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Resumen

Titulo : Un estudio de inestabilidades en la region circumnuclear de la galaxia NGC

5427E|
Autores : Pena Sudrez, Vladimir Jearim H

Palabras Claves : Galaxias Seyfert 2, Imdgenes HST, Banda V, Banda H, Ondas de
densidad,Inestabilidad Autogravitante, Inestabilidad Hidrodinamica, IRAF.

Descripcidén : Se presentan aspectos morfolégicos y dindamicos de la galaxia NGC 5427
y se comentan las implicaciones fisicas de la estructura de Ondas de densidad que po-
see la regién circumnuclear de la galaxia (0,6 a 1,4 kpc). Se refieren los conceptos de
inestabilidad gravitacional y los tipos de estas inestabilidades, haciendo énfasis en las
variables que afectan la estabilidad de una region interestelar. Se presenta el criterio
del pardmetro de Toomre (Q como un valor de discriminacién de las inestabilidades:
autogravitantes para valores de Q < 1 e hidrodinamicas para valores mayores que 1.
Se discuten algunas relaciones dinamicas para replantear el parametro de Toomre en

términos de cantidades medibles observacionalmente.
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"Facultad de Ciencias, Escuela de Fisica, Nelson Vera Villamizar (Director),
Arturo Plata Gémez (Codirector).



Resumen Vil

Usando métodos fotométricos incorporados en el paquete IRAF se calcula el valor de
la Densidad Superficial de Masa a través de la estimacion del Exceso de Color y la
Extinciéon Visual a partir de imagenes HST en la bandas Visible (V, 593,5 nm ) e In-
frarrojo cercano (H, 1600 nm). Se calcula el pardmetro de Toomre a partir del valor de
Densidad Superficial, encontrandose que la galaxia posee un régimen de inestabilidades
hidrodinamicas. Se discuten las implicaciones de la presencia de este régimen inestable
a la luz del escenario de ondas de densidad de la galaxia. Se sugieren métodos comple-
mentarios para verificar el valor del parametro obtenido en este estudio. Se comentan
las posibles fuentes de error e incertidumbre en que se pudo haber incurrido durante el

desarrollo de la investigacién.



Abstract

Tittle : An study of instabilities in the circumnuclear region of the galaxy NGC 5427E|.
Authors : Pena Suérez, Vladimir Jearim H

Key Words: Seyfert 2 Galaxies, HST Images, V Band, H Band, Density waves, Self-
gravitating Instability, Hydrodynamical Instability, IRAF.

Description: We present morphological and dynamical aspects of the NGC 5427 ga-
laxy, and we comment the physical implications of the density waves structure in cir-
cumnuclear region between 0,6 and 1,4 pc of the galaxy. We show the gravitational
instability concepts and the classification of these instabilities, making an approach in
the critical variables in a instability of interstellar region. We present the Toomreas Pa-
rameter as a limit value of instabilities, self-gravitating, for Q < 1, and hydrodynamic
for Q values over 1. We discuss some dynamical relationships to re-write the original

expression of Toomreas Parameter with measurable quantities by observable way.

Using photometrical methods incorporated in IRAF package we calculate the Surfa-

ceas Mass Density value through the Color excess and Visual Extinction estimate from

ITrabajo de Pregrado
"Facultad de Ciencias, Escuela de Fisica, Nelson Vera Villamizar (Director),
Arturo Plata Gémez (Codirector).



Abstract X

HST images in visible (V) (593,5 nm) and infrared (H) (1600 nm) bands. We obtain
the Toomreas parameter from surface density, found that the galaxy has a hydrodyna-
mic instabilities regime. We discuss the implications of these instable scenes and the
relationship with the density waves of the galaxy. We suggested some complementary
methods for verifying or cleanse the parameteras value obtained in this study. We com-
ment the possible error and uncertainty sources that could has appeared during the

research development.



INTRODUCCION

Los procesos de alimentacion del agujero negro central en una galaxia conforman un
tema que genera muchas inquietudes en astrofisica y que conduce a diferentes ambitos
de estudio de las propiedades dinamicas y morfolégicas de las galaxias de niucleo activo

(AGNs por su sigla en inglés).

Cuando una region galactica presenta unas condiciones de formacién estelar eficiente,
hablamos de las inestabilidades de esa zona de la galaxia. La naturaleza de estas es un
topico que aun ofrece interesantes discusiones; se reconocen dos tipos de inestabilidad:
Auto-gravitante e hidrodinamica. El primero se da a partir de procesos como la forma-
cion estelar, que suceden a través de toda una regién del espacio, sin generarse grandes
tasas de acrecién de materia. La segunda clase tiene que ver con la aparicion de grandes
valores de viscosidad en el medio interestelar, producidos por la presencia de objetos
masivos que muestran una fuerte acrecién y, en este sentido, la dindmica que generan

supera cualquier otro proceso gravitacional local (Binney & Tremaine, 1987)

Ambas estdn discriminadas por una cantidad que relaciona densidad de masa con la
velocidad interna del material que compone la region: el Parametro de Toomre, Q, de
modo que si Q > 1 el escenario de formacién estelar del disco es debido a inestabilidades
hidrodinamicas, si Q < 1 se esta refiriendo un escenario formado por inestabilidades

auto-gravitantes.
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. Qué es lo que “es debido”a uno u otro tipo de inestabilidad? ;Cual es la fiabilidad de
la medida que se puede hacer del parametro de Toomre y la direccion a que nos puede

conducir un resultado al respecto?

Estas preguntas aparecen cuando se observan algunos puntos de vista de este tépico:
por un lado, los estudios tedricos y las simulaciones numéricas ( Collin & Huré, 2001)
senialan que a escalas pequenas (1 pc) de tamano todos los discos son “fuertemente” auto-
gravitantes, y que aspectos como el campo de velocidades del medio interestelar sobre
el disco se ven afectados de diferente forma en los escenarios de inestabilidades que
van a ser estudiados. Sin embargo, en la realidad observacional, a escalas resolubles en
imagenes del Telescopio Espacial Hubble (HST por su sigla en inglés), del orden de 1
kpc, se ha encontrado (Martini & Pogge, 1999) para una muestra de 18 galaxias que
exhiben estructura nuclear espiral valores de Q que son, en algunos casos muy grandes,

del orden de centenas, senalando escenarios de inestabilidad hidrodinamica.

Martini & Pogge en 1999 acentiian la afirmacién del caracter no auto-gravitante ase-
verando que “valores de (Q < 1 implican que los brazos espirales se forman por ines-
tabilidades gravitacionales en discos auto-gravitantes, mientras que valores de Q > 1
corresponden a brazos espirales formados en discos no auto-gravitantes por inestabili-
dades hidrodinamicas” ; Como podemos interpretar la relacion entre los mecanismos de
formacion de la estructura nuclear y el caracter morfolégico y dinamico del disco que

los contiene?

Trataremos de resolver esa pregunta, asi como las anteriormente planteadas a partir
de una exhaustiva mirada de las propiedades de la region circumnuclear de NGC 5427
(Capitulo 1): Propiedades fotométricas y dindmicas, estableciendo los tipos de pobla-
cion estelar al interior de los brazos nucleares y analizando las implicaciones de las
poblaciones presentes en esta region; se revisara la Teoria de Ondas de Densidad, su

contexto tedrico y los resultados notables que senalan la presencia de estas en la region



INTRODUCCION XII

circumnuclear de NGC 5427, de acuerdo con la tesis de Hernandez, 2007.

La Teoria de Ondas de densidad constituye la mejor teoria para explicar la morfologia
de las galaxias, tanto a gran escala como a escala local. El interés de conocer la con-
figuracién de la regién de estudio trae la necesidad de citar esta teoria. Finalmente
se introduciran el concepto y las clases de inestabilidad, asi como la metodologia que

llevara a una forma implementable para calcular el Parametro de Toomre Q.

Adelante, en el capitulo 2, se describiran las herramientas computacionales con que
se realizara el andlisis, y se planteara el procedimiento a seguir durante el estudio de
las imagenes, la légica con que se interpretard la informacion que se extraiga de las
iméagenes y por consiguiente se calculard el valor del Parametro, senalando el tipo de
inestabilidades locales, y como podra interpretarse a gran escala la presencia de uno u

otro regimen inestable en el disco circumnuclear de NGC 5427.

En el tercer capitulo se ofrece una discusion sobre los puntos de vista que han sido
referidos atras, comentando el alcance fenomenologico del valor calculado, complemen-
tando la literatura con los resultados obtenidos del estudio de la galaxia de interés para
finalmente enmarcar le desarrollo del trabajo en un conjunto de perspectivas posibles
para entender la relacién entre la estructura de las regiones circumnucleares y la ac-
tividad nuclear, y poner puntos de referencia en la discusén sobre la relacion entre la

escala y el tipo de inestabilidad que guia la actividad del disco nuclear.

Finalmente, se ofrecen las conclusiones y reflexiones que dejé la realizacién de este
trabajo, y se advierten las perspectivas del desarrollo de estudios similares o comple-

mentarios.



ESTUDIANDO EL NUCLEO DE NGC
5427

Esta galaxia espiral esta clasificada de acuerdo a su morfologia como una de tipo SAc,
segtin el RC2 (de Vaucouleurs, de Vaucouleurs & Corwin, 1976), el valor de su velocidad
de recesién es de 2618 km s~! y con base en este Theureau et al. 1998 obtuvieron
una distancia de 34,9 Mpc para la galaxia, tomando la constante de Hubble Hy =
75km s~ Mpc~!. La inclinacién de NGC 5427 con respecto nuestra linea de visién es

de 31°y el angulo de posicién es de 11,93°segin el RC3 (de Vaucouleurs et al, 1991).

Esta galaxia se encuentra en interaccion con NGC 5426, que estda a una distancia de
2,3 arcmin (23,34 kpc) (Sandage & Bedke, 1994). Este par de galaxias fue catalogado
por Vorontsov-Velyaminov (1959), y después incluido como objeto 271 en el atlas de
Arp (1966). En el cuadro superior de la figura [l se pueden ver los dos leves puentes
de interaccién entre las dos galaxias. Debido a que los campos de velocidad no mues-
tran una fuerte perturbacién se cree que este sistema tiene poco tiempo de interaccion

(Fuentes-Carrera et al, 2004).

La galaxia NGC 5427 es considerada como una de ntcleo pequeno (Eskridge et al.

2002). Posee dos brazos espirales Grand-design en los cuales se ha verificado presencia
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Figura 1.1: Imagenes a diferente escala de NGC 5427.
En la imagen superior se observa NGC 5427 con su galaxia companera NGC 5426; la
imagen del medio es NGC 5427 en toda su extension; y la imagen inferior es la region
circumnuclear de NGC 5427.
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de extensas zonas de formacién estelar (Gonzalez & Perez, 1992) debido a la gran
cantidad de cantidad de regiones HIIH presentes. En la curva de rotacion de la galaxia
(Alfaro et al. 2001) se encontraron oscilaciones que son coherentes con la existencia de
los brazos espirales, fue propuesto entonces que el origen de estos brazos tuvo lugar en
la interaccién de una onda de densidad espiral con un disco denso de gas (Martos &

Cox, 1998).

El ntcleo de NGC 5427 es Seyfert IIH y en el estudio de las abundantes regiones de
formacién estelar HII en la region central (Colina et al, 1997), se hallé un anillo circum-
nuclear en el filtro ultravioleta de 1 kpc de radio que coincide con el anillo de regiones

HII encontrado en otros estudios (Gonzalez & Perez, 1993; Alfaro et al. 2001).

Algunas caracteristicas de las galaxias tipo Seyfert II a la luz del Modelo UniﬁcadoH
son: tales galaxias presentan unicamente Region de Lineas Angostas (NLR por su sigla
en inglés), se manifiestan como fuentes débiles de Rayos X. Son menos luminosas que

las galaxias Sy IL.

La distribucién de energia correspondiente al continuo no asociada a estrellas no es
muy regular, por lo cual no es muy definido el fondo estelar a longitudes de onda
del visible e IR cercano (Blandford et al, 1990). Adicionalmente se observan débiles
emisiones de UV. Conviene recordar la particularidad del Modelo Unificado: Seyfert I

no es necesariamente un anténimo de Seyfert II en astrofisica. Al estar realizando esta

'El HIT (Hidrogeno Ionizado) es buen trazador de las zonas de formacién estelar (Kennicut, 1989).

2Las Seyfert II son galaxias espirales con niicleos puntuales muy brillantes. Presentan espectros en
el éptico caracterizados por la presencia de lineas de emision estrechas

3El Modelo Unificado de AGN es la propuesta conceptual que se acepta actualmente para el estudio
de la actividad nuclear de las galaxias que exhiben este tipo de ntcleo, con base en la identificacién
de patrones comunes entre los diferentes tipos de actividad nuclear, y de relaciones entre propiedades
espectrales en apariencia disimiles o incompatibles (Blandford et al, 1990)

4Este tipo de nicleos posee, ademés de NLR, una regién de lineas anchas, BLR, por su sigla en
inglés
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investigacion sobre la galaxia NGC 5427 con imagenes que vienen a escalas resolubles
por el Telescopio Espacial Hubble (HST por su sigla en inglés), podria decirse que
tales aspectos espectrales no son tema de nuestro trabajo; la NLR se hace evidente a
escalas de 100 pec, y la BLR a escala de 1 pc. Sin embargo, ;Cémo son los regimenes
de inestabilidad en la microescala, de manera que componen un todo que tiene un

comportamiento inestable en especifico a nivel global?

