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CAPITULO I - INTRODUCCION

I.1-GALAXIAS: DEFINICIONES Y CLASIFICACIONES

Al comienzo de este siglo comenzó a reconocerse que los 

sistemes estelares observables tienen una distribución altamente 

achatada» conformando un plano definido en el cielo por una banda 
débil de luz conocida como la Vía Láctea. Por el mismo tiempo se 

conoció7 la existencia de un áren numero de objetos de débil 

luminosidad, que claramente no eran estrellas individuales, y que 

recibieron el nombre de nebulosas» Fue mostrado luego que algunos 

de estos objetos eran verdaderas nebulosas o nubes de sas y polvo 
situadas entre las estrellas. Pero aquellas nebulosas, que 

recibieron el nombre particular de nebulosas espirales» comenzaron 
a cobrar mayor interés baJo la sospecha de estar compuestas de 

sistemas estelares independientes de la Vía Lactea, posiblemente 

similares a nuestra propia Galaxia. El evento que puede señalarse 
como disparador del comienzo de la astronomía extragaláctica, fue 

el reconocimiento de la existencia de estrellas Cefeidas en M31, 
descubiertas por Hubble en 1925. Asi se pudo establecer» en forma 
definitiva, la similitud de las nebulosas espirales con nuestra 
propia Vía Láctea.

La tendencia general actual lleva a pensar que las galaxias» 

como sistemas automantenidos por medio de la fuerza de gravitación»
fueron formadas todas en la misma época, hace 1010 o 2 1010 años

(según se tome la constante de Hubble de expansión del universo con
el valor 50 o 100 km s-1 Mpc-1). característica que las diferencia de 
los sistemas también automantenidos por medio de la gravitación



como lo son las estrellas (Taaler» 1978)» Las condiciones iniciales 
de formacio'n» v aun en algunos casos las condiciones en eue se 

desarrollo la evolución» serian los factores causantes de la 

variedad de formas y de características físicas presentadas por las 
galaxias» Las distintas /reas en eue se divide la ciencia 

astronómica les h3n otorgado propiedades distintivas según 

interpretaciones de estas variedades observables en distintas 
longitudes de onda* Así» por ejemplo» se dice eue una galaxia es 
una radio-galaxia si la energía emitida en longitudes de onda de

Lío —/ radio se encuentra por encima de 10 erg s (Minkowski» 1975)»
Las características observables se presentan en general baJo 

un continuo de valores» sin saltos o discontinuidades notorias en 
ellos» Sin embargo» w con el fin de facilitar la comprensión del 

universo» el científico sigue generalmente una tendencia 

clasificatoria eue lleva a situar a las galaxias dentro de grupos 
mué se distinguen por alguna característica promedio común» 

delimitando estos rangos según cierta dispersión de valores 
previamente admitida para cada rango» Esto es comparativamente 
similar a lo eue sucede con una distribución continua de valores 

cuando se los representan bajo la forma de un histograma»
De esta manera nos encontramos con eue Ozernow (1970) propone 

una ordenación general según la cual las galaxias se distinguen por 

el grado de actividad o grado de intensidad del proceso de 
liberacio'n de energía interna» sobre todo nuclear» La Figura I»1 

muestra un eseuema de esta clasificación tal como fue adaptada por 
SePsic (1982)» Según puede verse en la Figura» se hace una primera 
distincio'n entre galaxias cuya energía no-termica es mayor» del 
mismo orden» o menor eue la energía te'rmica emitida» Dentro de 

estas ultimas» los miembros se clasifican a su vez» por ejemplo»



FIG» 1*1 - ClasificBcio'n de las ^bIbxíbs de acuerdo al árado de 
Bctividedr BdBPtado de Ozernoa (1970) por Sersic (1982)»



sesun su morfología» En el esouena particular de Ozernou? 

presentado en la Figura? se pueden ver los tres grandes grupos 
distintivos en eue se basan los sistemas clasificatorios 
morfológicos modernos? aue son las galaxias irregulares? las 
espirales « las elípticas* Es posible extender esta el asif icacio'n 
con la incorporadozn de otro tipo de miembros? como por ejemplo las 
regiones HII intergala'cticas o tambie'n galaxias compactas azules 

(Kunth? 1980)? descubiertas por Sargent w Searle (1970)» Los 
sistemas de clasificación morfológica modernos mas importantes son! 

(a) el de Holmberg (1958)? (b) el de Hubble (el mas usado 
actualmente)? desarrollado en el Atlas de Galaxias de Hubble a 
publicado por Sandage (1961)? eue a su vez fue la base para el 

desarrollo de un tercer sistema mas elaborado (c) establecido por 
de Vaucouleurs? cuas descripción detallada se expone en de 
Vaucouleurs et al* (1975)»

Se han establecido otros sistemas de clasificación? por 
ejemplo? según el tiro de poblacio'n dominante evidenciada en la luz 

espectral integrada (clasificación de Yerkes? propuesta por Morgan? 
1958)$ segiín características estructurales de los brazos espirales 
(clasificacidn de luminosidad de van den Bergh? 1960a a b? 1966)? 

según su grado de agrupación (galaxias aisladas? pares? grupos? 
cúmulos? supercúmulos)* Dentro de estos grandes sistemas 

clásificatorios? se establecen a veces clasificaciones mas finas? 
como por ejemplo en el caso de las Irr II o activas? dentro de las 
cuales se diferencian las galaxias explosivas de las post-eruptivas 

a de las interactuantes según distintas interpretaciones de la 
actividad observada (Krienke a Hodee? 1974)» Tambiezn es posible 

distinguir las galaxias aue presentan baJo brillo superficial? 
denominadas galaxias LSD? de acuellas aue no presentan esta



característica y de las aue aparecen con un alto valor» ya sea en 

alguna zona dentro de la galaxia o en toda ella» del brillo 
superficial aparente» denominadas galaxias compactas azules» Estas 

galaxias LSB (ver definición y recopilación de propiedades globales 
en el Capítulo III) han acaparado últimamente la atención de la 
mayoría de los investigadores de una forma u otra» El aumento en el 
numero de detecciones de esta clase de objetos» a partir de los ya 

conocidos dentro del Grupo Local» w el reconocimiento de la 
existencia de galaxias ópticamente muy peauefías y de muy baJa 

luminosidad» denominadas galaxias enanas» ha incrementado el 
interes en ellas» El numero de galaxias de baja luminosidad 
existentes en el universo es» sin duda» mós considerable oue el de 

sistemas muy luminosos por lo oue el conocimiento de la frecuencia 
con oue aouellas aparecen en el universo contribuiría al 

conocimiento de la cantidad de materia realmente existente en el 
mismo y a poder determinar» con mayor precisión si la misma seria 
suficiente como para detener en algún momento la expansión 
actualmente observada» Por otro lado» y dado oue en su mayoría son 
objetos de tipo tardío o Irr» con ninguna o muy débil estructura 
espiral y con bajas velocidades de rotación» presentan una opción 

distinta de interpretación del modo de producción estelar de la 
aceptada generalmente para las galaxias espirales normales» como lo 
es la teoría de la existencia de ondas de densidad*

Baade y Minkowski (1954) designan como normal a aouella 
galaxia oue no tiene peculiaridades ópticas y cuya emisión en radio 
es débil» El no tener peculiaridades o'pticas significa oue los 
subsistemas oue forman parte de la galaxia presentan simetría 

central* Una galaxia puede presentar una fuerte emisión en radio y 

sin embargo no tener ninguna peculiaridad óptica» Dentro de esta



clasificación en galaxias normales y peculiares» las Irregulares» 
dad3 su forma no tan simétrica» estarían en los bordes de los 
límites establecidos para las galaxias normales (Sersic» 1982)* Las 

propiedades presentadas por el grupo de galaxias LSB hacen dudar 
acerca de la pertenencia de las mismas al grupo de galaxias así 

denominadas "normales* y se cuestiona la continuidad de las 

propiedades de las galaxias como una función del brillo superficial 

(Lari et al*» 1978)» En el análisis de ciertas propiedades de 
galaxias de baJo brillo superficial» oue se desarrollara' en el 

Capítulo III» basado en parte en los datos presentados en el 

Capítulo II» se intenta alcanzar una cierta comprensión de las 

diferencias de estas clases de objetos u su conexión con las 
galaxias denominadas normales a la luz de la comparación con una 

muestra de observaciones en galaxias brillantes»

I.2-0B8ERVACIONES DE HI EN GALAXIAS Y SUS PROPIEDADES ESTADISTICAS*

Hace treinta y dos anos» Kerr y Hindman (1953) detectaron por 
primera vez la línea del hidrógeno neutro en un sistema 
extragalóctico» como lo es la Nube de Magallanes» dos arios despue's 

del descubrimiento de la línea de 21-cm del hidrógeno de nuestra 

galaxia» Desde entonces» y mediante el uso de te'cnicas avanzadas» 
como la interferometría» el incremento en el poder resolvente y en 

el alcance ha permitido el conocimiento detallado de la 
distribución w cinemático del gas neutro en un numero cada vez 
mawor de galaxias* Se pudo así establecer» en cuanto a la 

distribucio'n del HI dentro de la galaxia» aue el centro de esta 
distribución no coincide generalmente con el centro optico



(Bottinelli» 1971)» También Ib distribución del das neutro dentro 
de galaxias espirales de tipo temprano presenta generalmente una 
depresión en la parte central v un aumento de la densidad a cierta 

distancia del centro» tal como una distribución en forma de anillo 
(M 81» M3D» A medida que el tipo morfológico se vuelve mas tardío» 
la distribuciozn del HI se presenta similar a una gausiana» con un 

máximo de densidad en el centro (M33>* En cuanto a la cinemática 
interna de una galaxia» expresada a travezs de curvas de rotación» 

ella permite el calculo de las masas totales» si previamente se 
supone un modelo de distribuciozn de masas» A través de la 

astronomía óptica se elabore/ en un principio una serie de curvas de 
rotaciozn en galaxias cercanas» pero la limitación fue y sigue 
siendo mus fuerte» pues la resio'n con una adecuada relacio'n 

señal-ruido estaz restringida generalmente a radios peoueños» 

equivalentes a 1/3 o 1/2 del radio fotometrico de Holmberg» En 
cambio» para observaciones radioastronomías» este valor es del 

orden de 1*2 veces el radio fotometrico» Es decir» es posible 
obtener en radio curvas de rotación mas extensas eue a longitudes 
de onda ozPtica» dado eue parece ser eue el HI se extiende mas alia 
de la región de emisión medible espectroscozpicamente» y aun mas 
alia de la regiozn de emisión de continuo medible por la fotometría»

Con motivo de observaciones sistemáticas del HI en diversos 
sistemas extrasalacticos» surgió' la inquietud por comparar las 
propiedades físicas globales de distintos objetos según los 
distintos tipos morfolozgicos» La comparación puede hacerse 

interesante desde oue existen diferencias estructurales entre los 
sistemas Irr y las Elípticas» teniendo como clases intermedias a 

las espirales» Los primeros son de apariencia desordenada» 
conteniendo un numero relativamente grande de estrellas de tipo



temprano o muw luminosas» Las elípticas» en cambio» son sistemas 

esferoidales de apariencia bien ordenada» oue no contienen 
estrellas de tipo temprano de alta luminosidad aunoue si un ndmero 
bastante grande de gigantes (Roberts» 1963)* Así fue como algunos 

de los primeros autores oue han correlacionado propiedades 
integrales de galaxias espirales detectadas en HI (Epstein» 1964$ 
Roberts» 1969)» han encontrado características distintivas dentro 
de cada tipo morfológico» utilizando parámetros derivados de 
observaciones o'pticafw radioastronomías * En las Figuras 1*2 a I»4 

se muestran» respectivamente» los gráficos de variación» con el 
tipo morfológico» de la razón NHI/Lb, la cantidad relativa de gas 

con respecto a la masa total» representada por la razón NHI/Ni, s 
la razón Ni/Lb (Roberts» 1969)» donde MHI representa la masa del 
hidrógeno neutro» Mi la masa indicativa calculada de los parámetros 

del perfil de HI» « Lb la luminosidad total calculada de la
0magnitud aparente BT » Notemos Que la razón NHI/Lb es independiente 

de la distancia» Según muestra la Figura I»2» parece haber un 
aumento del valor de esta razón hacia tipos morfolo'gicos ma's 

tardíos» Veamos cual es el significado físico de la razón NHI/Lb* 
Si la formación estelar en una galaxia» de un tipo morfológico 

determinado» continua a la tasa presente o actual entonces el 
período T durante el cual consumirá7 todo su hidrógeno para la 

conversión estelar sera» T=gMt/R» donde g es la masa fraccional de 
gas» Nt la masa total w R la tasa de producción estelar» Si 

suponemos oue la tasa de producción estelar es actualmente la misma 
oue la tasa de perdida estelar por evolución» entonces esta tasa 

R=Lt» donde Lt es la luminosidad total bolometrica oue puede 
ponerse igual a Lb* Luego» TzNHI/Lb (Roberts» 1963)* Es decir oue
esta razón es una medida del tiempo durante el cual la galaxia»



FIG. 1.2 - Valores promedios de la razrfn MHI/L para diferentes tiros 
morf oleíficos. El dibujo inferior es para tipos individuales» s el su
perior para árupos de intervalos mayores en los tiros. Las barras de 
error representan el error del promedio. Roberts (1969).



