de Salpeter (1955), cuyo acrénimo es SALP, la de Scalo (1986)
0 SCA, y la de Miller & Scalo (1979) o MSCA. En todos los casos se han asumido los
siguientes cortes en masa de la IMF: M5, = 0.1 Mg y My, = 100 M.

IRAF Image Reduction and Analysis Facility. IRAF ha sido distribuido por el National Op-
tical Astronomy Observatories, regidos por la Association of Universities for Research in

Astronomy, Inc. (AURA) en cooperacion con la National Science Foundation de Esta-
dos Unidos.

IRAS Infrared Astronomical Satellite. Satélite de observacion en el infrarrojo (lejano).
ISM interstellar medium. Medio interestelar.
JCMT James Clerk Maxwell Telescope. Telescopio en el Observatorio de Hawaii.

JKT Jacobus Kaptey Telescope. Telescopio en el Observatorio del Roque de los Muchachos,
en La Palma, Espania.

LBG Lyman break galaxies. Galaxias presentadas por primera vez por Steidel et al. (1996,
1999), que son objetos detectados a partir de sus caracteristicas prominentes (bri-
llantes) en el UV, concretamente por el corte de Lyman en torno a 1000 A.

LCRS Las Campanas Redshift Survey. Exploracion de galaxias presentada en Lin et al.
(1996).

NED NASA/IPAC Extragalactic database. NED (Base de datos extragalacticos NASA /IPAC)
estd dirigido por el Jet Propulsion Laboratory de Caltech, bajo contrato con NASA.

NFGS Nearby Field Galaxy Sample. Muestra de galaxias de campo cercanas descrita en
Jansen et al. (2000a,b).

NGC New General Catalogue of Nebulae and Star Clusters. Catdlogo de galaxias descrito en
Dreyer (1888, 1895, 1908).
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NIR near infrared. Infrarrojo cercano, término normalmente referido a longitudes de onda

entre 1 — 3 ym.

NOT Nordic Optical Telescope. Telescopio en el Observatorio del Roque de los Muchachos,

en La Palma, Espania.

NVSS NRAO VLA Sky Survey. Exploraciéon de gran campo en longitudes de onda radio
presentada en Condon et al. (1998).

ORM Observatorio del Roque de los Muchachos, en La Palma, Espafia.

PCA principal component analysis. Andlisis de componentes principales, método estadisti-
co de estudio de soluciones multiples en un espacio multidimensional.

PSF point spread function. Funciéon de imagen puntual, que es la respuesta de un sistema

Optico ante una imagen puntual.
RON ruido de lectura. Del inglés readout noise.

SBN starburst nuclei. Tipo espectroscopico de galaxias con un ntcleo con formacién es-
telar presentado en Balzano (1983).

SBS Second Byurakan Survey. Exploracion de galaxias descrita en Izotov et al. (1991).

SCUBA The Submillimetre Common-User Bolometer Array . Instrumento en longitudes de
onda submilimétricas emplazado en el telescopio JCMT en el Observatorio de Ha-

wail.

SDSS Sloan Digital Sky Survey. Exploracion fotométrica y espectroscépica de todo el cielo
descrita en Stoughton et al. (2002).

SFR tasa de formacion estelar. Del inglés star formation rate.

SWML stepwise maximum likelihood. Método de estimacién de funciones de luminosidad
(Efstathiou et al. 1988, véase también Willmer 1997).

UCM Universidad Complutense de Madrid.

ULIRG ultraluminous infrared galaxies. Galaxias ultraluminosas en el IR lejano (L prr >
10'2 L, de acuerdo con Sanders & Mirabel 1996).

UV ultravioleta.

2dFGRS 2dF Galaxy Redshift Survey. Exploracion de galaxias presentada en Maddox et al.
(1990).



432 Acronimos

2MASS Two Micron All Sky Survey. Exploraciéon de galaxias en el infrarrojo cercano (Ja-
rrett et al. 2000).