Como se habia anunciado, se busca una respuesta a preguntas como estas. Habiendo
enunciado esta “ficha técnica’se debe enrumbar a otro aspecto conocido, cual es la
caracterizacion de la Region circumnuclear, que va aproximadamente desde los 0,6 a los
1,4 kpc a nivel estructural, hacer un acercamiento a la explicacion de la estructura que

esta region muestra. Tratar de hacerlo nos conduce a la Teoria de Ondas de Densidad.

1.1 ONDAS DE DENSIDAD EN NGC 5427

Con el animo de esclarecer como sucede la formacién de los brazos de las galaxias
espirales, y cémo se da su posterior evolucién, Lin & Shu, en 1964 propusieron que
la forma espiral de las galaxias es producto de la modificaciéon de las érbitas de las
estrellas, a las cuales asignaron una caracteristica de perturbaciones ondulatorias, ondas
de densidad en las cuales las posiciones espaciales de las érbitas provocan maximos de
densidad que son los brazos espirales. Las estrellas en el disco galactico tienen érbitas
aproximadamente circulares que pueden ser desviadas por factores de la dinamica a gran
escala del disco, tal distorsion se dara alrededor del centro orbital, dando un movimiento
epiciclico. Asi, en una galaxia que gira con una velocidad angular wp el movimiento de
una estrella estard descrito por dos pardametros: la frecuencia epiciclica k(r) que es
la frecuencia relativa de rotacién de la estrella con respecto al centro galdctico en el
sistema de referencia del patrén espiral (Herndndez, 2007) y w la velocidad angular de

la estrella con respecto al centro galactico, es decir que
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w—wp = K(r) (1.1)

La teoria indica que habra una resonancia cuando las frecuencias w y wp presenten
una diferencia de fase entera. Para una galaxia espiral de dos brazos se establecen
tres resonancias principales: Resonancias Interna y Externa de Lindblad (RIL y REL,
respectivamente) y la Resonancia de Corrotacién RC en el caso en que () sea cero . En
tales resonancias, la frecuencia epiciclica esta sincronizada con el movimiento relativo
del patréon espiral. La ecuacion anterior puede escribirse, de acuerdo a Lin & Shu,
1964, teniendo en cuenta que el nimero entero del que se habla es el nimero de brazos

espirales de la galaxia, en la forma

w—wp=+t—= (1.2)

siendo la RIL la solucién negativa de la ecuacion, y la REL la de valor positivo, con m

= 2. La RC aparecera cuando la diferencia de frecuencias sea nula.

Este trabajo pretende adentrarse en un aspecto de estudio de la galaxia NGC 5427
que fue estudiada por Hernandez, 2007 a partir de la Teoria de ondas de densidad
(brevemente esbozada atrés) y del tratamiento de imagenes de la galaxia en bandas V y
H, utilizando los métodos de Transformada de Fourier Unidimensional y Bidimensional
(TFU y TFB) que introdujeran Puerari & Dottori en 1997. Las imégened] han sido
tomadas, en el visible, por la camara WFPCQH en la banda F606W (denominada banda
V en lo sucesivo) (Baggett, S., et al. 2002) y en infrarrojo por la cAmara NICMOS], a

5Estas imagenes, asi como las andlogas de NGC 1530 fueron las estudiadas en el trabajo referido.
SWide Field Planetary Camera, por su sigla en inglés
"Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer, por su sigla en inglés
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Figura 1.2: Iméagenes reducidas de NGC 5427
Banda V' (a) y banda H (b).

través de la banda F160W (denominada banda H en lo sucesivo) (Dickinson, M., et al.

2002). Sus propiedades son expuestas en la siguiente tabla .

Filtro Ancho de banda [nm] | Longitud central [nm] | Resolucién [225]
F6061W (V) 200 593, 5 0,046
F160W (H) 202 1600 0,075

Tabla 1.1: Datos fotométricos de las imagenes de NGC 5427

En el trabajo desarrollado sobre la estructura circumnuclear ( 0,63 a 1,39 kpc ) de NGC
5427, Hernandez logré determinar, usando la Transformada de Fourier Bidimensional
TFB en imégenes en bandas V y H (Ver figura [[2) verificar que la galaxia tenfa un
modo dominante de dos brazos, y que la distribucién de densidad radial cumplia con
la distribucién cronolégica de luminosidades respecto al radio: En la banda V la com-
ponente de luminosidad decae a medida que nos alejamos del nicleo, y en la banda H

la componente aumenta a medida que crece el radio.
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Figura 1.3: Diagrama (w) vs Radio
Calculado a partir de curva de rotacion de NGC 5427(Alfaro et al. 2001).

Con esto se verific la distribucion de poblacion estelar del disco: Mayor poblaciéon jo-
ven en radios cercanos al nticleo y una distribucién mas acentuada de estrellas viejas
al final del disco. Al determinar la RC de la galaxia, usando TFU, se encontré que el
punto de resonancia de corrotacion se ubicaba a 1,07 kpc del ntcleo, valor de distan-
cia que coincidia con las distribuciones de luminosidad referidas. A partir de este se
encontro la velocidad del patrén perturbador, y los valores de RIL y REL como 0,1 y
2.3 kpc, respectivamente, que son ilustrados en la figura , que presenta las curvas
de frecuencia vs. Radio de NGC 5427. La coincidencia de la RC con las distribucio-
nes de densidad radial, entre otros hechos notables, apoyd la conclusién final sobre la

estructura de espiral nuclear en la galaxia.

Dado que la estructura morfolégica de la region circumnuclear de la galaxia depende

fuertemente de la distribucién de poblacién estelar, es necesario entender cémo ha
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sucedido esta distribucién. La aparicion de diferentes edades de las estrellas tiene que
ver especificamente con el efecto de un potencial gravitacional, asi como los movimientos
que tengan las estrellas en una region particular, cayendo algunas de ellas hacia el centro
o promoviendo la formacién de nuevas en regiones de la galaxia bien determinadas
tedricamente. Nos trasladaremos entonces a las consideraciones preliminares sobre como

sucede esta compensacion de efectos dinamicos y gravitacionales.

1.2 INESTABILIDADES EN EL DISCO GALACTICO

Todo sistema de particulas que evoluciona debido a efectos gravitacionales esta sujeto
a la apariciéon de inestabilidades, con base en la correlacién entre parametros como
la tasa de formacién estelar por unidad de area y la densidad del gas (Elmegreen et
al, 1998). Estas implican modificaciones de densidad de materia, las consecuentes de
campo gravitacional local y més adelante los efectos relacionados con mecanismos de

emisién o absorcién de energia (Binney & Tremaine, 1987).

Una nube de particulas de masa total M, en la cual se discrimina una masa m de
hidrégeno, que se encuentra a una temperatura T y que puede limitarse a un radio
r se hace gravitacionalmente inestable (Elmegreen et al, 1998) si la energia potencial

gravitacional del ensamble supera la energia cinética promedio, esto es

GMm

r

> kT (1.3)

Para regiones del disco galactico, en las cuales aparece el interés de estudiar la actividad
del Medio Interestelar MI, este es el punto de partida para definir las Inestabilidades
de Jeans a través del concepto de la Masa de Jeans M, en términos de la densidad

volumétrica de la region esférica aludida en ( 1), y de la Longitud de Jeans L;, que
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viene dada por

kT

Ly~ —
/ Gmp

(1.4)
las cuales son un buen parametro de referencia para regiones donde la formacion estelar
no es tan significativa. En las regiones del disco galactico y del disco nuclear en las que
la formacién estelar no es despreciable, es conveniente tener en cuenta una medida de la
densidad superficial de masa; ciertamente podemos evaluar densidades superficiales con
los detectores y a partir de ellas inferir caracteristicas volumétricas (Martini & Pogge,
1999).

La densidad superficial de masa es definida como la razén entre la masa y el cuadrado
del radio r de la regién. Igualmente, la energia cinética que es posible verificar en tales
regiones, es relativa a la dispersion de velocidades del gas, del polvo y de las estrellas

que se mueven en el disco.

Para el estudio de inestabilidades a gran escala en discos rotantes, conviene mas un
parametro de estabilidad que relacione la rotacion diferencial dentro de la galaxia con
la densidad superficial, y que sea andlogo a la Longitud de Jeans. Es éste el Parametro

de Toomre Q, dado por

K S

@= ™ G (15)

donde k = k(r) es la denominada Frecuencia epiciclica, s la velocidad del soni-
do local y G la constante gravitacional. Este es el valor frontera que pondera la

estabilidad del disco galactico frente a la dindmica interna de la galaxia (Toomre, 1964).

Se veia en la seccién anterior como la morfologia de la regién circumnuclear se explicaba
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desde la Teoria de Ondas de densidad y como ésta podia postularse para explicar la
actividad nuclear. Para la escala de 1 kpc se tiene fundamentalmente la actividad del
gas molecular, y la de las regiones de formacién estelar. La distribucién del campo
gravitacional de la galaxia en éstas dependera de qué tan eficientes sean los efectos de
marea del gas interestelar en conjunto, o el efecto de acrecion de la fuente de campo

gravitacional interna.

Cuando predomina la actividad del conjunto se habla de sistemas autogravitantes, y
particularmente, si se piensa en las galaxias como distribuciones azimutales, se dice que
el disco que sustenta la inercia rotacional de la galaxia es debido a inestabilidades au-
togravitantes. Autores como Blandford et al, 1990 y Shlosman, 1989 senalan algunos
de los efectos que conforman un escenario autogravitante, los cuales estan asociados a la
actividad estelar. Cuando la actividad de la region es dinamizada principalmente por la
fuente central, los procesos de acrecién estan asociados a inestabilidades hidrodinami-
cas. El criterio que determina uno u otro régimen de inestabilidades es el parametro de

Toomre.

Se tendran inestabilidades hidrodinamicas en discos no autogravitantes para
Q > 1. Para Q = 1 se tendra el caso de un disco infinitamente delgado y para Q < 1
el escenario serd dominado por inestabilidades gravitacionales en un disco auto-

gravitante ( Blandford, 1990 ).

Obsérvese que el parametro de Toomre depende de cantidades que muestran dependen-
cia radial ( Elmegreen et al, 1998). Por un lado la velocidad del sonido dependera del gas
presente y de la densidad, la cual varia con el radio, al igual que la Frecuencia epicicli-
ca. La dependencia mas notable que muestra QQ es respecto a la densidad superficial.
Se deberfa buscar un camino para estudiar pardmetros como los mencionados (que no

son medibles directamente) a partir de imagenes de la galaxia, evaluando cantidades
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mensurables sobre éstas. Martini & Pogge (1999) calcularon el pardmetro para las 18
galaxias, como se dijo en la introduccion, y encontraron valores muy dispersos de Q a

partir del analisis de Mapas de Colortl que sera expuesto en detalle mas adelante.

Nuestro objetivo inicial serda implementar la metodologia usada por estos autores para

calcular el parametro de Toomre.

A partir de imagenes tomadas del HST, y siguiendo una rutina de andlisis fotométricos
que empiezan por la reduccion y limpieza de imagenes de la galaxia, como se detallara en
el siguiente capitulo, se llega a la determinacién del Exceso de Color E(V — H) que

viene dado por

E(V — H) = (V — H)brazo - (V - H)interbrazo (16)

en el cual (V — H)praz0 es el valor de la intensidad en el mapa de color sobre el brazo

y (V= H)interbrazo €s €l de la regién interbrazo.

Este Exceso de Color aparece por una razén interesante: Debido a las diferencias evo-
lutivas que hay entre poblaciones estelares en uno y otro filtro, como se explicaba en la
seccion anterior, el exceso de color mide si hay una mayor influencia de poblaciones este-
lares jovenes y de la formacion estelar reciente, o si los mecanismos de formacin estelar
estdan descompensados respecto al efecto de inercia de la rotacién galactica. También

identificar en qué region se da en forma predominante alguno de estos comportamientos

(Martini & Pogge, 1999).