FIG» I»3 - Valores promedios de la razón MHI/Mt para diferentes tipos 
morfológicos» La sxplicacicfn de los dibujos es similar a la de la Fiá» 
1*2» Roberts (1969)»



FIG. 1.4 - Valores promedios de la razón Mt/L para diferentes tipos 
morfológicos. La explicación de los dibujos es similar a la de la 
Fig. 1.2. Roberts (1969).



manteniendo su actual luminosidad Lb» convertirá' todo su das de 

hidrogeno neutro en estrellas» si la producción estelar se 
establece a una tasa constante CRoberts» 1969$ Sersic» 1982)» 
Notemos» sin embargo» aue el desarrollo interpretativo expuesto por 
Roberts y mencionado aeui del significado de la razón MHI/Lb» tiene 
un carácter simplista y puede ser tomada como cierta solo en 
primera aproximación» dado oue contiene suposiciones aue pueden no 

ser validas acerca de la constancia del valor de R y del eeuilibrio 
entre el numero de estrellas oue nacen y mueren dentro de la 
galaxia»

Según podemos ver en la Figura I»3» la cantidad relativa de 

gas aumenta desde las Sa hacia las Irr» es decir» las galaxias de 
tipos morfológicos mas tardíos tienen una gran fracción de gas aun 

no procesado en materia estelar» En la Figura I»4 pueden verse los 
valores promedios de Mt/Lb para cada tipo morfológico» donde surge 

Gue parecería haber un valor constante de esta razón para todo T» 
En relación a este gráfico» puede decirse Gue los resultados varían 

según el modo en Gue se calcula la masa total» Los métodos 

tradicionales utilizan para el calculo de la masa total la 
expresión Gue surge del modelo de Brandt <1960) de distribución de 
masa» tomando el radio de ma'xima velocidad Rm = 0»28 Do» con Do el 

radio óptico» « el parametro n = 3» El resultado de calcular en 

esta forma la masa total es el aue se aprecia en la Figura 1*4» 
Tomando en cambio Rm como el radio de la distribución del MI» 

parece haber una suave disminución de la razón Mt/Lb a medida oue 
crece el tipo morfológico <Dean y Davies» 1975)» Brosche y 

Reinhardt (1977) decidieron no tomar Rm como un valor constante 
sino como una función del tipo morfolo'gico» al igual aue el 

parametro n» y de esta forma hallan aue la razón Mt/Lb crece con el



tipo»
Balkowski (1973) realizo7 un estudio de estas propiedades 

integrales» utilizando una muestra importante de datos referentes a 
observaciones en 21 ce» a través de correlaciones con dos 
parámetros independientes» uno de los cuales esta7 representado por 

la luminosidad* En las Fisuras 1*5 a 1*7 se reproducen las 

variaciones de 13 masa de HI» la masa indicativa» « la densidad 
superficial de HI con el tipo morfológico» según este autor» En los 

primeros dos gráficos se puede apreciar la dependencia bien clara 

de estos parametros con la luminosidad» contrariamente a lo eue 

ocurre con la densidad de HI» También puede observarse un 
crecimiento en los valores de la masa de HI w la masa indicativa» 
desde tipos morfológicos tempranos hasta galaxias Se» y luego una 

disminucio'n de los mismos avanzando en los tipos hasta las Irr*

La estadística se fue expandiendo a otros parametros 
dirigiendo la mayor atención a aeuellos oue podrían ser utilizados 

como indicadores de distancias» en parte por la necesidad 
cosmolo7gica de un meJor conocimiento del valor de la constante de 

Hubble o de la velocidad de expansión del universo» Con referencia 
a este tema» cabe mencionar la relación entre la luminosidad v el 

ancho del perfil encontrada por Tully y Fisher (1977) (Figura I»8>» 
Dado el impacto ctue produjo esta forma de estimar distancias basada 
en la observación simplemente del ancho del perfil» varios autores 

se han dedicado posteriormente a conocer mas exactamente el valor 
de la pendiente y el termino independiente de la relación» a 
establecer posibles dependencias de la misma con otros para7metros» 
y tambie7n a encontrar fundamentos físicos de esta relación» Así» 

Aaronson et al* (1979) encontraron una correspondencia entre la 
pendiente de la relación» en el infrarrojo» y la dinámica de la



FIG» 1*5 - Masa de hidrogeno neutro MHI» en unidades de 10 Mo> 
como una función del tino morfológico. Las áslaxiss son divididas 
en tres árupos! uno esta formado por los objetos menos luminosos 
oue conforman la cuarta parte de toda la muestra (representados con 
círculos)» otro contiene las «(alexias i»bs luminosas comprendidas en 
otra cuarta parte del total (representados con cuadrados) y el 
tercero formado con la mitad restante (representados con cruces). 
Balkowski (1973).



FIG. 1.6 - Mas? total 
indicativa Mi» en unidades de 10^ Mo» como una funcio'n 
del tipo morfológico. La 
explicación de los símbolos 
es .la misma oue para la Fiá. 
I»5» Balkouski (1973).

FIG. 1.7 - Densidad 
superficial aparente de HI <S*H » en 10* d cni » como una 
función del tipo 
morfológico» La explicación 
de los símbolos es la misma 
oue para la Fid. 1.5.
Balkowski (1973).



galaxia» concluyendo oue las magnitudes infrarrojas constituyen un 
medio mes poderoso pera el desarrollo de la relación Tully-Fisher 
oue las azules» Bottinelli et al* (1980) establecieron una mejor 
correlación» calculando el ancho del perfil de manera oue sea 

consistente con el valor de la velocidad circular máxime» libre de 
movimientos turbulentos o no circulares» tal como se obtendría de 

la curva de rotación» Visvanathan (1981) encontró Gue la pendiente 
de la relación es fuertemente dependiente de la longitud de onda en 
la cual se mida la magnitud» característica oue no sucede con el 

termino independiente* l.a dependencia de la ordenada al origen de 

la recta» del tipo morfológico» fue estudiada por de Vaucouleurs et 
al* (1982)* Richter y Huchtmeier (1983) no han encontrado cambios 

significativos en el valor de la pendiente de esta relación para 
galaxias aisladas» en grupos o en cúmulos* Estas referencias son 
solo parte de una extensa bibliografía tendiente a mejorar la 

relación Tully y Fisher entre el ancho del perfil y la magnitud 
absoluta* Estos autores también establecieron una relación entre el 

tamaño real y el ancho del perfil y encontraron» Junto con Shostak 
(1978)» oue la pendiente de la relación no es la misma para las 
galaxias calibradoras» v las otras galaxias» Este efecto no esta'muy 

bien explicado aun» y puede apreciarse en las Figuras 1*9» 1*10 y 

1*11» donde se reproducen los gráficos de Tully y Fisher (1977) 
para galaxias del cúmulo de Virgo y del cúmulo de Ursa MaJor 

comparadas con galaxias calibradores locales (Figures 1*9 y 1*10)» 
y el gráfico de Shostak pero une muestre de gelaxies observadas en

-i -1HI» donde les distancias fueron calculadas con Ho=50 km s Mpc » y 
pare las galaxias calibradores (Figura 1*11).

Otros parámetros pueden ser considerados también como 
indicadores de distancia» tales como» por ejemplo» los diámetros de



FIG* 1*8 ~ Magnitud absoluta 
Mpá(o) versus ancho 
corregido del perfil &Vo* 
El mejor ajuste de las 
galaxias del cúmulo de Virgo 
(o)* con las galaxias 
cercanas (►) llamadas 
calibradoras» en este 
gráfico? produce un modulo 
de distancia para el cúmulo 
de Virgo de 30*6* Tully y 
Fisher (1977)*

FIG* 1*9 - Diámetro absoluto 
A versus el ancho corregido 
del perfil ¿Vo» para 
galaxias del cúmulo de Virgo 
(o) y calibradores locales 
<♦), según el modulo de 
distancia obtenido de la 
Fig* 1*8* Tully y Fisher 
(1977)♦



FIG» I»10 - Similar 3 Fig» 
I»9r psra galaxias del 
cumulo de Ursa MaJor» Tully 
y Fisher (1977)»

FIG» I»ll - Similar a Fig» 
I»9 para galaxias 
calibradoras (») y para una 
muestra de galaxias 
observadas en la línea de 
21 cm» cuya distancia fue 
calculada con Ho=50 
km s”' Mpc"1» Shostak (1978)»



las regiones HII ma's grandes dentro de las galaxias (Sersic, 1959)» 

la estructura interna de los anillos en ciertas galaxias ctue los 
poseen (de Vaucouleurs y Buta» 1980)» el llamado índice de 

luminosidad (de Vaucouleurs» 1975)» el grado de desarrollo de los 
brazos espirales (van den Bergh» 1960a» b» 1966)» etc»

I»3-RARAMETROS OBSERVACIONALES Y DERIVADOS DEL PERFIL DE HI»

Los parametros observacionales del perfil integrado» a oue 
son de utilidad para la interpretación del mismo» son ba'sicamente 

cuatrot 1) el desplazamiento de la frecuencia central con respecto 

a la frecuencia de la transición hiperfina del HI en rerosoí 2) el 
ancho del perfil? 3) el ares del perfil a 4) la forma del perfil»

Veamos ahora de nue manera se obtienen estos parámetros y 

cual es la interpretación oue se hace de los mismos»

1) Del desplazamiento de la frecuencia central» w mediante la 

aplicación del efecto Doppler» se obtiene la velocidad sistematice 
de la galaxia» El modo usual w de meJor determinación de la 

velocidad» a partir del perfil» es el referido al punto medio de la 
línea ctue determina el ancho del perfil» Auneue la galaxia fuese» 
en un caso límite» totalmente asimétrica en la distribución del HI» 

el máximo error en la determinación de la velocidad estaría dado 

por la mitad del ancho del perfil» Esto proporciona ventadas en 
cuanto a la precisión con eue se obtiene el valor de la velocidad 

en relación a la estimación óptica donde los errores en Juego son 

bastante mavores y dependientes del instrumento empleado» En la 
Figura 1*12 puede verse un histograma de distribución del número de



FI6* 1*12 - Histograma de la diferencia entre los valores de la 
velocidad radial sistemática obtenidos de observaciones en la línea 
de 21 cm Bottinelli et al» (1981)» w los obtenidos de mediciones 
ópticas» para 121 galaxias en común con la muestra de Sandase 
(1978) (representada por el ares rayada) y 50 galaxias en común 
con la muestra de de Vaucouleurs et al» (1980)*



galaxias aue presentan ciertas diferencias entre las velocidades 
estimadas óptica y radioast rono'micamente (Bottinelli et al ♦» 1981)» 

Se ve en este histograma eue estas diferencias tienen una 
distribución al azar* no habiendo diferencias sistemáticas en 

ellas» La expresión con oue se acostumbra a calcular las 
velocidades en radioastronomía es V< red)=“¿^ c/P© » la cual difiere 

de la oue se utiliza en el calculo optico V<opt)= c/A0» En todo 

ceso» se pueden convertir las velocidades de radio a velocidades en 
el sistema óptico mediante la expresión VCopt)«c(Vrad)/(c-Vrad)» La 

diferencia es significativa a velocidades grandes* Asir por 
ejemplo» a V=5000 km s la corrección por conversión es de 85 
km s"' » Auneue ósta no es mus grande» sobre todo en nuestro caso en 

eue las velocidades observadas no superan los 3000 km s”1 » nosotros 

usamos la expresión utilizada para el ca'lculo de las velocidades 

ópticas» la cual es físicamente correcta»

2) Del ancho del perfil observado» « tambión con la 
aplicación del efecto Doppler» se obtiene una estimación del 

movimiento del das dentro de la galaxia o» mazs precisamente» de la 
velocidad móxima eue alcanza a tener este gas dentro del objeto o 

dentro de la zona observada» La mitad del valor del ancho del 
perfil representaría entonces la velocidad «axima promedio de 

rotación de la galaxia» Sobre el modo de estimar el ancho del 
perfil en velocidad» A V» existen diversos* criterios siendo los más 

usuales las estimaciones a los niveles 20» 25 w 50% de la 
intensidad ma'xima del perfil* Al respecto Thonnard (1982) encuentra 
un buen acuerdo entre la velocidad máxima rotacional óptica « la 

velocidad calculada al nivel 50% del perfil de HI» Nosotros 
adoptamos en nuestras mediciones el nivel 25% porgue es el ma's



corrientemente usado w facilita la comparación de los resultados*

3) Del ares del perfil observado es posible obtener el valor 
de la masa total de hidrogeno neutro* El numero de ¿tomos de HI 
contenidos en una columna con una sección transversal de 1 cm2 r a 

lo lardo de la visual» es (Roberts» 1975)*

(1)

donde £ <V) es la profundidad óptica v Ts es la temperatura de spin 

en K u y la frecuencia en Hz* En el medio interestelar» esta 

temperatura de spin es aproximadamente igual a la temperatura 
cinética» dado eue las poblaciones relativas de los dos niveles 
están residas principalmente por colisiones* La constante nume'rica 

proviene en parte de la evaluación del coeficiente de absorción 
para el hidrógeno atómico» eue incluye absorción propiamente dicha 
y emisión estimulada» y del valor de la frecuencia en reposo de la 
transición hiperfina del hidrógeno* Si la Ts es constante a lo 
largo de la visual» la ecuación de transporte de la radiación puede 

expresarse comot

Si el medio es ópticamente fino (&«1) Tbs'G Ts* Considerando este 

último caso» la expresión en <i) pasa a ser*

Si existe equilibrio termodinamico» la temperatura de la región



emisora esta dada» para radiofrecuencias <hP«kT)» por la leu de

Rauleidh-Jeansi

donde Iy es la intensidad específica a la frecuencia V t Si no has 

equilibrio termodinamico» entonces Tb define la denominada 
temperatura de brillo de la región» Reemplazando esta ultima 

expresión en (2)» integrando sobre el a'rea de la fuente» 

considerando eue la fuente es pequeña respecto del haz principal de
/■la antena y suponiendo eue no haw absorción en el camino» se 

obtiene una expresio'n para la masa de HI»