Este procedimiento permite hacer un célculo de la Extinciéon visual Ay, la cual nos

8Un mapa de color es realmente la imagen de un objeto en un filtro espectral especifico



ESTUDIANDO EL NUCLEO DE NGC 5427 12

da la suma de la absorcion y la dispersion de la luz por causa del medio a través del
cual sucede su propagacion. La opacidad y, del medio interestelar genera efectos
como el enrojecimiento de la luz y pueden tenerse interpretaciones distorsionadas que
deben ser re-evaluadas teniendo en cuenta la densidad del niimero de particulas que
producen tal efecto y su tamano (Mathis, 1990). Cada linea de vista tiene per se una
Ley de Extincidn, y serd posible establecer que para cualquier longitud de onda A se

cumplird que

E(V —)\) = Ay — A, (1.7)

Disponiendo de la informacién correspondiente, reportada por la literatura, la ecuacién
[ permitira determinar un valor de referencia del exceso E(V — H). De otra parte, el
planteo de una Curva de extincién a la Mathis, 1990 remite a la necesidad de resolver
una ecuacion empirica que depende de la longitud de onda, y de la constante denomina-
da Ry, la Razén de Extincién, obtenida de comparaciones también empiricas entre
los excesos en diferentes bandas espectrales. El valor de Ry es 3,1, y se podra decir que

si Ay es la Extincién en cualquier longitud de onda, uno tendra

<ﬁ—;> :a(x)+? (1.8)

donde los coeficientes variables a(x), b(z) son parametros tabulados (Cardelli, J. et al,
1989), para cada valor de x, siendo ésta el inverso de la longitud de onda para la que

se quiere estimar la extincién A,. Para un filtro infrarrojo se tendra

9Es la probabilidad de absorcién de fotones de frecuencia v por unidad de masa por unidad de
tiempo
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- = B
Filtro x [pm™ | a(x) b(x) |ax)+ g,

F160W (H) 0,63 0,2693 | —0,2473 0,190

Tabla 1.2: Curva extincion de Cardelli, Clayton & Mathis para un filtro H

Resultando, de la ecuacién [LH, usando el dato de la ultima columna de la tabla[L2 una

relacion explicita entre las extinciones que nos interesan

Ay = 0,194, (1.9)

Se ha encontrado que la densidad de particulas que enrojecen, multiplicada con la
Extincion visual y con la seccion eficaz de grano es proporcional a la densidad promedio
de hidrégeno de la regién (Bohlin, Savage & Drake, 1978), siendo ésta una medida
indirecta de la densidad de la region de estudio, que para el caso del disco galactico

sera una densidad superficial, dada como

¥ = 15Ay [Mg pc? (1.10)

donde M, es la unidad de masa solar.

La determinacién directa de la velocidad del sonido representa una dificultad técnica,
como lo anotan Elmegreen, et al. 1998. En ese trabajo, en el cual los autores calculan
Q para la galaxia NGC 2207, se postula que la velocidad del sonido s en el medio es

equivalente a la dispersion rms de la velocidad del gas a.

La dispersién de velocidad aparece en una regién de una galaxia como resultado de la
superposicion de dos efectos dinamicos: Por un lado la tendencia al colapso central, que

es regida por la Maquina central de la galaxia, siendo ésta la denominada rotacion
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diferencial que es particular para cada punto en funcién del radio. De otra parte,
el efecto localizado de los procesos de autogravedad en las nubes moleculares de una
region especifica hace que haya un efecto inercial que modifica la rotacion diferencial

(Binney & Tremaine, 1987).

Aunque no hay un método de céalculo de la dispersién, se propone una interpolacién
razonable, basada en observaciones previas de zonas nucleares de galaxias denominada

Modelo de Transferencia Radiativa (Block, Elmegreen & Wainscoat, 1996).

Estudiando perfiles de intensidad en bandas V' e I en un modelo de galaxia prototipo
con caracteristicas radiativas como perfiles radialmente exponenciales con las mismas
escalas de longitud para estrellas, gas y polvo; perfiles axiales gaussianos con la misma
altura de escala h (h=100 pc) para el gas y el polvo y diferente altura para las estrellas,

concluyen, con buena aproximacién que a es del orden de 10 km/ .

Sera valido, ademds afirmar que la escala de altura del disco h de la galaxia tendra un
valor maximo comparable en magnitud con el ancho de los brazos. Esta inferencia es
apoyada grosso modo por los modelos de distribuciéon de luminosidad estandares, de
modo que haciendo un algoritmo de barrido para calcular el ancho de los brazos sobre

las imégenes V' y H es posible hallar un valor promedio de h.

Haciendo las sustituciones convenientes de acuerdo con Elmegreen et al, 1998, es posible

reescribir la ecuacion ([CH) que da el Pardmetro Q de la forma

0Este valor serd el asumido para nuestro desarrollo, en concordancia con Martini & Pogge, 1999.
Ellos asumen que este valor es un minimo razonable para ponderar este parametro
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Q—15><104( ¢ )2 > NERN (1.11)
- 10 km st 1 M, pc2 1 pe '

con h escrito en la forma h= & y k = 2 Q, y la conversién de la constante gravitacional a
unidades astronémicas. El modelo asimila el movimiento del disco nuclear a la rotacion

de un sélido rigido ( Martini & Pogge, 1999).

Estos autores reconocen que las estimaciones que se pueden hacer con este método
tienen una discutible precisién, dadas las limitaciones técnicas que hay para capturar
iméagenes de alta resolucién que den mapas de color detallados y las generosas supo-
siciones que trae implicadas el Modelo de Transferencia Radiativa en cuanto al valor
asumido de la dispersion de la velocidad del gas a. Por lo tanto, convendra emprender,
como paso siguiente a la obtencion del valor de ) la discusién sobre la validez y el
significado del valor del parametro que sea hallado; ademas de estos atenuantes no es
muy claro el sentido fenomenoldgico de Q) en el disco nuclear, toda vez que ésta es una

regién que abarca 1 kpc de complejas realidades que cambian con la escala.

Recordando la inquietud de partida sobre los mecanismos de alimentaciéon de la Maquina
Centra de la galaxia y cémo la Teoria de Ondas de Densidad podia apoyar el estudio
de estos, deberia tenerse en cuenta lo siguiente: La estructura de espirales nucleares
que mejor se postula para favorecer la alimentacion del AGN estd en el orden de escala
referido; permite la transferencia de masa y de momentum desde el entorno hacia un
lugar de acrecién que se ubica en una distancia del orden de ppc (! ), sumergida entre
la densa componente que produce lineas espectrales anchas y la zona de aparicion de
grandes campos magnéticos y radiaciones Sincrotrén y Compton inversa, entre otras

“curiosidades” (Blandford, 1990).

M Asf se designa al Agujero negro central de las galaxias de Niicleo activo en el argot de la Astrofisica.
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Binney & Tremaine (1987) comentan del cardcter local de la o las inestabilidades im-
plicadas en la actividad del disco galdctico o del disco nuclear. Martini & Pogge (1999)
encuentran que en la mayoria de galaxias con estructura nuclear que se encontraban
en el estudio que realizaron se verifican escenarios de inestabilidad no-autogravitante
en el nucleo. De otra parte, existe una regiéon autogravitante (Huré, 2000) en los dis-
cos de AGNs que puede alcanzar un tamano del orden de décimas de kpc. Existe una
region del disco galactico para la cual esto es valido; esa sera la region autogravitante.
Otra region del disco sera la mas interna, dominada plenamente por la Maquina Cen-
tral, no-autogravitante, en la cual se presentan las grandes emisiones y las complejas

circunstancias que se aludieron en parrafos anteriores (Blandford et al, 1990).

Una forma poderosa de tratar de evaluar condiciones fisicas para establecer éstas cir-
cunstancias en la galaxia de estudio es hacer modelos computacionales (ver Ann &
Lee, 2004). En este trabajo, como una primera exploracién del tema, no se haran si-
mulaciones del medio que se encuentra a pequenas escalas; presentaremos los puntos
de vista que son reconocidos en el contexto de la discusién e intentaremos hacer un
analisis heuristico a partir de analisis fotométricos, como se ha sugerido, con base en lo
que tenemos: una galaxia con estructura nuclear dominada por ondas de densidad, cuyo
valor de Q que se evaluara en la regién que se ha especificado. Seguramente persistira la

certidumbre de saber que hay mucho méas que decir y hacer al respecto.



OBTENCION DEL PARAMETRO DE
TOOMRE

Se tiene en este momento allanado el camino, al menos teéricamente, para plantear el
método de obtencion del Parametro de Toomre. Recuérdese que veniamos de una ecua-
cién muy simple pero criptica ( [[H) y pasamos a expresarla en términos de cantidades
relacionadas con las caracteristicas fotométricas tales como el Exceso de Color, el ancho

de los brazos, entre otras (Ecuacion [LTTI).

Entonces, en esta parte del trabajo se expondrd como se evalian tales cantidades me-
diante herramientas computacionales apropiadas. Légicamente, sera necesario describir
las bondades del ambiente en que se pueden estudiar las imagenes obtenidas del HST.

A este fin se dirige la primera seccién de este capitulo.
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2.1 EL PAQUETE IRAF Y LAS IMAGENES HST

El paquete de software IRAFH fue creado hacia mediados de los anos 80’s por el NOA&
para el estudio de las imagenes astronémicas de que se disponia en la época. Una de sus
grandes virtudes en este momento es que soporta los formatos en que vienen dispuestas
las imagenes del HST. IRAF, si bien no es lenguaje de programacion, es un conjunto
de tareas que facilmente acoge nuevas tareas desarrolladas por astrénomos que quieren
favorecer el desarrollo de trabajos de andlisis de espectros en diferentes frecuencias,
fotométricos, incluso no relacionados en especifico con la Astronomia. Originalmente
IRAF se ha desempenado en LINUX, pero recientemente se han dispuesto versiones

adaptables del paquete para Microsoft.

La interfaz de IRAF, aunque poco visual tiene la gran ventaja de hacerlo liviano, muy
portable. Su instalacion es libre a través de la red, y la mayoria de tareas del paquete
de hecho son independientes del mismo, dependientes exclusivamente de propdsitos o
proyectos particulares. Tal es el caso de la tarea STSDA%, que fuera desarrollada hacia
la época en que el HST ofrecié sus primeros resultados. Esta tarea dispone de todos los

elementos software para preparar y estudiar imagenes provenientes de la base de datos

de HST.

Las iméagenes de las que se estda hablando realmente son ficheros que contienen infor-
macion en cuentas de fotones que pueden venir en distintos rangos del espectro, y la
principal ventaja de esta forma de almacenamiento es, por una lado la portabilidad de

los archivos, y de otro, la disponibilidad de las cabeceras de imagen, cadenas de datos

Tmage Reduction and Analysis Facility
2National Optical Astronomical Observatory. Tucson, Az.
3Sciences Telescope...
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legibles en ASCI]H que pueden guardar informacion sobre el dato en si, su origen, la
fecha de creacién del archivo de datos y la informacion que se considere importante para
identificar apropiadamente lo que albergue el fichero. Estas cabeceras son la “cédula
"de la imagen o del conjunto de imagenes que lo compone. Este formato se denomina

“fitsl 7y es el formato mas utilizado en el mundo de la Astronomia.

Las iméagenes que se usan en este trabajo, como se ha mencionado, provienen de dos
camaras que tiene el HST y que toman distintos rangos de longitud de onda, las bandas
llamadas V y H, dadas por la WFPC£ y la NICMO%, las cuales son dispositivos
acondicionados para el HST que difieren en varios aspectos. Por un lado, WFPC2
detecta longitudes de onda en el rango de los 120 y los 1100 nm y fue disenada para
detectar campo profundo. La NICMOS recoge imégenes en el rango de 0,8 a 2,5 pym y se
compone realmente de tres camaras distintas, NIC1, NIC2 y NIC3. Estas tres camaras
representan tres filtros distintos de banda ancha, media y angosta dentro del rango

referido (Baggett, S., et al. 2002).

Importa mucho hacer estas minimas descripciones por una razon: Debido a las espe-
cificaciones de filtrado y a las condiciones de funcionamiento de estos dispositivos las
imagenes tienen prescrito un valor de correccién en intensidad, una calibracién fo-
tométrica que se ha adecuado teniendo en cuenta que cada filtro estd compuesto de
un sistema sensor distinto y un funcionamiento diferente. Los CCD de las cdmaras tie-
nen una eficiencia cudntica distinta, que es dependiente de la temperatura, de modo
que podrian aparecer distorsiones en la cantidad de cuentas de fotones que portan los

archivos de imagen . fits (Baggett, S., et al. 2002).

4American Standard Code for Information Interchange
5Flexible Image Transport System

5Wide Field and Planetary Camera 2

"Near Infrarred Camera and Multi-Object Spectra
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Se vera entonces la necesidad de hacer varias calibraciones de la intensidad de energia
que puede percibirse en las imagenes, y por otro lado, convertir las cuentas de fotones
que componen la imagen .fits a unidades de magnitud estandares. Esto compone el
paquete de tareas asociadas a la fotometria de que dispone IRAF. En lo que sigue, se
describira brevemente la rutina de trabajo que se desarrolld con las imégenes disponi-

bles, desde su limpieza hasta el analisis fotométrico respectivo.

2.2 LIMPIEZA DE IMAGENES Y FOTOMETRIA EN
IRAF

2.2.1. Preparacion de las imagenes

Las imagenes provistas por HST no son, ni mucho menos, imagénes depuradas. Es ne-
cesario, inicialmente, eliminar una cantidad de ruidos, venidos precisamente de la sensi-
bilidad a la radiacién césmica que tienen las caAmaras del Telescopio. Al ser imagenes en
formato . fits serd necesario usar un visor particular denominado ds9 SAO Imagef],
compatible con IRAF, que permite manipular estos archivos directamente (Pullen, C.,

2003).

La limpieza es, en si, una selecciéon arbitraria de las intensidades menores apreciadas en
la imagen para tomar un valor referencia y normalizar los puntos ruidosos que puedan
distorsionar el fondo de la misma, que puedan dar, eventualmente, una estadistica poco

fiable de la distribucién de energia de las regiones de interés del objeto.

En este estudio, el destino principal de las miradas es el centro de la galaxia. En razén

a ello, se necesita centrar la imagen. Una vez dentro del paquete “stsdas "de IRAF

8Igualmente descargable por la red
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se dispone de la tarea “imlintran” que facilmente permite hacer este proceso sobre el
visor ds9, asi como realizar rotaciones arbitrarias, cortes de la imagen, et cétera. Es
una herramienta de edicion mas que de andlisis. Conviene agregar que los archivos
de imagen tienen unos nombres originales que son inalterables y que dependen de la
signatura utilizada por la base de datos de HST. Independiente de los nombres que
cada usuario ponga a las imagenes tratadas, las cabeceras de archivo conservaran tales

rotulos.

La reduccién de la imagen comienza con la limpieza aludida, ésta, utilizando la tarea
“imedit ”"que permite hacer un primer mapeo estadistico del objeto, determinando
desviaciones estandar de la intensidad por regiones. El usuario se ubica en cualquier
lugar de la imagen, y tendra coordenadas del punto y valores de intensidad. Cabe decir
que esta normalizacién, asi como mucho de lo que se va a hacer a continuacion es
arbitrario, atinente al criterio del usuario y de la necesidad de reducir al maximo la
informacion residual sin perder o modificar informacion de las regiones de mas interés.
En estas tareas, la ventana de interfaz “ xgterm ”demandara el nombre del directorio
y la imagen respectiva, asi como el nombre que se asignara a la imagen resultante
de los procesos mencionados. Se creard entonces un nuevo archivo que sera el de las

modificaciones que tendra, empero, la misma cabecera de archivo que el original.

Otro asunto importante en esta etapa es la deproyecciéon del objeto. Se sabe que la
imagen que vemos de la galaxia es una que puede estar rotada respecto a la linea de
vision. Una imagen astrondmica rotada puede dar una lectura muy distinta en cuanto
a esa rotacién. Conociendo el angulo de rotacién de la galaxia respecto a las Coorde-
nadas Galécticas, se podrd usar mismo la rutina “imlintran ”para adaptar la imagen
a una proyeccion frontal. Se ha traido a lugar en lineas precedentes el hecho de que
objetos Seyfert como la galaxia de estudio exhiben diferentes propiedades espectrales
dependiendo de la inclinacién respecto a la visual (Modelo Unificado de AGNs). Esta

caracteristica no rine del todo con la finalidad del proceso de deproyeccion, puesto que
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las regiones espectrales que definen estos objetos (NLR, BLR como se ha dicho antes)
aparecen en rangos de distancia muy pequenos que no son resolubles a la escala que se
estd estudiando, y ademads esas diferentes orientaciones estdn asociadas a un eje que no
es precisamente de naturaleza geométrica (campos magnéticos originados en el nucleo,

por mencionar alguna (Blandford, 1990).

2.2.2. Fotometria

Dependiendo de la banda que se esté estudiando, se encuentran diferentes sistemas fo-
tométricos. Existen varios sistemas de magnitudes para la fotometria, y particularmente
para las distintas longitudes de onda. Las imagenes que se estudian en este trabajo vie-
nen en dos bandas distintas del espectro. De acuerdo con las especificaciones técnicas
de cada una de los sistemas detectores del HST se encuentra que hay diferencia entre

el sistema de medida de magnitud de las imagenes H respecto a las del filtro V.

De otra parte, en Astronomia siempre serd necesario calibrar imagenes en intensidad,
en cualquier detector, para normalizar la intensidad recogida a un sistema estandar.
Este proceso se hace, en este caso, tomando la distribucién espectral de energia de la

estrella Vegall, cuya magnitud en casi todas las longitudes de onda es cer.

Recuérdese que las estrellas, mientras mas brillantes, menor indice de magnitud tienen.
Vega es una estrella muy brillante, y el hecho de que su magnitud sea cero le da esa
categoria de referencia. Asi, la maitud de una estrella o de una galaxia tendra un

valor relativo a la magnitud de Vegall. Se dira, en el argot de la fotometria astronémica

9 Técnicamente denominada AOV a-Lyrae. La calibracién se puede hacer con otras estrellas, de-
pendiendo del sistema fotométrico en que se esté trabajando.

10Esta magnitud en el filtro pasabanda V del Sistema Fotométrico de Johnson (Johnson, H. &
Morgan W., 1953)

HSistema VegaMag
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Figura 2.1: Sistema Fotométrico de Johnson & Morgan

que cualquier objeto tendra una diferencia de magnitud respecto a Vega denominada

magnitud de punto cero ZP (por su sigla del inglés).

Para las imadgenes en infrarroj pueden tenerse unidades de medida de intensidades
o flujos de energia en JY, Wm=2um=1, ergem=2s~1um ! entre otras; mientras que en
luz visible la unidad estdndar de medida de intensidad es ergem2s ' A~'. Es evidente
la diferencia de escala entre la unidad de IR y V, sin embargo, las mayores diferencias
entre los filtros del HST para estas longitudes de onda radican en la sensibilidad de los
filtros, como era de esperarse, y a su vez, en la configuracion del dispositivo, tanto en

los componentes de los sensores, como en su componente mecanica (Baguett, S. et al,

2002).

Se ha mencionado hasta ahora que las imagenes del HST vienen dadas como archivos
de cuentas de fotones. Como es de suponer, esos archivos no se convierten explicita-

mente en cantidades de energia en las unidades mencionadas. En los archivos se tiene

2 Aqui estan incluidos los pasabandas JHK del Sistema Johnson
13 Janskys, unidad de intensidad luminosa en el infrarrojo dentro del argot de la astrofisica
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una Magnitud Instrumental que debera convertirse de algiin modo en una Mag-
nitud estandar. Aqui es donde aparece la marcada diferencia entre uno y otro de los

dispositivos que se han citado, mismo de las imégenes que seran analizadas.

La Magnitud Instrumental es la cuenta de fotones de la que se ha hablado tanto al
comienzo de este capitulo. La calibracion de esta se hace con base en algunos datos de
las Cabecera de archivo de la imagen relacionados con la fotometria en si, a los que
etiquetaremos en lo sucesivo como Pardmetros fotométricos instrumentales, que

son, a saber, los siguientes (Baguett, S. et al, 2002)

PHOTFLAM: Es la densidad media de flujo de radiacién medida en ergcm_Zs_lzzl_l
que produce una cuenta de fotén o Data Number DN en un segundo en el modo
observacional de HST PHOTMODE. Se le denomina técnicamente como Sensitividad

mversa del instrumento.

PHOTZPT: Magnitud instrumental de punto cero, por defecto, del filtro en que se

tomd la imagen, referida al sistema VegaMag. Se mide en Magnitudes, Mag.
EXPTIME: Duracién de la etapa de captura de la imagen, medida en segundos

La justificacién de estos tres parametros estd dada, para los dos primeros, por los
comentarios que se han hecho sobre la calibracién asociada al instrumento de obser-
vacion. Estos valores son particulares para cada una de las camaras y para cada filtro
como se puede inferir. La necesidad de reportar el valor del tiempo de exposicion de la
imagen tiene una explicacion adicional y es que los detectores del HST en sus etapas

iniciales no integraban contabilizaban cuentas por unidad de tiempo, sino que repor-

4 Definida asf para la cAmara WFPC2. Para la otra cdmara hay una modificacién que se explicard a
posteriori
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taban cuentas y por separado el tiempo de recepcién de la senal, se vera por ello que
para todos los sistemas detectores del HST, salvo NICMOS, se reportan exclusivamen-
te cuentas DN, mientras que para el dispositivo del infrarrojo se reportan valores de
cuentas por unidad de tiempo, CR, es decir, valores de DN s~!. En el evento que se
requiera contabilizar cuentas por unidad de tiempo para un dispositivo como WFPC2

bastara con dividir los DN entre el EXPTIMFE, como se deduce.

Para la galaxia NGCbH427, con las imagenes de que se dispone para este trabajo, se
tendran los valores de parametros instrumentales dados a continuaciéon, cuya unica

fuente es la cabecera de archivo de cada una, en visible e infrarrojo:

Filtro Camara/Polarizador | PHOTFLAM | PHOTZPT | EXPTIME
F606W (V) WFPC2/PC1 1,8997 x 10718 —22,887 500
F160W (H) NICMOS/NIC1 2,4061 x 10719 —21,1 319

Tabla 2.1: Parametros fotométricos instrumentales de NGC 5427
Datos instrumentales de la cabecera de archivo de las imagenes de NGC 5427 en
bandas V y H

Conocidos estos valores de los parametros instrumentales se puede decir que se esta a
punto para describir las posibilidades que ofrece IRAF para trabajar fotometria, sin
embargo, merece la pena agregar algunos detalles. Por un lado, los objetos astronémi-
cos se pueden clasificar, en cuanto a su condicién de fuentes luminosas como fuentes
puntuales o extendidas. Se ha hablado de calibracion fotométrica, y ésa materia
comporta, no solo la calibracion instrumental sino algunos analisis mas detallados re-
lativos a la estabilidad del dispositivo versus su temperatura de funcionamiento, o las
correcciones de apertura, asociadas con efectos de difraccién sobre el sensor CCD, entre

otros efectos correctivos a saber (Dickinson, M. et al, 2002).

Sin embargo, esta clasificacion grosso modo que se menciond en el parrafo precedente

permite prescindir sin mucho remordimiento de algunos o de todos de esos efectos,
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dependiendo de algunas extrapolaciones convenientes. En el caso que nos ocupa se
estd estudiando una fuente luminosa extendida, y segun los Handbook del instmment
consultados, la correccion de apertura solo interesa para fuentes puntuales, en las que
se verifica una variabilidad notable de la PS que da el modelo de comportamiento
que manifiesta la luminosidad de un objeto astronémico, el perfil de luminosidad como

tal que puede percibir el instrumento.

Se sabe, (Elmegreen & Elmegreen, 2001) que las galaxias espirales exhiben perfiles de
luminosidad gaussiano, por lo que establecer con precisién la PSF no es uno de los
intereses centrales de esta investigacion, salvo que se verificara una anomalia notable
en esta expectativa cuando se trabaje mas adelante sobre el perfil de luminosidad de
NGC 5427 en ambas longitudes V y H. De modo que la distribuciéon de luminosidad
que se halle, de comportarse regularmente, dard certeza a este presupuesto: No se
tendran en cuenta los efectos de correccion fotométrica relacionados con la apertura o

la variabilidad de la PSF del dispositivo.

Se puede ver, ademas, que las distorsiones geométricas de imagenes de campo amplio
son despreciables y que para los intereses de un trabajo de esta naturaleza no son ma-
yormente influyentes efectos de contaminacion del CCD. Quizas el efecto més notable
tiene que ver con la temperatura del sensor, particularmente en WFPC2, cuya tempe-
ratura hacia abril de 1994 bajo hasta 185 K, ocasionando distorsiones significativas en
algunos de los filtros (Baguett, S. et al, 2002) por esa razén. Es por ello que algunas
de las publicaciones Handbook del Instrumento de las camaras contemplan tablas de
parametros con valores actualizados de acuerdo a tales correcciones. Asi se pudo esta-

blecer el valor de PHOTZPT de la imagen V, que inicialmente se habia tomado como

15Como se ha visto, en este trabajo se han consultado dos: Baguett, S. et al, 2002 para el instrumento
WEFPC2 y Dickinson, M. et al, 2002 para el dispositivo NICMOS

16Point Spread Function, que es particular para cada instrumento

1"Este comportamiento se denomina Ley de Vaucouleurs (1948)
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-21,1 Mag, y que después de correciones aparece como se reporta en la tabla E22Z2

Reconocer los parametros que trae implicados el instrumento para asimilar las cantida-
des que reportan las imégenes en términos estandares demanda enunciar las relaciones
de conversién que existen entre las magnitudes instrumentales y las magnitudes estanda-
res. Se ha de recordar que la Magnitud aparent de una fuente luminosa se define

en Astronomia (Kartunen, H. et al, 2007) como

F
m = —2,5log (?) (2.1)
0

siendo Fj el flujo que corresponde por definicién a una fuente de Magnitud cero y F el
flujo de la fuente que se quiere caracterizar. Debido a que la magnitud de los objetos
también depende de la distancia a la que se encuentran ubicados, aparece una evidente
limitacion de la expresion anterior, y por eso se define la Magnitud Absoluta M
como la magnitud aparente de un objeto con referencia a la de otro que esta ubicado a
una distancia de 10 p respecto al observador. Haciendo la definicién de la magnitud
absoluta en forma andloga a (1), y haciendo la diferencia de la magnitud visual con

la absoluta se define el Mdédulo de distancia como

m — M = blog (ﬁ) (2.2)
P

siendo r la distancia del objeto que se esta estudiando.