<3)

/ /con dwdz diferenciales de ángulo solido»
Usando la definición de densidad de fluJol

y cambiando de integración en frecuencias a integración en 

velocidades»

<4>

donde D es la distancia en pcj Vr la velocidad en kn y la

densidad de flujo en Jw»
Esta fórmula contiene dos suposiciones ba'sicas en su 

desarrollo»



a) El das en la región estudiada es ópticamente fino* De no

ser asi» debería considerarse un factor correctivo» en la expresión 

(4) para el calculo de MHI» igual a F= /(1-e )« Para un medio
ópticamente fino es^¿-<l» luego tenemos F— 1* Como en general no 

es muv bien conocido» se adopta Fe 1 para el calculo de la masa*
/ /Vb) La región es peeuena frente al haz de antena» Si no lo

fuera» deberíamos hacer una deconvolución de la distribución de la 

temperatura de brillo (Tb> de la regio'n con el haz de antena» Para 
realizar esta deconvolución es necesario conocer la distribución de 

Tb de la región» la cual en general no se conoce» por lo oue se 

emplea para dichos fines un factor correctivo eue afecta al calculo 
de MHI» y oue proviene de una convolución sencilla entre dos 

distribuciones gausSianas» la del haz de antena y la de Tb en la 
región estudiada» El factor entonces es F« < - íz/flF| )» donde
tf", es el valor del ancho a potencia mitad del haz de antena» y

sería el correspondiente valor para una distribución gau^iana 

del gas» ambos en minutos de arco» Si tomamos el valor de tfz idual 
al tamafto óptico de la fuente» vemos oue en el caso de las galaxias 

observadas en nuestros relevamientos» en los cuales las de mayor 
tamaño o'ptico aparente tienen d < 8'» el factor de corrección 

(considerando un ancho de haz a 1/2 de potencia de 34') sería de 

l»06» Los errores involucrados en las mediciones y cálculos 
sobrepasan con holgura el valor de este factor» por lo oue no es 

necesario su uso en nuestro caso»
La información del perfil esta' seccionada en bandas de 

frecuencias o velocidades cuyos anchos están definidos por el ancho 
de los filtros empleados en la observacio'n» De esta manera» la 

z z /integral oue aparece en la ultima expresión para el calculo de MHI» 
se convierte en una sumatoria (equivalente por el método de



integración de Simpson)* resultando entonces

(5)

donde D es la distancia en Hpc» As es el a'rea del perfil (en Ja km 
s~’ ) e igual a AvSsi* donde Si“C Tb¿ (Ja)» Ta¿ es la temperatura 

de antena del canal i v A V es el ancho en velocidad de los canales 
empleados en la observación* eue en nuestro caso es de 16 km s"’ » C 
es la constante de transformación de Ta a densidad de fluJo* eue en 
nuestro caso es de 8*4 Ja K * (ver Capitulo II>»

4) Con relación a la forma del perfil de HI» recordemos eue 

el perfil global obtenido es* si consideramos el caso en eue el 
tamarío de la galaxia es bastante menor eue el haz de antena*, la 

integral sobre el campo de velocidades de la densidad superficial 
de HI* de aeuí eue la forma resultante depende de la manera en eue 

se distribuye el gas neutro dentro de la galaxia w de la cinemática 
del mismo» Como en general no se conoce la curva de rotación de la 

galaxia* la distribución se puede solamente estimar mediante 
modelos basados en suponer una cierta curva de rotación» Varios 

autores han tratado de reproducir la forma de los perfiles 
observados (Epstein* 1964* Cutcheon y Davies* 1970$ Shostak* 1977$ 

Roberts* 1978* Thonnard et al»* 1980$ etc»> En particular Thonnard 
et al» (1980)» basándose en la relación eue existe entre la forma 
de la curva de rotacio'n y la luminosidad de la galaxia (la 

velocidad rotacional crece rápidamente con el radio alcanzando el 
valor máximo dentro del 10% del radio óptico en las galaxias mas 

luminosas* w en cambio* las menos luminosas tienen curvas de 
rotación oue crecen suavemente con el radio) w considerando curvas



de rotación simples» con crecimientos de le velocidad en forme 
lineal con el radio» reproducen perfiles de HI para diferentes 
distribuciones de la densidad del das dentro de la ¿alexia» De esta 

manera encuentran eue para ¿alexias de bada luminosidad» la forma 
de los perfiles varía con la distribución interna del HI» pero para 

¿alaxias de alta luminosidad» solo se pueden reproducir perfiles 

con la forma clasica de dos picos» independientemente de la manera 
en eue se distribuya el ¿as»

Es posible determinar» además de los parámetros directamente 

derivados del perfil de HI» el valor de la masa total en forma 

aproximada» a partir del valor del ancho del perfil» El modelo de 
Brandt (1960) para el cálculo de la masa total» utiliza una lev de 
fuerza atractiva oue es una ¿eneralizacioin de la les de fuerza de 

Bottlin¿er (1933)» Su expresión esí

(6)

donde Vmax es la velocidad ma'xima alcanzada en la curva de 
, -irotación» en km s » s Rmax es la distancia a la cual esta 

velocidad r»e produce» en kpc» Si aceptamos eue el ancho del perfil 
en HI es debido a la rotacio'n» entonces 1/2 AV correspondería a la 
proyección» sobre la visual» de la velocidad máxima de rotación» o 

sea ZkVrad"Vmax sen(i>» donde i es el azn¿ulo de inclinación con 

respecto a la visual» Una suposición generalmente aceptada para el 
valor de n es 3 (modelo de Bottlin¿er)» También es comunmente 
aceptado eue Rmax/D<0)=0»2S» donde D(0) es el dia&etro óptico para 
la isofota de nivel 25 ma¿ fl" » Reemplazando estos valores 

tendremos entonces*



(7)

donde A Vos AV/sen i en km s'1 y ACO) el diámetro en kpc calculado 

de DCO)» Mi entonces es la nasa indicativa aue> en general, no 

difiere de Mt en un factor tavor Que 2 (Casertano w Shostak, 1980)»
Nosotros henos preferido calcular la Mi según los dltimos 

resultados obtenidos para el valor de n y Rmax» De acuerdo a un 
estudio estadístico de curvas de rotacio'n bien conocidas 

(Huchtmeier, 1975) se puede ver oue el valor de n en el modelo de 

Brandt es, en general» menor oue 3 siendo lo ñas común un valor 

promedio de 1»3 (Dickel y Rood, 1978)» 1.a distancia donde se
alcanza la velocidad máxime de rotacio'n es una variable oue parece 
depender del tipo morfológico aunoue esta variación presenta una 

gran dispersión» De todos modos, la variación con el tipo T se 

puede formular como sigue) Rmax/Rh=0»18T-0»16 (Huchtmeier, 1975), 
donde Rh es el radio fotonótrico, referido a la isofota de nivel

n U26»5 mas B , definido por Holmberg (1958)» Se puede pasar desde 

el valor de D<0) a Rh a través de la expresión
o,z$ o. í?Rh=0»5 10 Do (Paturel, 1975) Dickel y Rood, 1978), donde Do es 

✓el diámetro medido en la isofota de nivel 25»0 mas □ , DCO),
corregido por absorcio'n de la Galaxia u por absorción interna de la 

galaxia considerada» Si reemplazamos estas expresiones de Rmax y n 

en la formula para el calculo de la masa total indicativa, 
obtenemos la expresio'n oue usaremos aouí para Mi eue sería la ma's 

próxima al valor real de Mt, según los últimos resultados sobre 

curvas de rotación (Huchtmeier, 1975) Rubin, Ford y Thonnard, 1980 
a y b) etc)»

(8)



donde Do este en kpci w D es le distancia en Mpc*



CAPITULO II - OBSERVACIONES EN LA LÍNEA DE 21 CM EN GALAXIAS

AUSTRALES

II»1-INTRODUCCICÍN

Las observaciones en foros sistemática de objetos 

extragala'cticos en la línea de 21 cm ha sido difícil en el 
Instituto Argentino de Radioastronomía, hasta 1980, debido a la 

alta temperatura del sistema receptor* El hidrogeno neutro pudo ser 
detectado hasta entonces stílo en algunas galaxias brillantes, 
cercanas y de tipo tardío y su detección se lograba después de 

varias horas de tiempo de integracio'n (Bajada, 1978)* La situación
z z 11 11cambio con 13 instalación del nuevo front end y con mejoras en el

IIback end* Esto produjo suficiente sensibilidad, cobertura espectral 
y facilidades operscionales como para hacer posible el inicio de 
observaciones sistemáticas de galaxias en la línea de 21 cm, con 

tiempos de integración razonables»
Las observaciones con este nuevo receptor comenzaron en forma 

sistemática en 1981, luego de un proceso de aprendizaje de la 

operatividad del eouipo, de ajuste de programas de observación y de 
elaboración y ajuste de programas de reducción» Hasta ese momento 

la mayoría de los relevamientos de HI en galaxias publicados, 

fueron hechos desde observatorios ubicados en el hemisferio norte, 

desde algunos de los cuales se pueden alcanzar declinaciones de 
hasta -40° * Los únicos relevamientos sistemáticos realizados hasta 

entonces en el hemisferio sur fueron los del IAR (BaJaJa, 1978) y 
de Whiteoak v Gardner(1977), cuyas observaciones permitieron la 
deteccio'n de HI respectivamente en 22 y en 36 galaxias



relativamente cercanas v brillantes»
El proposito de nuestros reí evami entos presentes fue 

básicamente el de incrementar el numero de detecciones en la línea 

de 21-cm en galaxias australes» considerando la relativa falta de 
observaciones en este hemisferio a las posibilidades ofrecidas por 
el nuevo receptor»

El primer relevamiento fue llevado a cabo en galaxias 
brillantes» seleccionadas del catalogo de de Vaucouleurs et al» 
(1976) (RC2)» de la manera en aue seró expuesto en II»2» Los 

resultados positivos obtenidos en 19 galaxias de esta muestra (en 
vías de publicación en estos momentos! BaJaJa w Martin» 1985) se 
presentan en este Capítulo y la discusión aue surge del análisis de 

estos resultados» es presentada en el siguiente Capítulo»

El segundo relevamiento fue realizado con galaxias 
seleccionadas de listas publicadas por Corwin et al* (1977* 1978 v 

1980» de aoui en adelante CVV)» Estos objetos son galaxias de tipos 
tardíos e irregulares encontradas inspeccionando las placas tomadas 

con el telescopio Schmidt de 1»2 m» del Reino Unido* Estos 
catálogos proveen información referente al tipo morfolo'gico» según 
el sistema numérico de clasificación del RC2» la clase de 

luminosidad» según el sistema de clasificación del David Dunlap 

Observatora (DDO) (van den Bergh» 1959) a los tamaños aparentes 
medidos» Cuando comenzamos este relevamiento no se conocían datos 

espectroscopicos de estas galaxias» por lo aue tuvimos aue estimar 
la velocidad con un método indirecto (como se vera mas adelante) 

debido al rango de velocidades relativamente limitado cubierto por 

el banco de filtros anchos de nuestro radiotelescopio (1344 km 
s"1 )* La emisio'n en HI fue detectada en 27 de estas galaxias» la 

mayoría de las cuales son objetos de baJo brillo superficial» Esto



nos proporciona un material de análisis de las propiedades 
generales de estas galaxias a la luz de las comparaciones 

realizadas con las galaxias brillantes» Estas comparaciones podran 
ser vistas en detalle en el siguiente Capítulo» Los datos 
observacionales se presentan en la sección 5 del presente Capítulo»

II*2-CRITERI0S DE SELECCION

Los criterios de selección aplicados a ambos relevamientos» 
estuvieron orientados en poner énfasis eni

1) Considerar solamente galaxias oue no basan sido observadas 
con anterioridad a la época del inicio del programa*