Se ve, pues, que las magnitudes visual y absoluta se refieren a la propagacién de la luz

a través del espacio. De acuerdo a las definiciones de Magnitudes Instrumentales que

B También conocida como Magnitud Visual
191 pc &~ 3 x 1013km
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hemos esbozado, se tendra (Baguett, S. et al, 2002) que

DN x PHOTFLAM
EXPTIME

my = —2,5log ( ) + PHOTZPT (2.3)
es la ecuacion de Calibracién de Magnitud en banda V que usaremos para calcular
my, la Magnitud visual en esta banda. En forma similar (Dickinson, M. et al, 2002),
se enuncia la Calibracién de Magnitud para la banda H, que tiene una forma un tanto

distinta atendiendo las razones que se explicaron en lineas anteriores, como sigue

my = —2,5log (CR x PHOTFLAM) + PHOTZPT (2.4)

Con las ecuaciones (Z3) y () se tienen las herramientas para calcular las magnitu-
des en las bandas de interés, disponiendo obviamente de los valores de CR o DN a
discrecion, como se realizara en la seccién siguiente. En este momento, sin embargo, es
importante tener presente un cosa: La Luminosidad L de un objeto astronémico tiene

un comportamiento

L= L0€_T (25)

como es de esperarse, siendo 7 el Espesor optico, un parametro del medio de propaga-
cién. La variacion depende, por un lado del efecto natural de aumento de la superficie
irradiada con la distancia, sin embargo se sabe que las propiedades de la atmosfera
que rodea la fuente se comprenden en la definicién del concepto de Espesor optico, el
cual depende de la opacidad del medio o que no es mas que la variacion respecto a la
distancia del espesor 7, es decir, la opacidad es una medida de la oposicién que ofrece

un medio a ser traspasado por la luz y esta oposicién aumenta cuando el camino de
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desplazamiento es mas largo y denso. Si se escribe la Luminosidad L de una fuente

percibida en un punto que estd a una distancia r del observador como

L =wr’F(r) (2.6)

y la Luminosidad superficial L de una estrella de radio R como

L =wR*F, (2.7)

es posible escribir el Médulo de distancia, (Z2) en una forma recursiva muy interesante,

diciendo ademés que

R2

F(1 = F
( OPC) 010pc

(2.8)

y finalmente, sustituyendo en forma metddica la ecuacion (1), y a las expresiones de

las tres ecuaciones anteriores en (E2), este poceso nos conduce finalmente a

r
m — M = blog | —— | + 2, blog(e 2.9
o (1) + 2 teater (29)
donde el término 2, 5log(e)T = A se denomina Extincién Visual. Tal Extincién es la
referida en el capitulo anterior como uno de los elementos claves para la determinacién
de la Densidad Superficial ¥ (Ecuacién [LI) de la galaxia, que se enuncié en el capitulo

anterior.

Un paso adicional nos permitird completar esta deduccién de nuestras variables de

discurso: Es posible decir que la Extinciéon sera distinta cuando se evalia para diferentes
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longitudes de onda, asi, es posible escribir la ecuacién ([0) para la banda V en la forma

r

siendo my la Magnitud aparente en banda V, V' la Magnitud absoluta y Ay la Extincion

en la misma banda.

Siguiendo la misma linea de accién, podria escribirse que

,
— H = — A 2.11
My 5log (10]90) + Ap ( )

con myg como la Magnitud visual en H y de manera correspondiente a la de la ecuacion
(&10), para esta banda, con los deméds pardmetros incluidos. Si se plantea la diferencia

V — H escribiendo en forma conveniente ([ZI0) y [ITI) se llegard a

V—H:mv—mH+AV—AH (212)

ecuacion en la que la diferencia de extinciones se denomina Exceso de Color. De ma-
nera que el exceso de color, variable clave en nuestro estudio como se coment6 en lineas
precedentes es en si la diferencia de extinciones, que a su vez resultan de la diferencia
de magnitudes absolutas y aparentes. Las ecuaciones ([23)) y (24]) nos dan magnitudes
visuales, y de acuerdo a la ecuacién ([LH) esas magnitudes visuales deberemos evaluarlas
para dos regiones distintas: la que compone el brazo de la galaxia, y la que esta fuera
de él. Esto nos obliga, sin mas dilacion, a explicar el método de analisis fotométrico que
se implementara con base en la identificacién formal que se ha hecho de estas variables
en esta seccion, asi como de un nuevo acercamiento al ambiente de tareas STSDAS de

IRAF, que motiva la siguiente seccion.
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2.2.3. Fotometria usando IRAF

Para hacer fotometria de objetos extensos, en este trabajo se quiso usar dos enfoques:
Por un lado un enfoque de analisis global y otro de anélisis local. El paquete STSDAS
ofrece la primera de estas opciones de trabajo: la tarea analysis que permite diferentes
estudios sobre la imagen, tales como evaluar la Transformada de Fourier para estudiar
estructuras de realce de la imagen o hacer un analisis de los perfiles de luminosidad del
objeto, entre otras. Es de suponer que nos ofrece un gran interés esto tultimo; la tarea
se denomina isophote, y merece la pena hacer unos comentarios de referencia sobre el

concepto de Curva Isofota.

Una curva isofota (Kartunen, H. et al, 2007) es la que se puede trazar sobre una imagen
y que muestra regiones en las que la luminosidad es equivalente. Es el mismo concepto
de una Curva de nivel que se estudia en otros escenarios de las ciencias. Bien que en la
imagen de una galaxia las curvas isofotas no seran en general de modelo eliptico, tendran
un perfil de curva cerrada que se puede aproximar a una elipse, en forma arbitraria,
dependiendo de la elipticidad ¢ , esto es la excentricidad@ de la galaxia. De modo que
un analisis de isofotas sobre la imagen de una galaxia pasa por la necesidad de conocer
aproximadamente la elipticidad de la galaxia, para introducir eventualmente este valor

como parametro del analisis.

Ahora, volviendo a la tarea isophote, esta tarea no solo permite el estudio de isofotas
elipticas, puesto que isofotas aparecen en regiones con morfologias diversas. Particu-
larmente, esta tarea ofrece una opcion particular para el asunto de nuestro interés: La
“subtarea ”ellipse, contenida en isophote, que ofrece la posibilidad de enmarcar una

region determinada de la imagen (la estadistica de la imagen se toma del visor SAO

20La diferencia entre la excentricidad y la elipticidad es que la primera permite definir cualquier
seccién cdnica; la segunda solo corresponde a las elipses
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Figura 2.2: Ilustracién de curvas isofotas
Analogia ilustrativa de curvas isofotas en falso color en bandas V y H
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image ds9), y hacer isofotas dentro de ese radio, a partir de un angulo inicial respecto
al semieje mayor, asignandoles un paso de separacién arbitrario, y un modelo de elip-
ticidad constante o variable respecto al radio. La tarea ellipse consiste entonces en la
realizacion de un barrido, desde el angulo inicial, usando el método de los cuadrados
minimos, en que se muestran valores de distribucion de intensidad en funcién del angu-
lo de posicion. Al final resulta una tabla de valores de esta distribucion en CR o DN
dependiendo de la banda que se esté analizando, como funcién del radio y del angulo.
Al comienzo se decia que este es un método extensivo, puesto que la tabla reporta una

intensidad promedio de la isofota que se analiza a un radio determinado.

Al método global que se ha descrito se suma uno intensivo, que no se realiza dentro del
paquete STSDAS, sino desde la rutina images que permite, entre otras cosas algunas
manipuaciones geométricas y de contenido de las imagenes de estudio, y particular-
mente, a través de la tarea tv. que contiene herramientas de control sobre la imagen,
dentro de las cuales destacamos imexamine, una sencilla rutina que, sobre la imagen
ds9 permite ubicarse en cualquer punto de la misma y tener informacion de las coorde-
nadas y de la intensidad luminosa en una regién cuyo ancho se define arbitrariamente,
en unidades de pixeles de la imagen. Asi, al ubicarse en un punto y haber asignado
un radio de 4 pixeles, la interfaz ofrece informacién de la intensidad maxima y minima
halladas en la pequena zona que se ha elegido, asi como de la medida promedio de ésta
y el porcentaje de error de la medida central. Se destaca entonces que con esta rutina
es posible ir punto a punto sobre las regiones que son de particular interés, recordemos,

las regiones de brazo e interbrazo de NGC 5427.

En sintesis, los métodos que se han usado, como se ve, permiten dos diagndsticos, uno
grueso y otro fino. Sera la situacién especial obtener convergencia en los resultados de

intensidad luminosa para las regiones de interés.



OBTENCION DEL PARAMETRO DE TOOMRE 34

2.2.4. Y ahora si... Implementacion

Se ha remarcado que el objeto de estudio de esta investigacion es la region circumnuclear
de NGC 5427, cuyo tamano ya se ha identificado. Sin embargo, dadas las imposiciones
del modelo tedrico/observacional que se usard, se ha inducido una restricciéon mas: Las

regiones de brazo e interbrazo de la zona circumnuclear.

., Con qué criterio se delimitan éstas? Lo mas adecuado para este fin seria identificar
en forma detallada las variaciones de luminosidad sobre el plano galdctico; como se
mencionaba en el capitulo anterior las zonas correspondientes a los brazos de la galaxia
exhiben valores de intensidad luminosa superiores al promedio del disco galactico. Se
precisa de hacer una estadistica de la imagen, para identificar el campo que ocupan los
brazos y el que podrian ocupar las zonas interbrazo, en particular. IRAF permite hacer
cortes transversales en intensidad de la galaxia para la posicién angular cero, y sucesi-
vamente para otros valores de angulo a través de la tarea implot que estd contenida en
el paquete plot. Esta tarea permite hacer acercamientos sobre zones de interés dentro

de la grafica.

En un apartado anterior (secciéon ZZZ2) se insinuaba que la implementacién se hacia
con base en el supuesto de que la fuente tenia un perfil de luminosidad gaussiano. La

tarea implot es la mejor forma de verificar esto, como aparece en las figuras.

Entonces, como es evidente, hay un maximo de intensidad central y ésta no es preci-
samente la zona que nos interesa. Simplemente se remarca el perfil global gaussiano,
acorde con lo que hemos referido atras. Gracias a los acercamientos es posible desarro-
llar las estructuras que forman los brazos, cuyo brillo es notablemente inferior que el

de la zona central.

En ambas graficas (4 ) se aprecian los maximos espaciados de una manera relativa-
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Figura 2.3: Perfiles transversales de Luminosidad
Valores de Intensidad vs. Distancia de la imagen en bandas V y H (tomados con la
tarea implot)
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Intensidad vs. Distancia en filtro V
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Figura 2.4: Perfil del ancho de los brazos de la galaxia
Acercamientos en el perfil transversal de Intensidad vs. Distancia de la imagen en
bandas V y H
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mente similar. Merece la pena recordar que las imégenes estan en resoluciones distintas,
y por esto no son enteramente compatibles en escala. Sin embargo se verifica un compor-
tamiento interesante: al determinar los valores del ancho de los brazos en cada una de las
iméagenes, medidos en pixeles, y convertirlos a arc-sec, como se aprecia a continuacion,

se obtienen valores consistentes entre si, para la posicién angular cero.

Filtro Resolucion [“=5] | Ancho [pizeles] | Ancho [arc-sed] | Ancho [pc]
F606T (V) 0,046 58 2,67 150
F160W (H) 0,075 32 2,40 406

Tabla 2.2: Medida del ancho del brazo
Tomado para imédgenes de NGC 5427 en bandas V y H

Se estudian los valores para la posicién angular nula pues aqui tenemos la parte del
brazo que es atinente a nuestro objetivo: zona brazo - interbrazo. La conversion del
ancho en arc-sec a pc se hace usando el método del paralaje, tomando como escala
de referencia la distancia galactica de 34,91 Mpc y asignando el angulo de arco@ que
se ha determinado en la tabla EZZ4l De manera que tenemos un primer parametro, en
forma explicita, para el calculo de Q, siguiendo la ecuacion [CTIl Conviene resaltar que
es importante tomar un tinico valor de ancho del brazo, y que es una situaciéon muy

conveniente que los valores del ancho del brazo sean bastante cercanos en los dos filtros.

Haciendo un promedio de estos anchos, obtendriamos

h = 428 pc (2.13)

Planteando éste valor como el ancho de referencia, se ve que el porcentaje de error

llega al 10 %, cuantia que es admisible para nuestros intereses.