2) Otorgarle alta prioridad a los objetos al sur de 
£e-40°para evitar superposiciones con observaciones de galaxias 

realizadas desde el hemisferio norte» De hecho» las galaxias 
seleccionadas tienen todas declinaciones menores oue -40° * a 

excepcio'n de N6C 7731 mué fue agregada a la lista por disponerse de 
los datos de su observacio'n eue se llevo a cabo con propósitos 

ajenos a este relevamiento*
3) Disminuir los efectos de dilución del haz de antena» De 

acuerdo con esta segunda condición» se eligieron entonces galaxias 
cusa velocidad radial (conocida* en el caso del primer 

relevamiento* o estimada* en el caso del segundo) fuese menor oue 
3000 km s"' *

Para las galaxias tomadas de las listas de CVV» s dado oue la 

velocidad no era conocida* se aplico primero un criterio selectivo* 
antes del mencionado en el punto 2* respetando la necesidad de 
considerar solo objetos no demasiado lejanos» Este criterio 
consistió en considerar aeuellos objetos cuyos tamaños aparentes no 



fuesen menores de 3'» valor límite hallado en parte 

exrerimentalmente en el transcurso de las observaciones» Este 

diámetro aparente corresponde al de una galaxia de tamaño lineal de 
35 kpc (la cantidad de HI esta en relación cuadrática con el tamaño 
lineal de la galaxia) colocada a la distancia límite de nuestra 

muestra» eue es de 40 Mpc (en base a 9=3000 km s*1 w H=75 km 

s-* Mpc’1 )♦

Para las galaxias seleccionadas del catalogo RC2» v con la 
intención de aumentar las posibilidades de detección» se tomaron en 
cuenta galaxias de tipo morfológico mas tardío eue Sa»

Con estos criterios se seleccionaron» para la observación» 50 

galaxias brillantes con posibilidades de detección w 66 galaxias de 
las listas de CVV» donde aproximadamente la mitad son galaxias de 

baJo brillo superficial (L8B>* La emisión del hidrogeno neutro fue 

detectada en 18 de las 50 galaxias primeramente seleccionadas» a 
las eue has eue añadir la detección de NGC 7731» eue representan el 

36% de la muestra elegida» s en 27 de las 66 galaxias del segundo 

relevamiento» eue representan el 41% del total seleccionado» El 89% 
de estas 27 galaxias detectadas son objetos definidos en la 

literatura como de bajo brillo superficial*

II♦3-DESCRIPCION DEL INSTRUMENTO EMPLEADO EN LAS OBSERVACIONES

Las observaciones fueron realizadas con el radiotelescopio 
del IAR utilizando para ello el nuevo receptor» para la línea de 21 

cm» instalado en 1980 y construido con fondos provenientes de la 
National Science Foundation de U»S»A» u por el Consejo Nacional de 
Investigaciones Científicas w Técnicas de Argentina» v con el



aporte tócnico del Department of Terrestrial MaSnetisa de la 

Cernedle Institution of Washington» Thonnard (1980) he dado algunos 
detalles de la construcción» instalación y características de este 

receptor»

A continuación se detallan las tres partes fundamentales 
constitutivas del telescopio w sus características» esto es» la 

antena» el receptor v el sistema de adquisición de datos*

A) ANTENA*

La antena para el receptor de la linea de 21-cm tiene una 
superficie reflectora paraboloidal de 30 m de dia'metro y una 

montura ecuatorial eue permite moverla según las coordenadas 
celestes de declinación w as ene ion recta* Tiene dos posibles 

movimientos» uno lento s otro rápido» en las direcciones norte-sur 

y este-oeste» La velocidad del movimiento lento hacia el oeste es 
opuesto al movimiento de rotación terrestre» de modo oue permite el 
seguimiento de la fuente» Los límites de movimiento son entre -9° y 
-90° en declinación» y entre +2h y -2h en a'ndulo horario» El 

diagrama de antena» conocido hasta el momento» consta de dos 
lóbulos» el principal» aue puede aproximarse por una gaussiana 
bidimensional de sección circular» cuso ancho a potencia mitad es 

de aproximadamente 34' (Loiseau» 1979)» y el secundario» a 1*5° del 

principal w con una ganancia aproximadamente 27 dB menor (Cersosimo 
w Loiseau» 1980)»

Los para'metros de antena» eue sera'n enumerados a 
continuación» estón basados en la señal de calibración provista por 

una fuente de ruido cusa temperatura eeuivalente es básicamente 

constante y de valor 6*6 K + 0*3 K con la cual se obtiene la 



temperatura de entena» Un error en este valor produciría 

modificaciones en algunos de los valores de los parámetros de la 
antena pero no tiene efectos en el c/lculo de la densidad de fluJo 

real obtenida del perfil» dado oue la calibración del mismo se 
realiza de modo independiente a estos para'metros w en base a 

radiofuentes de fluJo conocido»
Como parte de un estudio de variabilidad en radiofuentes 

australes (Colomb et al»» 1984)» se hicieron mediciones durante 
varios meses de fuentes calibradores» especialmente de la 
radiofuente Hwdra A» de donde se pudo estimar la relación entre la 

temperatura de antena v la densidad de fluJo» S/Ta» (Giacani v 
Testori» 1984)» El valor de esta relacio'n es de 8*40+0*25 Jw/K y ha 

sido empleada aeuí pera la conversión de las escalas de temperatura 

de los perfiles observados a escalas de densidad de fluJo» El valor 

asumido para la densidad de fluJo correspondiente a la radiofuente 
Hvdra A» es de 43*5 Jy» y fue tomado de Wills (1975)» De esta 

relación se pueden estimar los siguientes parámetros!
a) El área efectiva máximo» A» obtenida con fuentes mucho 

menores oue el haz de antena u con el haz centrado en las fuentes» 
Representa el area equivalente efectivamente colectora de las ondas 
recibidas» No es igual al area geométrica debido a la iluminación 
parcial de la superficie con el alimentador y a las pe'rdidas en la 

radiación interceptada» 8e obtiene de P=kTa«8»A/2» con P la 
potencia recibida» k la constante de Boltzmann» S la densidad de 
fluJo « A la superficie colectora» En consecuencia A=2kTa/S= 328 

m »
b> La eficiencia de antena» » definida como el cociente 

entre el aVea efectiva y al area geométrica» es decir» “A/As» 
donde As®ÍTRa es el area geométrica eue» para el radio de la



antena Ra=15 m» vale 707 . En consecuencia =0.46»
c) La eficiencia del haz de antena» ^5 » definida cono el 

cociente entre el ángulo solido del haz principal v el ángulo 
sólido efectivo de la antena» -Í2-6 /_¿2./\» con -£2_/\ = /A» Luego 

^6 = ^A/a2 “0*82.

B) RECEPTOR

En la Figura 11*1 se muestra un diagraaa en bloaues del 

receptor» La señal es recibida priaeraaente por el nuevo 

aliaentador escalar» colocado en el foco de la antena* Consta de 
una bocina corrugada» seguida de una guía de onda rectangular» eue 
convierte la onda electroaasne'tica» tonada en una sola cooponente 

de polarización» en una serial electrice eue es elaborada» por las 

etapas eue siguen en la cadena del receptor» hasta el aleacenaJe de 
la inforaación» El priaer componente» también instalado en el 

cabezal del receptor w dentro de esto primera etapa de radio 
frecuencia» es un amplificador paramótrico» a temperatura aabiente» 

con una teaperatura de ruido propia de 41 K u Que determina» para 

el sistena total» una teaperatura de ruido de 83 K* Le sigue un 
acoplador direccional eue peralte la invección» a voluntad» del' 
ruido de calibración eue mencionamos anteriormente w luego una 

llave Dicke aue Peralte conautar la señal del cielo con una carga 

de referencia» ausentando la estabilidad del receptor al disminuir 
el efecto de las variaciones de ganancia* Un priaer filtro» 
colocado a continuación» deJa pasar la eaisión dentro de la banda 

de 1380 a 1430 HHz» la cual es aezclada con la serial de un 
oscilador variable en frecuencia convirtiendo así la aisaa en una

primera señal de frecuencia intermedia de 150 MHz para poderla
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baJar* sin demasiadas perdidas* hasta la sala de control por medio 

de cables coaxiles» Alli la señal es convertida nuevamente* por 
medio de un segundo mezclador* en la semunda frecuencia intermedia 

de 30 MHz» Un divisor de potencia separa entonces la salida para el 

continuo de la entrada al tercer mezclador eue convierte la señal a 
2 MHz para poder ser recibida por los filtros del nuevo 
espectrómetro para la observación de la linea» El mismo consiste de 

tres bancos distintos de filtros analógicos caracterizados por el 
número de filtros disponibles en cada uno de ellos* el ancho de 

banda de los filtros w el espaciado en frecuencia entre ellos» El 
banco usado en nuestras observaciones consiste de 84 filtros 
analógicos de 75.8 kHz <16 km s_/ ) de ancho* espaciados también en 

75*8 kHz» El raneo en velocidad cubierto con este banco de filtros 
es entonces de 1344 km s~' » La señal pasa luego a los detectores 
aue leen la información contenida en los 112 canales cada 6 
miliselundos» Un conversor analógico-digital permite transformar la 

información analógica en una señal digital* manejable por la 
computadora en línea»

C) ADQUISICION DE DATOS

La información llega asi a la minicomputadora PDP11/2O» 

Mediante programas de observación previamente elaborados* es 
posible independizar el registro de los datos del control del 

observador* debido a aue* por medio de una interfase* la PDP11/20 
esta en comunicación directa con un microprocesador encargado de 

controlar la observación según el modo elegido dentro de los tres 

actualmente posibles} conmutación con carga* conmutación en 

frecuencia v potencia total» Es decir* se controla la llave Dicke*



el modulador de ganancia» el encendido del diodo de ruido o la 
conmutación en frecuencia (según sea el modo, elegido de 
observación) w el muestreo de la información en un osciloscopio oue 
permite la visualización inmediata de los datos» Esta 

minicomputadora puede grabar los datos adauiridos en un disco 
flexible o en cinta magne'tica»

II»4-MODO OBSERVACIONAL Y MÉTODOS DE REDUCCION

Luego de un análisis experimental acerca de cual sería el 

mejor modo posible de observación de galaxias» es decir» aouel eue 

produjese el menor ruido final con el menor tiempo invertido» se 
pudo determinar oue el mismo era el de conmutación con carga* Las 

observaciones fueron hechas entonces conmutando la señal del cielo 

contra una carga de referencia a 298 K» Se completa un ciclo cada 

segundo de tiempo» durante el cual el receptor detecta 
sucesivamente las señales provenientes del cielo» la referencia» el 
cielo más ruido de calibración (6»6 K) v la referencia» El haz de 

antena se posicionaba alternadamente en la fuente v fuera de ella» 
a una distancia de 2*/cos& en asención recta» cada 10 minutos» con 
la intención de disminuir los efectos en la linea de base al restar

/ los perfiles producidos en ambos lugares» El tiempo de integración 
para cada una de las 51 galaxias y para cada una de las posiciones» 
sobre v fuera de la fuente» se extendió' hasta obtener una relación 

/V /señal a ruido razonablemente buena o hasta un máximo de 60 minutos 
en caso de falta de detección»

El modo de conmutación en carga produce una fuerte componente 
sinusoidal» en la línea de base de los perfiles» con una amplitud 



de alrededor de 2 K eue en gran medida se reduce restando los 

perfiles obtenidos sobre w fuera del objeto» El perfil final se 
obtuvo promediando los perfiles resultantes de varias observaciones 

del mismo objeto w ajustando a los mismos polinomios de 2do a 5to 
orden mediante programas elaborados para este propósito» La 

obtencio'n de los flujos en Jw desde la temperatura de antena en K» 

se realizo con el factor de conversión de 8*4 Jy K ♦
Los programas empleados en la reduccio'n de los perfiles 

fueron en parte creados para los propósitos de estas observaciones? 
aplicándose luego a otros programas de observación» En la ultima 
etapa de elaboración fue posible utilizar la nueva computadora 

PDPil/34» adouirida en el ano 1982 e instalada en 1983* oue permite 
el procesamiento de los datos en forma independiente de otros 
centros de cómputos» La computadora IBM/360 de la Universidad de La 

Plata (CEBPI) fue utilizada* en una primera etapa* para el 
procesamiento de datos observacionales realizados con el antiguo 
receptor* sobre los cuales no se hace mención en este trabajo dados 

los resultados infructuosos obtenidos luego de un ano de 
observaciones» Una vez instalado el nuevo receptor* v antes de la 
adouisición de la PDP11/34* la minicomputadora PDP11/20 conectada 
en línea con el receptor* fue utilizada para la elaboración de los 
datos en momentos en oue no participaba del proceso de observación»

El ruido r»m.s» en el perfil resultante* después de 60 
minutos de tiempo de integracio'n* es de aproximadamente 0»l Jw* el 
cual no se aparta del teórico (Kraus* 1966)!

donde Tsis es la temperatura del sistema (83 K)l A^ es el ancho de



banda de los filtros empleados <75*812 khz) y t es el tiempo de 

observación total» Según esta fórmula entonces* después de 60 
minutos de integración el ruido serla de 0*12 Jw»

II»5-DAT0S OPTICOS Y DE RADIO

A> GALAXIAS BRILLANTES

En la Tabla I* se listan los datos observacionales de las 1? 
Salaxies brillantes detectadas en la línea de 21 cm» El significado 

de cada columna es el siguiente!

Columna 1! Nombre* con N*NGC e I=IC» según RC2*
Columnas 2 w 3! Asención recta w declinación* para la época

1950»0* de RC2»
Columna 4* Tiro morfológico T» expresado como un índice 

nume'rico oue caracteriza la posicio'n del objeto dentro de la 

secuencia de Hubble (de Vaucouleurs» 1974)» codificado según RC2»
Columna 5. Dla'metro angular Do» en minutos de arco» según 

RC2» columna 12» linea 2»
/ / /Columna 61 Angulo de inclinación i» según la siguiente

expresión}

donde R^es la razón axial como aparece en RC2 y Ro es la razón 
intrínseca» oue en este caso se ha tomado igual a 0.2 (Holmberg» 
1958).