211°= 3600 arc-sec
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Por otro lado, para calcular el Exceso de Color usando las herramientas fotométricas
citadas en la seccién anterior se debe definir un Campo muestral de valores de inten-
sidad que seran la base de calculo de las magnitudes requeridas. Esta muestra se define,
para la herramienta ellipse a través del valor del paso entre las sucesivas elipses, pero
hay que tener especial cuidado con los valores que se incluirdn en nuestros datos de
interés, ya que las isofotas que se generan aqui se originan en el centro de coordenadas
de la imagen, donde evidentemente la luminosidad tiene un valor excesivo que no es del

interés de este procedimiento.

Atendiendo los datos de las coordenadas que puede ofrecer el implot, es posible reco-
nocer qué radio de isofotas se tendra en cuenta en cada imagen, teniéndose la siguiente

discriminacién de regiones

INTERBRAZO INTERNO: Es la region que esta delimitada por la zona central y
el costado interno del brazo. En la imagen infrarroja esta regién se encuentra entre
los pixeles [105;120] y [185;200]. Para la imagen visible la localizamos entre los puntos

[325;355] y [445,475], respectivamente.

BRAZO: Es la region que compone el brazo, y cuya extensién ya conocemos. Para la
imagen infrarroja el brazo se delimita entre los puntos [73;105] y [200;232]. Para la

imagen visible se tendrén los pixeles [267;325] y [475;533].

INTERBRAZO EXTERNO: Si bien es dificil delimitar lo que esta en esta zona al no
tener un criterio evidente para acotarla, se podri tomar, a motu proprio que forma parte
del interbrazo externo una zona de extension equivalente a la del interbrazo interno.

Asi, el otro segmento a cubrir por nuestro estudio corresponde a los pixeles [58;73] y

[232;247] en la banda H, y a los pixeles [237;267] y [533;563].

La justificacion de incluir ésta ultima zona dentro de nuestro analisis es que se quiere

un buen “contraste "en cuanto a los cambios de poblacion estelar.
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Al hacer el andlisis fotométrica@ con ellipse, el campo se compuso de 50 puntos en la
banda H y 80 en la V. En cada uno se tomo un paso de 2 pixeles, obteniéndose una lista
de valores de intensidad a la que se sometera al procedimiento de calibracién descrito

en la seccion ZZ2, usando las ecuaciones 224 y 223

En este punto, con las magnitudes halladas en las regiones brazo e interbrazo, se rea-
liz6 un promedio de los valores para cada region, y con base en esa media se hace la

diferencia de magnitudes por regiion para cada banda, como aparece a continuacién

Filtro Magnitud Brazo | Mag. Interbrazo
F606W (V) 24,51 24,37
F160W (H) 26,61 26, 58

(V—-H) -2,1 —2,21

Tabla 2.3: Mapas de Color de zonas brazo/interbrazo (1)
Para imagenes de NGC 5427, obtenidos a partir de la tarea ellipse de IRAF

El valor del Exceso de color se obtiene usando la ecuacién [CH, resultando que

E(V—-H)=0,11 Mag (2.14)

Al realizar el proceso con la tarea imexamine se usé el mismo tamano muestral de la

rutina anterior en cada filtro para las acotaciones enunciadas.

Se genera el cuadro anterior y en forma analoga se obtiene que

E(V — H)=0,13 Mag (2.15)

22Gin tener en cuenta los puntos ubicados en el méximo central de luminosidad
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Filtro Magnitud Brazo | Mag. Interbrazo
F606W (V) 24,31 24,44
F160W (H) 26,79 27,05

(V—-H) —2,48 —2,61

Tabla 2.4: Mapas de Color de zonas brazo/interbrazo (2)
Para imagenes de NGC 5427, obtenidos a partir de la tarea imexamine de IRAF

Estas restas son los denominados Mapas de Color, diferencias en intensidad entre las

imagenes disponibles.

Obsérvese la aparente cercania de estos valores, y recuérdese también que la tabla 2227
salio de un analisis de puntos elegidos arbitrariamente dentro de la imagen. Parametros
como el Fxceso de color vienen tabulados en las bases de datos que existen para los
telescopios, principalmente el F(B — V) como se puede ver en NE y se podria
pensar en éstos valores como un recurso adecuado para estimar la validez de nuestros
resultados, sin embargo, conviene aclarar que una cosa es la extincion intrinseca del
polvo, y otra la extincion que se produce para las imagenes de cualquier objeto al ser

vistas desde Nuestra Galaxia.

Los datos que se reportan en NED son relativos a las extinciones de las imagenes
causadas por procesos de absorcién y/o emisién de la Via Léactea. Las extinciones que
interesan a esta investigaciéon son intrinsecas. Para estos andlisis seguiremos con un

Y

criterio un tanto “autarquico 7, le daremos buena fe a los resultados obtenidos sin

plantear atn alguna forma de contrastarlos.

Al ser tan convergentes los valores [ZT4l y ELTH, permiten asumir que el promedio entre

23NASA Extragalactic DataBase; una base de datos que reune varios servidores como HST, Spitzer,
Vizier entre otros, que contiene informacién actualizada y clasificada de los estudios que se han hecho
sobre una gran cantidad de galaxias
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ellos es una medida fiable como “ntmero de trabajo ”, de modo que, en lo sucesivo, el

FExceso de color sera

E(V — H)=0,12 Mag (2.16)

El Ezceso de color daba paso al calculo de la Extincion visual a través de la ecuacion
[CTO Con base en el Exceso que se obtuvo(ZZIG), con la relacién de extinciones en V y

H ([T3) y la ecuaciéon [ se tendria que

Ay = 0,148 (2.17)

es el valor de Extincién visual calculado a partir de nuestro analisis fotométrico. En

este orden de ideas, recurriendo a la ecuacién [LI0, resultard que

¥ =2,22 [Mg pc?] (2.18)

siendo éste el valor de la densidad superficial de la region circumnuclear de NGC 5427.

Asti las cosas, trayendo a éste lugar el valor obtenido del ancho del brazo en la expresién
y el valor de la densidad superficial recién obtenido, al sustituir en la ecuacion [LTT]

resultaria que

10 km s7\* /2,22 My pe=2\ " /428 pe\
=1,5x 10* ’ © =15,7 2.19
@=1.5x (10 km 5—1) ( 1M pc? ) ( 1 pc ) ’ (2.19)

es el Parametro de Toomre obtenido para la region circumnuclear de la galaxia NGC

2427.
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Este valor del parametro, de acuerdo con los referentes conceptuales que se examinaron
en el capitulo 1, nos arrojaria a la conclusion de que la region circumnuclear de
la galaxia NGC 5427 exhibe un escenario de inestabilidad hidrodindmica.

Sin embargo, éste niimero obtenido abre en una forma muy interesante la discusion.

Es cierto que el valor de () obtenido esta por encima de los limites que impone la teoria
para escenarios autogravitantes. Sin embargo, retomando los resultados que obtuvieron
Martini & Pogge en 1999 para la muestra de 18 galaxias que estudiaron, se encuentra
un punto de partida valioso para el andlisis: Ellos encuentran galaxias para las que
Q@ esta por encima de 50. Hay algunas que se encuentran en el mismo rango de valor
del parametro que recién se ha calculado. ;Qué tan no-autogravitante es la regién de

nuestro estudio?

Entonces, como punto de partida para analizar éste resultado, en el capitulo siguiente
se dara una mirada puntual al sentido que puede tener el valor de () que reportan estos
autores para las galaxias que se encuentran en igual condicion. También se reflexio-
nard sobre las posibles fuentes de de error y finalmente sobre el alcance que puede tener

el resultado hallado.



DISCUSION SOBRE ESCENARIOS
INESTABLES EN NGC 5427

En la seccion [LT] se explicaba cémo las resonancias de Lindblad son caracteristicas
propias de los escenarios de ondas de densidad. Es sabido que NGC 5427 es una galaxia
cuya estructura nuclear es debida a ondas de densidad. Sera nuestro interés ahora
relacionar la aparicién de las resonancias y los valores de estas con el caracter no

autogravitante de las inestabilidades que se manifiestan en la galaxia.

Los procesos que dinamizan la actividad del niicleo de la galaxia son diversos: gradientes
de densidad, de temperatura, campos de velocidad angular. Se afirma que las inesta-
bilidades de un disco galdctico son ejemplos de ciclos de realimentacién (Shlosman,
Begelman Frank, 1989) en tanto que al conformarse un disco se genera un conjunto de
efectos que desencadenaran procesos fisicos, que a su vez y posteriormente determinaran
la evolucién del disco mismo. En ese sentido, se reconoce que la formacion estelar es
una de las consecuencias de la inestabilidad gravitacional del disco (Shlosman Begel-
man, 1989) que mas adelante producirda un gran impacto en su evolucién posterior. De
ahi que haber hecho un reconocimiento de las regiones de formacion estelar en el disco

haya sido una parte importante de nuestro trabajo.
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Es necesario adentrarnos un poco mas en el reconocimiento de los escenarios auto-
gravitantes e hidrodindmicos, aceptando que la gran diferencia entre estos dos reside
en qué tan desbalanceado se encuentre el efecto gravitacional de la Maquina Central

respecto a las dindmicas locales de las zonas periféricas.

3.1 LO QUE SE SUPO DE NGC 5427

Habiendo obtenido un valor de () mayor que 1, se afirma que es el efecto del Objeto
Masivo Central el que guia la actividad del nicleo. Sin embargo, jes despreciable la
contribucion de la autogravedad en la region circumnuclear de NGC 5427 ?. Es conoci-
do que los objetos menos autogravitantes son los que muestran comportamientos mas
violentamente variables (Shlosman & Begelman, 1989), por consiguiente podriamos sos-
pechar que nuestra galaxia de estudio tiene un grado de actividad nuclear qué destacar,
y de igual forma, galaxias con valores de () similares tendrian alguna caracteristica de

variabilidad en el ntcleo.

Como se habia insinuado al final del capitulo anterior, el resultado obtenido nos sugiere
que hagamos una mirada de reconocimiento sobre objetos que exhiben el mismo valor
de Parametro (). Se tratara, pues, de buscar algin indicio de comportamiento comun
a las galaxias que muestran valores del parametro cercanos al obtenido. ;Qué valores

se tomaran como topes para hacer ésta comparacién?

La primera cuestion que surge frente a ésta gran pregunta es sobre la variabilidad de
la Extincion Visual que parece ser el parametro sobre la que se pueden generar mas
inquietudes. Se ve que al disminuir la extincién, el Parametro aumenta. La extincién
depende del FEzceso de Color, entonces {Qué comportamiento del Exceso E(V — H)
minimiza a Q7 El exceso que se calculé en EZT0 salié de la diferencia entre dos mapas

de color, uno del brazo y otro del interbrazo, un excedente de color positivo en nuestro
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caso. En la expresién [LH es posible ver que esta diferencia serd positiva en general bajo

la condicion

AV > AH (3.1)

siendo la A diferencia entre valores de brazo e interbrazo. Que se cumpla ésto, en
términos fisicos implica que la tasa de formacion estelar es alta, o al menos que la
cantidad de estrellas jovenes es superior a la cantidad de estrellas viejas (Kennicut,
1989). Esto es importante: Si la formacion estelar en un lugar es alta, esto es debido en
parte a que la inercia del movimiento global de la regién no disgrega la masa presente,
y por consiguiente no impide los procesos de acrecion. Cuando los movimientos de
rotacion son muy rapidos, las nubes moleculares tienden a dispersarse, reduciendo la

posiblidad de una efectiva acrecién de materia que devenga en formacion estelar.

Para nuestra galaxia, ésta condicion queda escrita como

0,14 > 0,03 (3.2)

De modo que NGC 5427 cumple parcialmente la condicién que se ha eshozado. Esto nos
impediria tomar a rajatabla la consigna de un escenario de inestabilidad hidrodindmica

para la region que nos ocupa.

Aqui entra también la consideracion de la velocidad de rotacion, que en la expresién [CTT]
aparece representada por la dispersion de velocidades. Recuérdese que para plantear
esta relacion se utilizo la aproximacion del Modelo de Transferencia Radiativa y ésta
corresponde a un valor estandar hallado y extrapolado para objetos como el que nos

ocupa. Por ello, en este momento no se podria reflexionar mucho al respecto. Mas
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adelante, sin embargo, se haran algunos comentarios para generar inquietudes a futuro

sobre este particular.

La otra variable que afecta el valor de ) obviamente, segun la relacién [LT1l es el ancho
del brazo. En la medida en que el ancho del brazo sea més grande, mas inercia se va
a presentar y por consiguiente mayor tendencia a favorecer una lenta rotacién. Esto
también significa mejores circunstancias para la formacion estelar. Se podria teorizar al
decir que un ancho de los brazos pequeno puede significar gran velocidad de rotacion y

eventualmente aumentar el valor del parametro Q).

Se habia sugerido la posibilidad de examinar en forma cualitativa algunas de las pro-
piedades que encontraron Martini & Pogge en 1999. Habiendo hecho éstas reflexiones
fenomenoldégicas sobre el valor calculado, valdria la pena contrastarlas con un referente
como éste. Se incluiran en esta lista solamente las galaxias cuyo valor del parametro

sea cercano al obtenido en nuestra investigacién

Galaxia | Nucleo | X [Mg pc 2] | h [pc] | Q
Mrk 334 espiral 20 141 5
Mrk 471 espiral 16 60 |15
UGC 12138 | espiral 14 113 | 10
NGC 5674 | espiral 15 87 11
UM 146 espiral 18 32 26
Mrk 573 espiral 9 63 |26
NGC 1144 | espiral 15 o1 19
NGC 5347 | espiral 18 42 | 20
NGC 7674 | espiral 12 105 | 12
UGC 6100 | espiral 12 52 | 24

Tabla 3.1: Galaxias estudiadas por Martini & Pogge en 1999
Propiedades de la muestra, relativas al Parametro de Toomre y a la estructura nuclear

La selecciéon de galaxias, por un lado, muestra una tendencia que no fue escogida por
conveniencia: Todas las galaxias incluidas muestran estructura nuclear espiral. La gala-

xia NGC 5427 también la tiene (Hernandez, 2007), sin embargo dentro de estas galaxias
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existen subclasificaciones devenidas de la estructura espiral.

Recuérdese (Elmegreen, 1998) que dentro de ésta categoria puede haber estructuras
nucleares barradas y que estas manifiestan la presencia de un mecanismo muy eficiente
para la acrecién hacia la Maquina Central. A esta clase corresponden Mrk 471, NGC
5674 y Mrk 573. Estas galaxias exhiben un valor de () cercano al que se obtuvo para
NGC 5427. En nuestra galaxia se encontraron (Hernédndez, 2007) indicios de estructuras
barradas y de espuelas internas, aunque la conclusion fue que sus espirales nucleares
correspondian mas al tipo estructura nuclear de Gran Escala, esto es, estructuras en las
que hay una notable influencia de un potencial gravitacional de simetria axial y en las
que se muestran brazos muy perfilados y largos. A esta categoria, dentro de las citadas
en la tabla Bl corresponden Mrk 744, UGC 12138, NGC 5347 y caben también NGC
5674 y Mrk 573, las cuales presentan ambas estructuras, como es el caso de NGC 5427.

Es posible afirmar que nuestra galaxia esta en un umbral de posibilidades dada su mor-
fologia central y las inestabilidades que se manifiestan. De acuerdo al parrafo anterior,
se dirfa grosso modo que a mayor valor del pardmetro ), en las galaxias (Tabla BI)
tiende a acentuarse mas la presencia de estructuras definidas. Es de remarcar que la
galaxia Mrk 334, cuyo valor de @ es el menor de la lista no muestra ni barras nucleares

ni estructura Large scale, sino estructuras espirales levemente acentuadas.

Asi las cosas, se encontrado una “validacion cualitativa”al valor del Parametro de Toom-
re que se calculd en En la ecuaciéon [LTT] al estar la densidad superficial X y el
ancho del brazo h en la misma dependencia, podria aseverarse que las galaxias mas
cercanas al régimen autogravitante son las que poseen un ancho de brazo grande, ya
que las densidades superficiales de las galaxias citadas estan dentro de un rango de 9 a

20 Mg, pc—2, es decir, no varfan en gran medida, comparandolas con el otro pardmetro.

Un ancho de brazo grande implica una mayor inercia del movimiento, mayor dificultad
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para que el potencial central perturbe las dindmicas internas en regiones alejadas, como
yva se ha dicho. Nuestra galaxia tiene un tamano de brazo grande y eso motiva esta
reflexion. Sin embargo, la baja densidad superficial que se ha estimado compensa el
efecto de éste “robusto brazo”. Una baja densidad es indicio, como se esbozaba en B

de una poblacién estelar mas vieja, o una menos eficiente generacién de nuevas estrellas.

Obsérvense las imagenes de la galaxia, esta vez destacadas en color correspondiente y
contrastadas. De la figura Bl en que aparece la imagen en visible, se denota mayor
fragmentacion en el brazo que en la imagen de color rojo. Es decir, la formacién estelar
es evidente, pero no en forma homogénea. Algunas zonas de la regién del brazo no ma-
nifestan ésta actividad. La imagen de la banda H, por el contrario, es la mas definida,
vale decir, en la que se puede apreciar mayor homogeneidad. Pareciera entonces que
en algin momento la tasa de formacién estelar se va a reducir méds y con éste com-
portamiento el Exceso de Color no cumplira la condicién Bl La densidad se hard maés

pequena.

Dentro de las inquietudes de motivacién que se plantearon al comienzo del trabajo
se mencion6 la de la relacién entre el parametro de Toomre y la escala. Habiendo
hecho los anteriores comentarios respecto a lo que se obtuvo para nuestra galaxia, se
expondra en forma sucinta, a modo de “abrebocas”lo que podra ser una interesante
etapa posterior de investigacion sobre el mismo particular; el planteo cualitativo de
algunas otras relaciones esclarecedoras entre masa, distancia y luminosidad de la region

particular de la galaxia que se quiere abordar.
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Figura 3.1: Representaciones constrastadas en falso color de NGC 5427
Bandas Vy H
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3.2 ESCENARIOS INESTABLES Y ESCALAS DE
DISTANCIA

A modo de pesquisa adicional, conviene adentrarnos un poco mas en el reconocimiento
de los escenarios inestables, autogravitantes o no. En algiin momento, el lector podria
quedar con el regusto de que este analisis se esta desarrollando ex profeso para no
abandonar la idea de la autogravedad en un objeto que parece no autogravitante. El
asunto no es porfia, como puede deducirse facilmente. Los regimenes autogravitantes

son los que méas nos permiten describir procesos de origen o de evolucion global.

Evolucionan en forma autogravitante las nubes moleculares del Medio Interestelar (Pie-
rens, 2005) y tal devenir conduce a la formacién de estrellas y planetas. Ejemplo de
regimenes autogravitantes son el cinturén de asteroides frios del anillo de Saturno, mis-
mo los procesos de acrecién de las protoestrellas (Calvet, 2001) y también procesos a
escalas mas grandes, como la formacién de las nubes de hidrégeno ionizado que com-
ponen la BLR en algunas galaxias con ntucleo activo. Precisamente con ésta tultima
observacién (Colli & Huré, 2001) se generé una de nuestras inquietudes en las lineas

iniciales de éste informe.

Resulta un poco extrano que se hable de autogravedad a una escala realmente pequena
como ésta. Sin embargo, se puede eludir ésta aparente incompatibilidad teniendo en
cuenta que el régimen de inestabilidad presente en una regién depende de la masa
presente en una region respecto a lo que hay en el centro de la galaxia, o en general del
objeto que genera dinamica de acrecién a una mayor escala. Si se tiene un objeto cuyo
centro tiene una masa My, y se quiere establecer una relacién con la masa M (r) del
disco cuya columna de presion tiene un espesor h ubicada a una distancia r del ntcleo,
habra un régimen predominante de autogravedad en la region del disco de acrecién

(Duschl, et al, 1997) si se cumple que
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N — (3.3)

Se sabe que los discos de acrecién son regiones muy cercanas al objeto acrecente central.
Obsérvese que este objeto central puede estar relacionado con cualquier estructura
macro, bien sea en la periferia o en una regién central de la estructura. Se afirma,
entonces, que dentro de una estructura como una galaxia, por ejemplo, podria haber

una situacién de varios regimenes contenidos en distintas secciones del disco.

Duschl, et al, en este articulo llegan a proponer que ésta expresion sirve para poner
una referencia de los procesos inestables que puede localizarse en cualquier lugar de una
galaxia, y que permiten entre otras cosas la eventual aparicion de gradiantes de abun-
dancias quimicas ubicados en zonas particulares de la misma, asi como de morfologias

particulares (clasificacién de galaxias entre elipticas y espirales).

Con estas ideas en mente, resulta claro que el comportamiento inestable del que hemos
hablado todo este tiempo no puede asumirse en absoluto con relaciéon a un punto en
particular. Hay objetos que acretan masa en toda la galaxia, en mayor o menor medi-
da, y esos procesos gravitatorios de escala local conforman un régimen global en asocio
con elementos propulsadores como la presencia de una fuente de acrecion suficiente-
mente masiva; o tales como una notable capacidad de formacion estelar, vale decir,
un Patron Perturbador de suficiente intensidad que promueva procesos gravitacionales

locales (Roberts, 1969).

A modo de complemento de la relacién B3] se encuentra (Pierens, 2005) que

M(r) << MN2—}; (3.4)

Entonces, como inquietud a posteridad, queda la oportunidad de verificar estos criterios,
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previo calculo de la masa de la Maquina Central de NGC 5427. Es posible hacerlo,
siguiendo algunas metodologias como la implementada por Torrealba, et al, 2006, donde
se realiza un estudio de los espectros B, V, R e I evaluando el FWHMU de la linea [O

III] en 5007 A, lo que permite obtener la masa del agujero negro central.

Este procedimiento tiene otras justificaciones interesantes: Cuando se habla de los
parametros que determinan la capacidad de acrecién de un objeto, aparece la defi-
nicién de un radio de acrecién R, (Combes, 2000), el cudl, en el entorno del objeto

masivo se expresa coio

M
Ra:G N

5 (3.5)

UOO
teniéndose asi, eventualmente, una metodologia indirecta para verificar la validez de la
dispersién de velocidad v, que se ha asumido en este estudio, y de por sf confrontar la

hipétesis con que iniciara tal investigacion, vale decir, el contenido de estas lineas.

Un punto que vale la pena destacar, al final de ésta seccién es la enunciacion del
Parametro de Toomre como un criterio local (Toomre, 1964). Es posible hacer una
“descomposicion ”del parametro en una parte relativa a la cantidad de estrellas, Q) y
a la cantidad de gas interestelar (), (Combes, 2000) a partir del analisis de la relaciéon

de dispersion de un sistema gravitacional, que se representa en la forma

w? = K%+ kK*c? — 2nGYk (3.6)

siendo k el nimero de onda, k la frecuencia epiciclica, ¢ la dispersiéon de velocidad

Full Width Half Maximum, una medida estadistica del ancho de una distribucién gaussiana a la
mitad de la altura de su maximo central
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asociada a gradientes de presién del gas y w la frecuencia angular de una estrella.

Teniendo en cuenta las dependencia que exhibe @) en la ecuacion [L3, es posible decir que
entre las variables que lo conforman existen unas dependencias tales (Combes, 2000) que
hay un mecanismo de realimentacion, una autoregulacién tal que el valor del parametro
() se mantendria constante en regiones de tamano no superior que la Longitud de Jeans
[C4 . Se dice que la frecuencia epiciclica x es inversamente proporcional al radio para
una curva de rotacion bien comportada, al igual que la densidad superficial del gas y
por lo tanto el parametro de Toomre tenderia a un valor constante bajo la condicion

de radio manifestada atrés.

Se trata, pues, de asumir el disco galdctico como el agregado de dos fluidos en movi-
miento rotacional, donde cada uno tiene su propia definicién a la luz de la Teoria de

Ondas de Densidad (Pierens, 2005), teniéndose que

2nGkY, 2nGEY,
Ko + k‘gcg Ko + kgcf]

Q=Q:+Q,= (3.7)
indicando en esta expresion a > y a ¢ particularmente para las componentes estelar
y de gas interestelar. El criterio de estabilidad de Toomre sera asi una medida del
acoplamiento del movimiento de estos dos medios y existiran dos cotas: cuando el
ntimero de onda k sea pequeno (ondas de larga longitud), condicién en que la formacién
estelar contribuye en forma dominante a la dindmica, o cuando tenga un valor grande

(ondas de corta longitud), situacién contraria a la anterior.

Se cita éste desarrollo conceptual para dejar en la mesa otra posibilidad inquietante,
cual es la de empalmar en forma cuantitativa el escenario de ondas de densidad de la
galaxia con los resultados de éste estudio y el estudio relativo a la masa de la Maquina

Central de la galaxia, objetivo que no esta contemplado dentro de éste trabajo.
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Se proseguird, a modo de reflexién final, con la consideracion de los errores e incertezas

que se han dado en este estudio

3.3 ERRORES E INCERTEZAS

Se advirtié desde el comienzo de este informe de investigacién que el tema genera
incertidumbres, reflexiones muy abiertas y grandes posibilidades de analisis y discusion.
A lo largo del desarrollo del trabajo, es posible plantear tres autocriticas de fondo: por
un lado, (a) las aproximaciones que comportan modelos tedéricos en variables cruciales
como la dispersién de velocidad o la Extincién Visual. De otra parte, (b) la validez de
la muestra de datos estudiada, que devino la obtencién del valor ZT9, y finalmente (c)

las limitaciones técnicas asociadas a la capacidad de resolucion del instrumento.