Tabla I t Datos observacionales dpticos v de radio de la nuestra de galaxias brillantes

1
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12)

Noabre R * A * Dec. -s Do i O®T Vop Ref Vr AV As

h n o r o -1 kn s -1 kn s -1 kn s -1 Jyk» s

N 406 1 5.7 -70 9 5 3.3 69 11.92 1570 2 1510 250 54.4
H ¿25 1 32.9 -41 41 9 2.6 67 11.67 410 2 370 140 35.1
N ¿85 1 45.9 -53 2 5 4.3 13 11.70 1420 2 1354 183 44.2
N1249 3 8.6 -53 32 6 4.7 61 11.31 1090 2 1063 235 119.0
N1511 3 59.3 -67 46 2 2.9 72 11.49 1827 1 1352 270 85.3

1 N24421
1 N291511 N305911 N326111 N540811 1466211 1505211 N7059i1 N70641 N712511 1520111 N742411 N753111 N77131
1______

7 36.6 -69 25 3 6.9 25 10.51 657 1 1430 480 120.9
9 26.5 -76 25 10 1.5 52 12.14 413 1 468 164 104.0
9 49.7 -73 41 4 4.0 25 10.81 1223 1 1260 135 67.3

10 26.9 -44 24 3 4.6 40 11.26 2572 1 2550 352 101.9
14 0.3 -41 10 1 10 2.6 52 1 588 1 508 90 59.2
17 42.2 -64 137 10 2.2 52 10.79 315 1 306 120 120.7
20 47.4 -69 24 7 4.0 90 11.04 911 1 580 185 82.0
21 23.6 -60 14 5 3.0 58 12.19 1767 3 1730 315 99.2
21 25.6 -52 59 5 2.9 90 11.73 970 2 855 170 55.5
21 45.6 -60 57 5 3.1 49 12.35 3012 1 2986 345 110.3
22 18.3 -46 19 6 7.6 62 10.77 2112 1 910 220 165.9
22 54.5 -41 20 6 7.8 28 10.68 862

1580
1 935 192 339.0

23 12.1 -43 52 4 3.0 67 11.40 1 1600 380 109.3
23 33.8 -38 13 7 3.7 62 11.11 672 1 692 210 64.2



Tabla IIi Per tetros derivados de le Tabla I.

(1) . 1
(2) 11. (3) 1(4) 1 (5)1 (6) (7)

1
1 (8)l _ (9) (10) 1

1 (11) _l
11 (12)

Noebre AVo 11
1 II

D A(0) 1 NHI1 Ni Nb 1 2 ILb/AtO) 11 -2
<HI NH/Ni 1 I11

Ntt/Lbl Ni/Lb
-1 1 9 10 -2 11ke s 1 Npc kpc lio No 10 No ILo pc No pe 1 i1 1 1 1 1.1._____■ --- ■ 1 . . . .1_____ .1. .1.-- • 1 1 1 1 11 1 1 1 IN 406 267 1 17.8 17.1 1 4.07 10.75 -19.3 1 27.0 13.9 0.038 1 0.51 1 13.611 1 1 1 1N 625 152 1 3.8 2.9 0.12 1.19 -16.2 1 54.8 14.5 0.010 1 0.26 1 26.44J 1 1 1 »N 685 813 111111111

1111111111

16.3 20.3 1 2.75 114.52 -19.4 19.5 6.7 0.002 111111111
1111111111

0.34 1142.231
N1249 268 11.8 16.1 3.90 12.14 -19.0 23.4 15.0 0.032 0.64 11111111111111111

19.97
N1511 283 15.1 12.7 4.56 2.47 -19.4 52.0 28.2 0.185 0.54 2.94
N2442 1135 15.4 31.0 6.78 164.15 -20.4 22.6 7.1 0.004 0.31 75.63
N2915 208 2.7 1.2 0.18 1.11 -15.0 106.7 128.7 0.016 1.21 73.96
N3059 319 13.2 15.4 2.77 10.19 -19.8 51.1 11.7 0.027 0.23 8.43
N3261 547 30.1 40.3 21.78 52.31 -21.1 25.5 13.4 0.042 0.53 12.62
N5408 114 4.2 3.2 0.25 0.84 24.4 0.030
14662 152 2.1 1.3 0.13 0.64 -15.8 1172.1a 69.4 0.020 0.40 20.52
15052 184 5.9 6.9 0*67 2.97 -17.8 41.3 14.3 0.023 0.35 15.271 1 1 1N7059 371 11111

21.8 19.0 11.12 23.40 -19.5 25.5
41.7
20.6

30.7 0.048 11111

1.20 11111

25.34
N7064 169 10.6 9.0 1.48 2.30 -18.4 18.4 0.064 0.44 6.86
N7125 457 38.5 34.7 38.49 64.47 -20.6 31.9 0.060 1.55 25.98

1 26.0 1 t 115201 249 111
11.7 5.39 15.84 -19.6 1 14.711 15.1

8.0 0.034 111
0.54 111

15.99
N7424 408 12.3 27.9 12.10 45.58 -19.8 15.5 0.027 1.02 38.5

» 1 1 - iN7531 412 1111

20.9 18.3 11.28 20.96 -20.2 1 52.8I1 45.31

33.8 0.054 1111

0.64 1111

11.90
N77t3 237 9.1 9.8 1.25 7.10 -18.7 13.1 0*018 0.29 16.36



Columna 7i Magnitud aparente total» B^ * corregida pop 

absorción galáctica e interna» seáun RC2» y obtenida wa sea de la 

nadnitud aparente BT » o bien derivada de la magnitud corregida de 
Harvard *c » también de RC2» suponiendo Que esta es igual a Br »

Columna 81 Velocidad radial heliocéntrica óptica Vop» en km

Columna 91 Referencias para la columna 81 1-de Vaucouleurs 
(1976)1 2=Sersic (1979)) 3«SandaSe (1978)»

Columna 10* Velocidad radial heliocéntrica en radio Vr» en km 
s”1 »

Columna 11 i Ancho del perfil A V» en km s^f » determinado al 

nivel 252»
Columna 121 Área del perfil As= AvZsi en Ja km s'1 »

Los datos de la Tabla I se usaron para derivar las cantidades 
listadas en la Tabla II» cusas columnas significan lo siguiente:

Columna 11 Nombre» como en Tabla I»
Columna 21 Ancho del perfil de HI» AVo» en km s_l » corregido 

por el ángulo de inclinacio'n en la forma A Vo» Av/sen i»

Columna 3! Distancia D en Mpc determinada en base a la 

velocidad Vr» corregida al grupo local de galaxias según 
Vo= Vr + 300 sen L eos B» y usando una constante de Hubble de 75 km 
s~* Mpc”1 »

Columna 4) Dia'metro lineal A(0) en kpc» derivado del diámetro 

Do y de la distancia D»

Columna 51 Masa integrada del hidrogeno neutro de la galaxia» 

en masas solares» calculada con la (5)»
Columna 6» Masa total indicativa integrada» en masas solares» 

calculada con la (8)»
oColumna 71 Magnitud absoluta Mb determinada de B^ *



Columna 8» Luminosidad superficial sobre el plano de la 

galaxia Lb/ACO) en Lo pc »
Columna 9» Densidad superficial aparente de HI» 

HI=MHI/A(O) » en No pc »

Columnas 10» 11 w 121 Razones entre las cantidades calculadas

HHI» Mi w Lb»
Los perfiles de las galaxias aeui 'listadas se muestran en la

Figura II»2»

B) GALAXIAS SELECCIONADAS DE CVV

Para las galaxias elegidas de las listas de CVV» debimos 

primeramente hacer una estimación de las velocidades para 
determinar la frecuencia del oscilador local» Para esto procedimos 
de la siguiente manera! sobre la base de la comparación realizada 

por CVV entre los diámetros por ellos medidos» D » w los 
diámetros medidos a la isofota 25 » D » según RC2» pudimos 
estimar los diámetros D de las galaxias de este relevamiento y de 

alli los diámetros D corregidos por absorciones internas a 

galáctica» Un método similar se aplico para obtener la razón Bxial 
R a través de R » Usamos entonces una de las relaciones 

encontradas por de Vacouleurs <1979) entre los llamados indicadores 
de distancia terciarios v el índice de luminosidad c“0»i(T+Lc), 
donde Le es el indice de luminosidad corregido por absorción (ver 
Figuras II»3» II»4» II»5 y II»6>» Usando la relación entre el 
diámetro lineal ACO) y c» considerando oue los únicos datos 

conocidos de nuestras galaxias son el tipo morfológico T» la clase 
de luminosidad L v el diámetro aparente Do» pudimos estimar las
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FIG» II.3 - Magnitud 
absoluta corregida N® w el 
diámetro lineal Dl versus el 
índice de luminosidad 
corregido 7\_c» para 25 
galaxias calibradores» de 
Vaucouleurs (1979)♦

FIG. II.4 - Magnitud 
absoluta corregida M° y el 
diámetro lineal Du versus el 
índice de luminosidad 
corregido Ac» para 18 
galaxias en grupos cercanos» 
de Vaucouleurs (1979).



FIG. II.5 - Magnitud 
aparente corregida B° y 
diámetro aparente Do versus 
el índice de luminosidad 
corregido Ac para 18 
galaxias espirales en el 
cúmulo de Virgo» Las escalas 
de magnitud absoluta M^ y 
diámetros lineales DL » 
señalados a la derecha del 
dibujo se construyeron 
suponiendo un modulo de 
distancia para el cúmulo de

- 31»0» de Vaucouleurs 
<197?)»

FIG» II»¿ - Magnitudes 
absolutas medias comedidas 
M® y di/metros lineales 
Du versus el índice de 
luminosidad medio A.c para 
una muestra de 341 galaxias 
espirales de tipos 
morfológicos T > 2r 
considerando una constante 
de Hubble de 100 km s-' Mpc"\ 
Los ajustes lineales son 
para ^c-t<0»65» Las barras 
de error corresponden al 
error del valor promedio» de 
Vaucouleurs (1979)♦



distancias y» en consecuencia* las velocidades aproximadas a la oue 

se encontrarían estos objetos» La dispersión de valores dada en los 
gráficos de de Vaucouleurs <1979) permite estimar aue los errores 
en las velocidades asi calculadas estarían dentro del rendo de 
nuestro espectrómetro <1344 km s“* )»

En la Tabla III hemos listado los datos observacionales» 
Junto con los datos ópticos» para las galaxias detectadas en HI» La 

descripción de las columnas es la siguiente»
Columna 1» Identificación del objeto» como en CVV» por sus 

coordenadas en A»R» (horas v minutos) w Dec» (grados v minutos) 

para la época 1950»
Columnas 2 a 3» Tipo morfológico T» « clase de luminosidad L» 

de CVV*

Columna 41 Diámetro Do » en minutos de arco» definido como en 

RC2» y determinado como se explico anteriormente*
Columna 51 Angulo de inclinación i» en grados» calculado de 

R<¿5 » según se explico' en esta sección»

Columna 6» Velocidad Ve» estimada según se comento» en km 
s »

Columna 71 Velocidad sistemático Vr observada en radio» en km 
S’1 »

Columna 81 Ancho del perfil de línea A V» en km s'1 *

Columna 9* Area del perfil» As» en Jy km s_l »

En aouellos casos en oue CVV proporciona mas de una medición 

para una galaxia» nosotros tomamos el valor promedio» Componen los 

datos aue figuran en las columnas 2 a 6*
Los datos de la Tabla III fueron usados para derivar las 

siguientes cantidades listadas como Tabla IV* Las entradas a las 

columnas son*



Tabla III* Datos observacionales tfpticos y de radio de la euestra de galaxias de baJo brillo superficial»

(1) (2) (3)l (4) (5) (6) 11 _l_ (7) i1 (8) <9>
..........Nombre....

___
T 1 L 1 Do i Ve 11 Vr 11 Av As

1 1 1 t
1 1 li 11 -1 -1
1 1 O Ka s 1 Ka s t Kes Jy Ki s
1 1 1 11 l 1 1
1 . .. ..... 11111

11111
» 5.8-5946 6 3 2.5 57 2570 2286 280 27.9

236.5-6133 8 7 5.6 90 620 507 128 93.1
1 1 1 59.7317.8-4947 7 7 3.3 61 1155 1111111 I11111111111111111

1035 11
i111 J11111111111111111

208
350.1-7147 8 7 4.3 59 847 1425 176 36.1
357.7-4601 1 10 9 2.4 33 897 615 116 33.1

t 607.5-6149 6 5 2.8 85 2020 1225 295 37.8
616,9-7054 8 9 1.8 63 1337 1285 80 9.0
649.5-5205 9 8 2.4 54 1138 1110 100 18.5

* 704.7-5826 9 9 3.2 64 798 565 88 43.6
839.5-7458 9 8 3.6 67 804 1137 152 24.9
856.9-6852 7 5 2.9 55 1647 1440 214 47,5
1038.3-4819 7 4 5.2 33 1161 1045 48 97.9

*1055.2-4755 9 10 4.0 47 672 598 82 120.0
1148.0-7507 ■ 10 8 2.7 55 898 1853 200 71.0
1215.5-7926 10 9 4.2 68 580 427 11 60 24.6

1 1 1*1259.5-5002 1 7 5 4.9 75 1058 1111111

1292 1111111

88 34,6
1415.6-4731
1454.9-4730

1 9 10 3.6 53 617 1283 112 22.5

r
10 8 4.4 46 599 1042 209 228.7

1457.6-4806 10 9 2,9 30 709 593 90 99,5
1 1 j

144.61510.9-4638 7 9 7.9 90 547 1 524 J 1761 1 1 60.91522.0-7346 111823.5-6701 1
9 7 2,9 24 1028 f1 t11

2923 1111 i

160
9 7 3.7 32 772 735 60 32.3

1847.5-6454 1 10 9 3.6 35 593 1008 58 37.7
1 1 1 1 24.91850.8-6454 10 9 2.3 41 1486 1 794 1 601 1 1 15.71908.7-6210

2150.6-5751
*2208.8-4550■

10 9 2.4 43 808 111111

947 1 1 l11 i

72
8 8 2.8 42 878 1818 156 31.6
8 7 2.4 43 1120 1470 108 44.7



Table IV* Par/aetros derivados de la Tabla III»

(1)1-
1 
i (2) <3) ■ - (4)

■

11 _l_ (5) (6)___  .
111 (7) 11 -1- (8)

1 1 1 1 1 1Noabre 1 AVo D 1 ACO) 1 MHI 1 Mi 1 (fHI 1 HH/Mi
1 1 1 1 1 11 -1 1 1 9 1 10 1 -211 Ka s Mpc I Kpc 1 10 No 10 No 1 No pc 11 1 1 1 1 1

_l. 1 _l_ ... . 1 . _ .1. ._l_
1 1 1 1 1 11 1 1 1 1 1* 5.8-5946 1 333 28.9 1 21.0 1 5*48 26.48 1 12*4 1 0.0211 1 1 - 1 1236.5-6133 1 127 4*3 7*1 1 0.41 1 1*62 1 8*3 1 0.025i 1 1 1 1 1

317*8-4947 1 237 11*5 11*0 1 1.85 1 8.11 1 15*3 1 0*023
1 1 1 1 1 1350*1-7147 1 205 16*0 1 20.0 1 2.18 1 12*42 1 5.4 1 0.018
1 1 1 1 1 1357*7-4601 1 212 5.7 1 4.0 1 0.25 3*63 1 16.0 1 0*007
1 1 1 1 1 1« 607.5-6149 1 296 12.8 1 10*4 1 1.47 10*25 1 13*4 1 0.014
1 1 1 1 1 1616.9-7054 1 90 13.7 1 7.2 1 0.40 0.14 1 7.7 1 0.279
1 J 1 1 1 1

649.5-5205 1 123 11,1 7*8 1 0.54 2*13 1 9*0 1 0.025
1 1 1 1 1 i» 704*7-5826 1 97 3.8 3*5 1 0*15 0.58 1 11*9 1 0*025
1 1 1 1 1 1

839.5-7458 1 165 11.6 12*1 1 0.79 5.69 1 5*4 I 0*014
1 I 1 1 1 1

t 856.9-6852 1 261 15.5 13*0 1 2.68 11.85 1 15*7 1 0*023
1 1 1 1 1 1

1038*3-4819 1 88 10.1 15*2 1 2.34 1.46 1 10*1 1 0*160
1 1 1 1 1 1

1*1055.2-4755 1 112 4*2 4*8 1 0*49 1 1*03 1 20*9 1 0.047
1 I 1 1 1

1148.0-7507 1 244 21*3 1 16.7 1 7.58 19.98 1 27.1 1 0.038
1 1 1 1 1

1215,5-7926 1 64 2.4 2.9 1 0*03 0*23 3*9 11 0.015
«1259.5-5002 11 91 14.0 20*0 1 1*60 2*06 1 4*0 1 0.078

1 1 1 1
1415.6-4731 1 140 14*5 15.2 1 1*11 5.11 1 4*8 1 0.022

1 1 1 1
1454.9-4730 1 290 11.6 14*8 1 7.22 23*46 1 32.9 1 0*031

1 1 1 1
1457.6-4806 1 180 5*6 4*7 1 0.73 3.04 1 32.9 1 0.024

1 1 1 1
1510.9-4638 1 175 4*8 11*1 1 0.79 3.98 1 6.5 1 0.020

1 1 1 1
1522.0-7346 1 393 36.1 30*5 I 18*75 83*35 1 20.2 1 0*022

1 1 1 1 1
1 1823.5-6701 1 113 7.8 8*4 1 0*47 1.85 1 6.6 1 0*025
1 1 1 1 1
1 1847.5-6454 1 101 11.7 12*2 1 1.21 2.41 1 8.1 1 0.050
I 1 1 1
1 1850.8-6454 1 91 8.8 5*9 1 0.46 1.00 1 13.1 1 0.046
1 1 1 1 1
1 1908.7-6210 1 105 11*1 7.7 1 0.45 1.74 1 7.6 1 0*026
1 1 1 1 1
1 2150.6-5751 1 233 23*1 18*8 1 3.97 15.93 1 11.2 1 0*025
1 1 1 1 1
1*2208.8-4550 1 158 19.3 13*5 1 3.91 5.34 1 21.6 1 0*023
1 1 1 1 1



FI
G«

 IT
»7

 -
 P

er
fi

le
s 

Gl
ob

al
es

 d
e 

HI
 o

bt
en

id
os

 d
e 

la
s 

Ga
la

xi
as

 s
el

ec
ci

on
ad

as
 d

e 
la

s l
is

ta
s d

e
CV

U»
 La

s e
sc

al
as

 ho
ri

zo
nt

al
es

 d
an

 l
a 

ve
lo

ci
da

d 
ra

di
al

 h
el

io
cé

nt
ri

ca
» 

La
s 

es
ca

la
s 

ve
rt

ic
al

es
 

so
n 

la
s 

te
mp

er
at

ur
as

 d
e 

an
te

na
 T

a 
ob

se
rv

ad
as

» 
en

 K
»



FI
G

» II»
7 - 

C
on

tin
ua

ci
ón

»



FIG» II»7 - Continuación»



Columna 11 Identificación del objeto» cono en Tabla I*
Columna 2» Ancho del perfil de linea» A Vo» corregido por 

inclinación» en km s"* *

Columna 31 Distancia D» en Mpc» estimada de la velocidad con 

respecto al grupo local» calculada con Vo=Vr+300 sin L eos B» a una 
constante de Hubble de 75 km s'íÍpc^

Columna 41 Diámetro lineal ACO)» en kpc» de Do « D»
Columna 5» Masa de hidrógeno neutro» MHI» en masas solares*

Columna 61 Masa total indicativa» Mi» en masas solares»

Columna 71 Densidad superficial aparente de HI»
<ÍHI=MHI/A(O)Z » en Mo pc'2 *

Columna 81 Razón MHI/Mi»

La Fisura II.7 muestra los perfiles globales de HI» obtenidos

en este relevamiento» para 27 objetos»



CAPITULO III - DISCUSION DE LOS RESULTADOS

III*1"OBSERVACIONES DE HI EN GALAXIAS BRILLANTES

A) DISCUSION GENERAL

La detección de 19 galaxias» listadas en las Tablas I y II» 

representan el 36Z del numero total de objetos seleccionados para 

este relevamiento* Mientras este relevamiento se llevaba a cabo» 
aparecieron publicados dos grandes relevamientos de HI en galaxias 

eue se superpusieron con el nuestro dando coao resultado aue las 
detecciones en estas 19 galaxias Pierden el cara'cter de primicia 

observacional» aunoue valen coao confirmación de las detecciones lo 

cual es un factor importante en la observación aultiple de un mismo 

objeto* IB de las 19 galaxias han sido observadas por Reif et al» 
(1982) y 7 por Fisher a Tulla <1981>* Las restantes galaxias 
seleccionadas fueron también observadas por estos autores a» en 
todos los casos el nivel de detección» o el límite superior del 
mismo» estuvo por debajo de nuestro límite de detección» La Figura 

III*1 muestra la comparación de flujos para las 19 galaxias 

detectadas* Se aprecia en la misma una diferencia sistematice en el 
sehtido de oue nuestros valores son en general maaores eue los de 

otros autores* Teniendo en cuenta la posibilidad de oue este efecto 

fuera producido por diferencias en el procedimiento de calibración» 
consideramos las radiofuentes empleadas por Reif et al* (1982) en 

su trabajo* Estas son PKS 0521-36» objeto BL Lac según Gilmore 

(1980) y Danziger et al» (1982)» s PKS 1934-63» radiofuente



posiblemente variable seSun Wills <1975)» para las cuales ellos 
asumieron densidades de flujo 17*5 w 16*4 Jw respectivamente* Estas 
radiofuentes han sido observadas por nosotros w calculando la 

constante de conversión» para estos valores de los flujos» 
obtenemos un valor de 9 Jv K~* para la misma» superior al de 8*4 
Jw K*'f adoptado* Usando este valor» la diferencia de flujos 

apreciada en la Fisura III*1 sería adn mas remarcable» Si» en 

cambio» adoptamos para PKS 0521-36 y PKS 1934-63» los valores de la 
densidad de flujo asignados por Ekers (1969)» 14*7 w 13*0 Jv 
respectivamente» los resultados serían mas comparables* En cuanto a 

las radiofuentes calibradores usadas por Fisher w Tullw <1981)» 
ellas están fuera del alcance de nuestro telescopio» En vista de 
las incertidumbres involucradas w de aue el numero de galaxias 

comparadas no es muw grande» no hacemos ninguna corrección a los 

valores de los flujos aue nosotros hemos obtenido*

B) PROPIEDADES INTEGRALES

La Figura III*2 muestra la correlación entre el loe MHI y el 
log AVo» Existe una buena correlación» excepto para tres galaxias» 

NGC 2915» NGC 625 e IC 4662* Estas discrepancias se pueden corregir 

si tenemos en cuenta aue estas galaxias tienen en realidad una 
velocidad demasiado baJa como para aue el cálculo de la distancia a 

través de la constante de Hubble no pueda contener errores* Si 
adoptamos para NGC 2915 la distancia de 7*2 Mpc» segdn Sersic et 

al* <1977)» v deducimos la de IC 4662 a partir del modulo de 

distancia estimado por Pastoriza (1970) <m-M»28 o D=4 Mpc)» estas 
galaxias se colocarían mejor en relación a las restantes en el



FIG* III»1 - Comparación entre las Breas de los perfiles de HI As» en 
Jy km s"‘ f obtenidas en el IAR y en Parkes (representadas por puntos) 
y en NRAO (representadas por cruces)» para las 19 galaxias listadas 
en Tabla I*



FIG» III»2 - Correlacio'n entre la masa de HI y e) ancho de la linea 
en 21 cm corresido AVo» La línea llena representa el ajuste 
derivado de Shostak (1978)» y la línea de trazos representa nuestro 
ajuste» sesdri se explica en el texto»



gráfico» No hay distancia estimada para NGC 625 pero si aplicamos 
el método de estimación de distancias de Sersic (1959)? a travezs de 

las resiones HII mayores en las galaxias? y considerando las 

mediciones de Sandade et al» (1979) de regiones HII en esta 
galaxia? donde el tamaño mínimo de la región mas importante no 
sería superior a 2Z? valor oue corresponde a la resolución óptica 

instrumental con ctue trabajaron estos autores? podemos estimar una 
cota mínima para la distancia? oue sería entonces de 8 Mpc» Con 

este resultado también esta galaxia se ajustaría mejor a la 

tendencia lineal de la relación»

Para los demás objetos de baJa velocidad radial (Vr^éOO km 
s'1 ) de la Tabla I? no se ha encontrado información en la 

literatura acerca de una mejor distancia» En consecuencia? con el 
objeto de obviar correcciones parciales oue distorsionarían la 

homogeneidad de la muestra? no introducimos en la Fisura 111*2 las 
correcciones por distancias mencionadas arriba» La línea de 
regresión? representada en la Figura por una línea a trazos? se ha 

derivado exceptuando las tres galaxias mencionadas anteriormente»
En esta misma Fisura hemos dibujado la línea de reSresiozn 

derivada de las dos relaciones halladas por Shostak» la correlaciozn 

entre MHI y ACO)? y entre ACO) y A Vo» Nuestros puntos caen 
sistemáticamente por encima de esta línea» Tratamos entonces de 

encontrar una explicación para este efecto» Como vimos en la Figura 

III»1? existen posibles diferencias sistemáticas en los valores de 
los flujos medidos? pero estas diferencias no son muy grandes por 
lo oue? aun corrigiendo según ellas nuestros valores de flujos en 

esta Figura? el cambio no es suficiente para corregir el efecto* 
Por lo tanto tratamos de explicarlo a través de la tínica diferencia 

significativa entre los dos relevamientos» la sensibilidad



observacional•
En efecto» para un AVo fiJo» nuestra sensibilidad favorece 

la detección de objetos con grandes picos de intensidad en los 

perfiles» Esto produce una preferencia para la detección de objetos 
con grandes cantidades de HI» Otra razún para perder objetos con 

baJa masa MHI es el hecho de ctue nosotros no observamos galaxias 

cercanas aa detectadas» La primera razón puede ser meJor apreciada 

en la Figura III»3 eue se ha construido» con datos de Shostak 

(1978) y Reif et 31» (1982)» para galaxias sin peculiaridades» con 
clara detección v con ángulos de inclinación mayores ctue 40° » Esta 