Aludiendo al primer item, la construccion de la expresién [CTT] se logré con base en
el Modelo de Transferencia Radiativa para la estimacion de la velocidad del sonido al
interior de la region que se estudioé en la galaxia. Realmente lo que se hizo fue fijar
este modelo como una cota que ofrecia un valor de velocidad estandar para un tipo
de galaxia como el que se delineaba en la seccion [L2A El modelo permite estimar la

densidad de gas presente en el disco.

Fundamentalmente, ésta galaxia hipotética deberia tener perfil gaussiano de lumino-
sidad en direccién normal al disco, lo cual es vélido en nuestro caso (figura 23)), sin
embargo, el modelo se fija para una escala de altura de brazo de 100 pc (Elmegreen,
1998), ciertamente correspondiente en orden de magnitud con el valor de ancho de brazo
que se obtuvo en LT3 pero mayor en un factor superior a 4. Esto obviamente introduce

una primera incertidumbre en nuestro valor obtenido en

Como se decia en la seccion Bl existe una aparente relacién entre el ancho de los
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brazos y la velocidad de dispersion del gas: esta interdependencia se hace manifiesta en
el Modelo. En el estudio realizado por Elmegreen et al, 1998 sobre las espirales nucleares
de NGC 2207 se encontré que una densidad de 14 M, pc~2 se correspondia con una
altura de escala del brazo de 35 pc, una situacion consistente con nuestro resultado

“heuristico ”obtenido en tal seccion.

Otro punto de ataque sobre nuestro resultado es que éstos autores advierten que dis-
persiones de velocidad superiores a 10 kms~—! conducen a valores de Q mayores que
2. El valor que se calculé en ZT9 es superior a 2, habiendo supuesto que la dispersion
era igual al valor referido, de modo que pueden existir dos cantilenas, bien que sea
menor la dispersion de velocidades realmente y nuestro valor esté sobredimensionado, o
lo contrario. Una controversia que podria dirimirse atendiendo la sugerencia planteada

en la seccion sobre el calculo de la masa de la Maquina Central de la galaxia.

Respecto a los valores de Extincién visual hay que decir que corresponden al otro pun-
to de vista que permite calcular la densidad de gas, y que a todas luces es interesante
y pleno de significado fisico. Ponderar a actividad estelar via los excesos de color re-
sulta comprensible, y se esperaria que no hubiera discusién al respecto. El modelo de
las curvas de extincién planteado por Mathis, 1990 acerca a la estimacién de el efec-
to dispersivo y absorptivo se justifica bien como una forma de medir la densidad de

particulas.

Sin embargo el punto de quiebre aparece cuando se tiene en cuenta la limitacién en la
eleccién de puntos que compongan las regiones de estudio, sobre las que se va a hacer
la evaluacién del Ezceso de Color. Es posible que haya generosas aproximaciones en la
ponderacién de la Razén de extincién Ry que se asume constante (Ecuacion [LH) o en
la cuantificacion de los otros parametros de la curva de extincion. Empero, éstas no se

comparan con lo que puede generar en cuanto a imprecisiones por el muestreo realizado.
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El anélisis de isofotas (apartado 2224 di6 un perfil de valores promediando las lumino-
sidades de las isocurvas. Como se puede apreciar en la figura 22 estas figuras no son del
todo elipses bien delineadas. Las herramientas que provee el ds9 permiten manipular
la esquematizacion de éstas curvas, sin embargo, las elipses que traza la herramienta
ellipse son menos versatiles en su manipulacién, por tanto son menos fieles a la realidad.
Si existen puntos de excepcional luminosidad en una region intermedia, igual la curva
promediada los sumerge en la tendencia global, y posiblemente se pierde informacién
interesante como la implicada en morfologias como las espuelas que muestra la galaxia

en los brazos (Ver figura BI).

Por esa razon se asumié la realizacion de un calculo mas intensivo del exceso con la
tarea imexamine, punto a punto. Sin embargo, aqui se presento la situacién de que una
eleccién aleatoria de puntos genera muchas veces un interés particular sobre los mas
notables. ;Con qué criterio descontar los puntos notables, o incluirlos sin generar un
sesgo en la medida? Se pudo apreciar, haciendo manipulacién deliberada de algunos
puntos obtenidos en ésta tarea, suprimiéndolos o agregando otros, y obviamente habia

pequenas modificaciones.

Si la diferencia obtenida en fuera superior, tranquilamente se despreciarian incer-
tidumbres del orden de las centésimas, pero el valor de exceso es precisamente un orden
superior, luego no es tan caprichoso de valores. Finalmente se asumié la mayor cantidad
de valores, incluyendo estos puntos irregulares pero sopesando su eventual efecto sobre
la medida escogiendo también zonas que aparecian ténuemente marcadas en la imagen

de estudio.

Se aprecio también dificultad en la seleccién de puntos del ancho del brazo. De manera
arbitraria, en las curvas [Z4] se hizo empiricamente un FWHM, que fue con el que se
estimo la cantidad de puntos que confromaban el ancho del brazo. Sin embargo la

validez de éste procedimiento puede ser discutible diciendo que puntos fuera de una
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distribucién tal componene el brazo, solo que estan en intensidades inferiores, ya en la

zona que conduce a la periferia del brazo.

De otra parte, conviene aclarar que este perfil transversal de EZ4] se tomé para una
sola linea de la imagen. Vale decir, se tomo el ancho de brazo correspondiente a ésta
perspectiva. Se habia podido tomar una medida del ancho en otros sectores. Y en
efecto se hizo, rotando el plano transversal y capturando curvas correspondientes a
planos tales. Se asumié entonces que la regién de interés, para la que verdaderamente
interesaba el andlisis era una circunferencia de radio aproximadamente de 160 pixeles
en el filtro V y 100 pixeles en el H. En esta circunferencia se puede tomar que el ancho

del brazo es practicamente igual desde el lugar donde se desprende.

Esto por supuesto es una aproximacion que pudo inducir error en la medida del brazo.
Pero como se puede deducir también, tal error no nos conminaria a rechazar el valor

obtenido en 2213

En el item (c) aparecen senaladas las limitaciones de resolucién del instrumento, que
traen a la memoria nuevamente el problema de la calibracién. De una parte, la calibra-
cion fotométrica tiene que ver con aspectos fisicos del detector. De otra, la resolucion
tiene que ver con aspectos geométricos del mismo. A la hora de hablar de la resolu-
cién, se reflexiona sobre lo siguiente: siendo imégenes en distinta resolucién, a la hora
de comparar regiones luminosas entre si, es posible tener distorsiones en cuanto a su
extension. El andlisis de estos efectos geométricos es considerado como una “correccién
7a la calibracion fotométrica (Baguett, S. et al, 2002 ; Dickinson, M. et al, 2002). Con-
vendria, para refinar los valores obtenidos de magnitud en la seccion EZZ4 con estas

consideraciones.

Finalmente, la reflexion sobre la capacidad de resolucién nos remite a la seccién en

la cual se presentaron argumentos para admitir que no existe un tnico parametro de
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Toomre, que éste valor es una caracteristica local de una galaxia. La pregunta ya no
serfa tanto por la precision o imprecision numeérica, sino por la precision conceptual.
. Qué validez tiene este parametro que se evaluo respecto a otros que podrian calcularse,

teniendo en cuenta lo discutido?

Se dirfa, entonces, que éste parametro que se calculé en ZT9 da una medida en la escala
de kpc de la inestabilidad gravitacional relativa a un potencial axial-simétrico sin tener

arc—sec

en cuenta efectos locales gravitacionales en escalas inferiores a los 0,04 el Y que
este régimen de inestabilidad corresponde al excedente de estrellas jovenes que existe
sobre el nimero de estrellas viejas. Es valido el procedimiento con que se calculd pues
corresponde en forma fenomenoldgica con lo reportado por la literatura, asimismo la
estimacion hecha es valida salvo aproximaciones que ya se han descrito. Pero no es el
unico parametro que se puede calcular para todo el disco. En la medida en que puedan
evaluarse parametros independientes de la escala de resolucion, sera posible obtener

valores del parametro de Toomre para regiones mas internas y ver mas en claro la

influencia del potencial gravitacional central.

Este comentario iltimo, a modo de sintesis nos lleva al epilogo de esta investigacion, en

donde se resaltaran aspectos puntuales de las experiencias y de los resultados obtenidos.
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Cuando se comenz6 el desarrollo de este trabajo se arrancé con una pregunta relativa
a los procesos de alimentacion de la Maquina Central de la galaxia, y como estos se
relacionan con el régimen inestable imperante en la regién circumnuclear de la galaxia.
Se encontré que la galaxia exhibe un régimen de inestabilidades hidrodinamicas con
un parametro de Toomre cercano a 15. De modo que la actividad nuclear se anuncia
intensa, y se encontrd, por comparacion con otras galaxias cuyo parametro () se conoce,

que éste valor es coherente con la estructura espiral de gran diseno del ntcleo.

Sin embargo, como se reflexiond en lineas anteriores, el parametro de Toomre tiene un
caracter local, asi que se puso en discusion el significado del valor obtenido, obteniéndose
que tal valor puede cambiar con la escala, pero mientras no se disponga de imagenes
mejor resueltas o de parametros o métodos menos dependientes de la resolucion, éste
valor es un buen indicador de la inestabilidad que se genera debido a un exceso de

estrellas jovenes presente en unos brazos bien definidos.

Se dijo entonces que éstos brazos indican que la galaxia tenfa una gran inercia, y por ello
el valor del parametro que no es tan grande como en otros objetos estudiados por autores
referidos en esta investigacién, en los cuales los brazos tenian pequenas dimensiones.

Por lo tanto el mecanismo de alimentacion de alimentacién del AGN central no es tan
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eficiente, al punto que permite brazos de gran diseno a nivel nuclear. Sin embargo, se
sugirié la eventual verificacién de esta conclusion mediante el cdlculo de la masa del

agujero negro central, siguiendo la metodologia de Torrealba et al, 2006.

Nuestros objetivos iniciales se dirigieron también a explicar la relacion causal entre
el tipo de inestabilidad y el escenario morfologico y dindmico. Como se menciond, el
hecho de que halla grandes brazos puede ser indice de poca capacidad de acrecion, de
por si una manifestacién del Patron perturbador del disco, qué tan eficiente resulta.
Es evidente que un patrén perturbador poco eficiente no generara grandes tasas de
formacion estelar. La galaxia entonces estda en una interfaz, desde el punto de vista
fisico, a pesar de que la cifra obtenida del parametro muestre un caracter particular. La
evolucion del disco estd guiada por las interacciones del gas acretado por el nticleo de la
galaxia, la formacion estelar no es notable. Sin embargo atin tiene un comportamiento
autogravitente remanente, que se explica por la presencia del brazo de gran dimensién;

es posible que en regiones mas externas éste sea manifiesto y evidente.

Bajo algunas aproximaciones, el valor del parametro de Toomre ha podido verse al-
terado. Principalmente, tales aproximaciones son la eleccion de un valor arbitrario de
la dispersion de velocidades, bajo la inclusion del Modelo de Transferencia Radiativa;
también la toma de datos en el estudio del Exceso de Color. Estas desviaciones también
pueden comprender teniendo en cuenta algunas relaciones de realimentaciéon e interde-
pendencia entre las variables criticas del Parametro. Debido a éstas, el valor obtenido
nos pone del lado no autogravitante. Pero es muy posible que la alteracién de éste valor
no sea superior a un factor de primer orden, dada la dependencia cuadratica respecto
a la velocidad que exhibe el valor de (). Por ello se sugiere la conveniencia a posterior:

de estimar en forma directa o colegida el valor de la dispersion de velocidades.

Por 1ultimo, perviven las incertidumbres en cuanto al manejo de la resolucion de las

imagenes y su efecto sobre los estudios directos que se hacen sobre ellas. Particularmente
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el método intensivo de fotometria que se implementd muestra como la resolucién puede
ser un factor en contra para una mejor selecciéon de puntos de intensidad luminosa.
Conviene buscar, como se ha dicho, métodos independientes de la resolucién de las

imagenes para hacer estudios similares.

El método extensivo usado puede ser una buena aproximacién, sin embargo presenta
las limitaciones en cuanto a la ponderacién que se hace de los puntos luminosos so-
bre la curva isofota. Esto puede desviar los valores, sobre todo en perfiles de galaxias

fragmentados como fue el caso de la imagen en banda V de NGC 5427.

A modo de reflexion final, se conocieron e implementaron las potencialidades de IRAF
en el andlisis de espectros y de fotometria y se contextualizé el problema abordado
con distintos puntos de vista, haciendo un aporte al estado del arte con un estudio
inédito sobre tales aspectos en esta galaxia, abriendo el campo para desarrollos que
posiblemente generaran una comprension mas profunda del fenémeno de alimentacién
del AGN de éste tipo de galaxias y las implicaciones de tal caracteristica evolutiva en

distintas escalas de la galaxia NGC 5427.
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