Figura muestra la diferencia entre los logaritmos de la masa del HI 
derivada de las observaciones (MHI0) tí de la masa de HI calculada 

(MHIy) según la expresión derivada de los datos de los dos autores 

mencionados» log MHI=3»021og AVo+1.88» como función de As/AV» Este 
último parametro representa aproximadamente la densidad de fluJo 

pico (Fp) del perfil observado» Las cruces en la Figura indican 

nuestros resultados» Como puede apreciarse» la masa de HI observada 
tiende a ser superior a la estimada por la recta de ajuste a medida 
eue 13 intensidad de la detección es mayor y» para Fp>0»4» las 

diferencias son en general positivas» Los resultados de nuestro 
relevamiento están así en general de acuerdo con lo ctue muestra 

esta Figura» solamente eue nuestros puntos están principalmente en 
la región de las diferencias positivas como resultado de nuestra 
menor sensibilidad instrumental» Esto es razonable pues» para 

objetos ctue se hallen a la misma distancia» la cantidad de HI 
aumenta según el ares del perfil observado» Es razonable entonces 
eue nuestras detecciones se localicen sistemáticamente por encima 
de la recta de ajuste de Shostak» Esto nos habla también de ctue las 
lineas de regresión de correlaciones del tipo mostrado en la Figura



FIG» III.3 - Diferencias entre los logaritmos de las masas 
observadas de HI (MHIo) y las masas de HI (MHIr) calculadas con la 
expresión loá MHI=3»02 loá AVo+1.88» derivada de los datos de 
Shostak (1978) y de Reif et al. (1982) (representados por puntos)» 
como una función de Fp=As/ AV» en Jy. Nuestros datos están 
representados con cruces»



FIG» III»4 - Logaritmo de Ib masa de HI versus logaritmo del tamaño 
lineal A(0)» Lb línea llena ha sido derivada por Shostak (1978)» La 
línea de trazos representa una línea de pendiente 2» determinada 
visualmente como c?l límite superior aproximado para loá MHI» y la 
cual representa una densidad de HI límite oue en este caso es de 
30 Mo pc > cantidad independiente de la distancia»



III*2» son fuertemente dependientes de Ib sensibilidad del eauipo 
utilizado en las observaciones»

/
x Para completar el Juedo de interrelaciones entre MHI» A(O) y 

A Vo? hemos construido en la Fisura III»4 la correlación entre los 
MHI y los ACO)* Aquí se encuentra trazada la línea de ajuste seSun 

Shostak y» en linea de trazos? la correspondiente a una pendiente 
de 2? determinada visualmente como el límite superior aproximado 

para los MHI» Esta segunda línea representa un límite superior para 

la densidad del hidroSeno neutro? aue en este caso es de 30 Mo 
-2pc ? » es una cantidad eue no depende de la distancia* Esto

susiere aue? si la distribución del das fuese isual a la de la 
materia estelar? se podría hablar de un límite superior en el valor 

de la densidad del HI* Los casos muy apartados en este gráfico 
serían índice de aue la distribución del das probablemente sea muy 

distinta de la óptica»

C) ANALISIS DE CASOS PARTICULARES

Como se sudiere en la Figura III*4 v de la Tabla II? NGC2915 
e IC4662 poseen alta densidad superficial de HI? aunaue esto 
involucra la suposición de aue el hidrógeno neutro esta concentrado

✓en el ares definida por la imóden óptica de la galaxia» Este no 

sería el caso si el HI se distribuyera sobre un area mayor* Estas 
galaxias muestran también un exceso en la densidad superficial de 

luminosidad? como se puede ver en Tabla II? columna 8* Sedun 
Bottinelli et al* (1973)? las galaxias Haro muestran esta 
característica aunaue? tambie'n sedun el mismo autor? la densidad 

superficial de HI no es en general mayor aue los valores normales 



para galaxias comunes» Recordemos oue NGC2915 ha sido identificada 
ys como galaxia Haro por Sersic et al» <1977)»

El perfil de HI de NGC2915 difiere en dos aspectos de un 
perfil típico de galaxias Irregulares» a) el ancho del mismo es 
grande (esto también es típico de galaxias Haro) w b) los perfiles 
contienen dos picos en lugar de uno solo como se esperaría para una 
Irregular» Un perfil de dos picos podría ser reproducido por 

modelos eue tengan en cuenta un amplio rango de combinaciones de 
curvas de rotación v de distribuciones del HI» pero ciertamente un 

modelo con una distribución del HI en forma de anillo reproduciría 

este perfil bastante bien» Este tipo de distribución para N6C2915 
se vería apowado por la imagen eue se puede ver en H^ (Sersic et 

al»» 1977) la cual muestra la presencia de nudos brillantes a 
calientes en el a'rea central» Esto podría ser la causa de la 
posible falta del hidrógeno neutro en la región central» si la zona 

es activa en materia de vientos estelares» ionización» etc» Estas 

características hacen entonces de estos dos objetos figuras 

interesantes para un estudio particular de los mismos»
Se notan también los altos valores de la razón HHJ/Lb en 

NGC 7125 tf en NGC 7059» para sus tipos morfológicos» El valor de la 

masa de HI en NGC 7125 puede estar afectado por la presencia de 

NGC 7126» galaxia cercana a la observada v contenida en el haz de 
antena» No has explicación evidente para la galaxia NGC 7059» ...

III.2-OBSERVACIONES DE HI EN GALAXIAS SELECCIONADAS DE CVV



A) DISCUSION GENERAL

En este relevamiento hemos detectado HI en 27 ¿alexias? 20 de 
las cuales fueron entretanto t8mbie*h observadas por Lon¿more et al» 
(1982? de aeuí en más LHGHW)» Además dos ¿alexias? 1823.5-6701 

CIC 4710) « 1847*5-6454 (NGC ¿684A)? fueron observadas por Reif et 
al» (1982)» En consecuencia? so presentan aauí por primera vez los 

resultados obtenidos en 6 ¿alexias australes? las cuales se señalan 

en las Tablas III w IV con asteriscos* En la Fisura III.5 se 
muestra la comparación de densidades de flujos para las ¿alexias 

observadas en el IAR w en Parkes* Los puntos corresponden a las 
¿alexias observadas por LHGHW? v las cruces a las observaciones de 

Reif. Como puede observarse? no parece haber diferencias 
sistemáticas entre los datos»

En la Fisura III*6 se muestra la comparación entre las 

velocidades Ve? estimadas de acuerdo al método explicado en el 
capítulo anterior? w las velocidades observadas Vr? ambas 

velocidades referidas al sol* Los puntos son para las ¿alaxias 

detectadas en este relevamiento por nosotros a las cruces para 
¿alaxias seleccionadas? w observadas en nuestro relevamiento? no 
detectadas por nosotros pero sí detectadas en Parkes? por LHGHW* 
Las líneas de trazos delimitan el ancho en velocidad cubierto por 

el banco de filtros utilizado en las observaciones» Los puntos 
fuera de los límites corresponden a ¿alaxias observadas a 

velocidades diferentes de las estimadas? debido a oue sus tamaños w 
tipos morfolo¿icos indicaron oue la detección de HI sería altamente 

probable» Esta Fisura muestra oue? en ¿eneral? el método empleado 

para estimar las velocidades es aceptable» Las ¿alaxias no 
detectadas por nosotros? pero detectadas en Parkes? tienen picos de 
densidad de fluJo del orden o más peeuenos oue el ruido rms de



FIG» III»5 - Coinpsrbcicín entre las sress de los perfiles de HI As» en 
Jw km s" r obtenidas en el IAR y en Psrkes sor LHGMW (representedss 
por puntos)» a por Reif et al* <representadas por cruces)» para 21 de 
las 27 galaxias listadas en Tabla III»



FIG. Hitó - Comparacio'n entre las velocidades estimadas Ve, según se 
explica en el texto, s las velocidades observadas Mr, referidas al 
sol, en km s~ ♦ Los puntos corresponden a las galaxias detectadas oue 
se listan en tabla III, y las cruces representan las galaxias eue he
mos seleccionado a observado sin resultado positivo, pero oue hrm sido detectadas por LHGMW» Las líneas de trazos delimitan el ancho en 
velocidad cubierto por el banco de filtros enriendo en las observa- 
c iones»



nuestras observaciones*
Con el propósito de comparar las propiedades dependientes de 

la luminosidad]) de estas galaxias en relacio'n con las de las 

galaxias brillantes» hemos tomado las magnitudes aparentes» dadas 
por LHGMH» para las galaxias de la Tabla III» Según estos autores 
se puede suponer» en primera aproximación» oue las magnitudes por 

ellos medidas son equiparables a las magnitudes BT de RC2* De esta 
manera» construimos la Tabla V» donde se presentan las magnitudes

G 2antedichas» las corregidas B^ según RC2» w las razones Lb/A(O) a
HHI/Lb* Se puede ver eue dos galaxias» 0856*9-6852 a 1415*6-4731» 
tienen valores del brillo superficial mucho mayores eue el resto* 
En particular» la última de las galaxias mencionadas tienen un 

valor baJo de la razón MHI/Lb para su tipo» Esto puede ser 
producido por una cantidad relativamente peoueña de HI o por un 

error grande en la magnitud aparente» siendo esta ultima 
posibilidad bastante probable» En consecuencia» las cantidades aeuí 

derivadas de las magnitudes aparentes deben ser tomadas con 
precaución»

B) ANALISIS DE CASOS PARTICULARES

Excepto cuatro de las 27 galaxias listadas en la Tabla III» 

todas» según CVV u LHGMW» son objetos de baJo brillo superficial 
<LSB)* Las cuatro excepciones son! 0005*8-5946» 0607*5-6149» 

1259*5-5002 y 1823*5-6701* Aceptando la definición de galaxia 
'enana* dada por Tammann <1980)» es decir» aeuella cusa magnitud 
absoluta es mayor eue -16 mas* (para H=50 km s_l Mpc'1 )» a 

considerando la relación entre la magnitud absoluta a el ancho del



Table V*. Magnitudes aparentes asignadas por Longnore et al* <1982) 
a algunas galaxias de la Tabla ITI*

1 
w

OBJECTO 1 T i »T 1 1 Lb/A(or 1 MHI/LB 1
♦

1 1 1 1 1 -2 1 -1 1
1 1 1 1 1 Lo pc 1 Mo Lo 1

1 1 1 1 1 1 1
1 236*5-6133 1 8 1 12.6 1 11*8 1 10.5 1 0.79 1
1 1 1 1 1 1 I
1 317.8-4947 1 7 1 12.7 1 12*2 1 20.9 1 0.73 1
1 1 1 1 1 1 1
1 350*1-7147 1 8 1 12.2 1 11*7 i 19.5 1 0.28 1
1 1 1 1 1 1 1
1 357.7-4601 1 10 i 14*4 1 14*1 1 6.9 1 2.77 1
1 1 1 i 1 1 1
1 616*9-7054 1 8 1 15*5 1 14*8 1 8.7 1 0.88 1
i ' T.' 1 1 1 1 1 1
J 649*5-5205 1 9 J 13.1 1 12*4 1 32.8 1 0.27 1
1 1 1 1 1 1 1
1 839*5-7458 1 9 1 13*3 1 12*3 1 16.0 1 0.34 1
1 1 1 1 1 1 1
1 856*9-6852 1 7 1 12*6 1 11*5 1 51.5 1 0.31 1
1 1 1 i 1 1 1
1 1038.3-4819 1 7 l 12.2 1 11*2 1 21.1 1 0.48 1
i 1 1 1 1 1 1
1 1148.0-7507 1 10 1 13.9 1 12*6 1 21.6 1 1.26 1
1 1 1 i 1 1 1
1 1215.5-7926 1 10 1 13*0 1 11.8 1 18.6 1 0.21 1
1 1 1 1 1 1 I
1 1415*6-4731 1 9 1 11*7 1 10.8 1 63.7 1 0.08 1
1 1 1 1 i 1 1
1 1454.9-4730 1 10 1 12.2 1 11.1 1 32.3 1 1.02 1
1 1 1 1 1 1 1
1 1457.6-4806 1 10 1 13*0 1 11.9 1 35.6 1 0.93 1
1 1 1 1 1 1 1
1 1510.9-4638 1 7 1 12.0 1 10.4 1 19.1 1 0.34 1
1 1 1 1 1 1 i
1 1522.0-7346 1 9 1 13*3 1 12.3 1 24.6 1 0.82 1
» 1 1 1 1 1 1
1 1847.5-6454 1 10 1 12*8 1 12.2 1 17.5 1 0.46 1
1 1 1 1 1 1 »
1 1850.8-6454 1 10 1 14.5 1 13.9 I 9.0 1 1.47 1
1 1 1 1 1 1 1
1 1908.7-6210 1 10 1 13.7 1 13.1 1 17.2 1 0.44 1
1 1 1 1 1 1 1
1 2150.6-5751 1 8 1 13*2 1 12.8 1 16.7 1 0.68
1 
«-

1 1 1 1 1 1 
■*



perfil (Tully y Fisher» 1977)» se puede entonces también considerar 
como enanas a las galaxias con AVo^lOO km s~f » De la Tabla II» 

entonces» 6 galaxias de nuestra muestra podrían ser definidas como 

enanas* Una de ellas» 1259*5-5002» presenta una velocidad 
rotacional mus baJa para su tipo morfológico <7)» La inclinación» 

derivada de CVV» es 75° » la cual es similar a la deducida de la 

razón de eJes medida por Holmberg et al» <1977) en base a la 

inspección de placas tomadas con el telescopio Schmidt de lm del 
ESO» Esto indica oue el error en la corrección del ancho del 
perfil» por el ángulo de inclinación» no sería grande* Luego 

veremos eue» de acuerdo al tamaño de esta galaxia» la velocidad 
rotacional es baJa considerando la relacio'n eue existe entre estas 
dos cantidades para la mayoría de las galaxias* Por otro lado» 
según Holmberg et al* <1977)» esta galaxia pertenecería al grupo de 

NGC 5128» debido principalmente a la ubicación espacial aparente en 

este grupo* La velocidad promedio de este grupo» sin embargo» es de 
320 km s"' » mientras eue 1259*5-5002 tiene una velocidad 

sistemática de 1051 km s"1 (ambas velocidades referidas al grupo 

local de galaxias)* En consecuencia» es muv poco probable eue esta 
galaxia pertenezca al grupo mencionado»

Las galaxias 1148*0-7507 y 1454*9-4730 son identificadas con 
el tipo morfológico 10 por CVV y con los tipos 10 w 9» 

respectivamente» por LHGHV* Sin embargo» las velocidades 
rotacionales son m¿s altas eue las usuales para galaxias 

irregulares» La estructura de doble pico eue presentan ambos 
perfiles es característica de las galaxias Haro <Bottinelli et al*» 

1973)» similar tambie'n al perfil obtenido para NGC 2915*



III ,3-ANALISIS DEL SISTEMA DDO DE CLASIFICACION

A) INTRODUCCIÓN

Van den Bergh (1960 a» b)> examinando las placas azules del 
Palomar Skw Survey» clasifico las galaxias de tipo morfológico Sb 

en cinco clases de luminosidad (I* I-II» II» II-III w III) w las 
galaxias de tipos Se a Irr en ocho clases» con clases intermedias 
de I a IV-V» basándose en el grado de desarrollo de los brazos 

espirales» La clasificación de luminosidad de van den Bergh fue una 
importante contribución puesto aue con ella fue posible establecer 

una correspondencia entre estas clases w las magnitudes absolutas 
para galaxias S, con lo oue la apariencia de los brazos espirales 
de las galaxias resulta ser una función de su luminosidad absoluta* 
Por esta razón» esta clasificación puede ser usada en conexión con 

el calculo de la escala de distancia»
Se reconoció oue las galaxias enanas existen sólo dentro de 

los tipos Se a Irr aunaue» en base a un mejor estudio de esta clase 
de objetos» algunos autores afirman oue la mayoría de ellos son de 

tipo Irr (Fisher w Tulla» 1975)* Es posible por otro lado oue sea 
favorecida la clasificación en objetos Irregulares debido a su baJa 

luminosidad superficial aparente donde la estructura espiral se 
puede perder (Lari et al»» 1978)» Van den Bergh (1966) clasificó a 

estas galaxias» en el sistema de clasificación de luminosidad del 

David Dunlap Observatorv (DDO)» como de clases IV-V v V» No es 
claro cual es la característica principal para el sistema de 
clasificación de luminosidad para estas galaxias de baJo brillo 

superficial» debido a aue tienen poca o ninguna estructura espiral»



De Vaucouleurs et al» (1983) mostraron aue na perece haber 
correspondencia alguna entre el brillo superficial para las 
galaxias enanas DDO v la luminosidad total»

Ni la magnitud aparente ni la distancia de la mavoría de las 
galaxias enanas se conocían en el momento de su clasifiracio'n» En 

consecuencia» no fue posible comparar sus luminosidades absolutas 

con acuellas asignadas por van den Berdh a las clases IV-V m V» Es 
evidente aue la clasificacio'n de luminosidad para galaxias DDO» o 

de baJa luminosidad superficial» no se puede aplicar a la mauoria 
de ellas debido a aue las galaxias enanas DDO seleccionadas 

contienen un amplio rango de magnitudes absolutas (Fisher w Tulla» 
1975) pero la clase de luminosidad asignada a estos objetos varía 

solo entre IV-V w V* En todo caso» la clasificación de luminosidad 
debería ser extendida mas alia de la clase V en correspondencia con 
la bada luminosidad aue la maworía de estos objetos tienen* Esta 
extensio'n se discutirá en el apartado B en relacio'n a la 

correspondencia aue se encuentra entre el brillo superficial w la 

luminosidad total para objetos enanos DDO» También se encuentra la 
falta de alguna relacio'n» entre estos dos parámetros» para galaxias 

brillantes»
Con relacidn a la conexio'n entre la clasif icacio'n de 

luminosidad v la escala de distancia» de Vaucouleurs (1979) 
encontró correlaciones lineales entre indicadores de distancia 
terciarios « el llamado índice de luminosidad -A-c en el cual esta 

incluida la clase de luminosidad» Las relaciones lineales» no 
obstante» no se mantienen para grandes valores de-A-c» Veremos en 

el apartado C aue es posible extender a todo el gráfico las 
relaciones lineales con el indice de luminosidad si se tiene en 
cuenta la extensión en la clase de luminosidad propuesta*



B) REVISIÓN DEL SISTEMA DDO DE CLASIFICACION

Shostak (1978) publico' los resultados observecionales* en le 
linea de 21 cm* de galaxias brillantes* Mientras oue la mayoría de 

las galaxias listadas por el David Dunlap Observatorw fueron 
observadas por Fisher w Tullv (1975)» Adema's de estos datos 

usaremos también los de las galaxias calibradores locales de 

Sandage y Tsaman como fueron dadas por Tullv y Fisher (1977)* Las 
clases de luminosidad fueron tomadas de van den Bersh (1960a* bí 

1966) como se encuentran en el catalogo de de Vaucouleurs et al* 

(1976) (RC2)*
Los azngulos de inclinación de los planos de las galaxias* con 

respecto al plano del cielo* fueron calculados asíl

donde r^5 es la razón axial según RC2 v ro es la razo'n axial 
intrínseca de la galaxia* Aunoue no es evidente aue la razón axial 

sea un buen indicador de la inclinación para las galaxias enanas 

irregulares (Lari et al»* 1978)* nosotros decidimos aplicarla para 
el calculo de la misma tomando r25 de Fisher v Tulle (1975)* El 
análisis de la razón axial intrínseca para galaxias enanas* 

realizado por Thuan v Seitzer (1979 a* b)* nos proporciona un valor 
apropiado de 0*25* el cual se decidió usar aoui* Para las dema's 

galaxias en nuestra muestra* nosotros asumimos una razón axial 
intrínseca de 0*2 (Holmberg* 1958)»

La muestra para esta parte del trabajo se compone entonces de



64 galaxias observadas por Shostak (1978)» 9 galaxias calibradores 
y 78 galaxias enanas DDO» seleccionadas sedán la disponibilidad de 
los parámetros T y L v según la restricción en la inclinación* No 

se tomaron en cuenta galaxias de dudosa detección o peculiares»
La Figura III .7 muestra la correlación entre el ancho 

corregido del perfil en 21 cm» A Vo» AV/sen ir v la clase de 

luminosidad corregida Le» De Vaucouleurs (1979) demostró eue las 
clases de luminosidad L se ven afectadas por efectos de la 
inclinación» Usamos aeui en consecuencia su formula correctiva 
Lc=L- AClog R-0»2>» donde A es una función del tipo morfológico y R 

es la razón del eJe mayor al eJe menor» En esta Figura* las clases 

de luminosidad han sido asignadas en la escala numérica del RC2» 

Los objetos de Fisher y Tully se indican por puntos» asuellos de 

Shostak por cruces y las galaxias calibradores locales por 
círculos» Esta relación recuerda la hallada por Tullu v Fisher 
(1977) entre el ancho de la línea de 21 cm y la luminosidad total» 

Esto es consistente con la correspondencia establecida entre la 
magnitud absoluta v la clase de luminosidad» La línea llena 
representa la línea de regresión media calculada por cuadrados 
mínimos para las galaxias calibradoras y para los datos de Shostak» 
y la línea de trazos es la extrapolación de esta línea mas alia' de 

la muestra» Se puede ver en la Figura eue la relacic/n lineal no 

persiste para Lc>8 para las galaxias de baja velocidad rotacional» 
existiendo en cambio» a partir de esta clase de luminosidad» un 
corte con el consiguiente cambio de pendiente» Esto es de esperar 
por el hecho de eue muchas galaxias clasificadas como de clases 
IV-V y V en realidad tienen luminosidades mas badas eue las 

asignadas a estas clases»
Para visualizar mas claramente la extensión de la clase de
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luminosidad» de acuerdo a la luminosidad total» consideraremos 
ahora solo aouellas galaxias oue tengan Mpg>~16 mag» puesto eue 
este valor corresponde al límite superior de la clasificacion de 

luminosidad del DDO» Esta muestra se reduce entonces a 37 galaxias» 

Todas» excepto tres» son de tipo Irregular y la mauoria tiene 
AVo-OOO km s'*por lo oue estas son precisamente las oue se apartan 

de la relación lineal» El valor de la constante de Hubble Ho oue
_i -ihemos usado es de 100 km s Mpc » de acuerdo con el utilizado por 

van den Bergh» En la Figura III.8 se puede ver el gráfico de 

correlación entre Vo (velocidad radial corregida con respecto al 
centroide del Grupo Local» calculada según Yahil et al»» 1977) w 
mc (magnitud fotográfica aparente corregida por absorción 
galáctica) para las galaxias con las oue estamos tratando ahora» El 

parametro para las líneas inclinadas en la Figura es la magnitud 

absoluta» elegida con el objeto de aJustar las clases de 

luminosidad* Para esto hemos usado la dependencia de la distancia 
con Ho w Vo» El uso de esta relación para bajos valores de la 

velocidad puede Justificarse de la siguiente formal si no tenemos 
en cuenta peeuenas dependencias de Ho con la dirección y con la 

distancia» la principal desviación de un flujo ideal de Hubble se 
produce por los movimientos peculiares de las galaxias» Existen 
evidencias observacionales en el sentido de oue grupos cercanos w 
galaxias de campo tienen movimientos peculiares lo suficientemente 
pectueños como para determinar las distancias» o las luminosidades» 

a partir de las velocidades de recesion» usando la constante de 
Hubble (Tamman y Kraan» 1978)» Todas las galaxias en esta muestra» 
excepto tres» son galaxias de campo o miembros de grupos cercanos 
(Krann y Tammann» 1979)» Para DDO 210» 216 y 221» las cuales son 

galaxias miembros del Grupo Local» hemos tomado las distancias
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según Yahil et el» (1977)*
Las líneas llenas en la Figura III»8 representan las clases I 

a V* va asignadas a galaxias espirales* irregulares v enanas» Las 
galaxias poco luminosas oue se apartan de la relacidn lineal 

ocupan* como es lo esperado* el ares mas alia de la clase V» Es 

posible entonces agregar nuevas clases de luminosidad a aouellas va
/sugeridas por van den Bersh» Estas se indican en la Figura mediante 

líneas de trazos» Las clases de luminosidad VI a X parecen ser 

suficientes para cubrir el ares ocupada por las galaxias de bada 
luminosidad* para el presente material* si mantenemos el AMpg»l de 
van den Bergh entre sucesivas clases de luminosidad» La Tabla VI 
muestra los valores medios de las magnitudes absolutas va asignadas 

a 185 clases I s IV v los nuevos valores para las clases V a X»

De acuerdo con la definición de galaxia enana según Tamman 
(1980) (expuesta en III»2»B) v según los datos presentados en la 
Tabla VI* las galaxias enanas tendrían clases de luminosidad VI-VII 

o mas débiles»
Si ahora reproducimos el dibujo mostrado en la Figura 111*7 

incorporando la extensión en la clase de luminosidad* la muestra 
total se puede representar por una dnica relacio'n lineal v la 
desviacio'n aparente para Le > 8 desaparece» Esto puede verse en la 

Figura III.9» Ciertamente en esta Figura puede verse la extensión* 

para las galaxias de bajo brillo superficial* de la relación de 
Tullv v Fisher entre el ancho en 21 cm v la luminosidad total» La 
dispersidn de valores para las galaxias débiles es mavor eue para 

las brillantes pero esto es de esperar como consecuencia* al menos* 
de los errores en los ángulos de inclinación» El hecho de eue la 
relacio'n lineal continué tan satisfactoriamente hace posible pensar 

oue la raztín axial no es muv mal indicador de la inclinación para



Tabla VI - Magnitudes absolutas inedias fotoSr/ficas asignadas a 
las clases de luminosidad»

Clase de Luminosidad M

I -20.2

II -19.4

III -18*2

IV -17*3

V -16*1

VI -15.0

VII -14.0

VIII -13.0

IX -12.0

X -11.0
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galaxias Irregulares de bada luminosidad* así cono también aue es 

valido el uso de la relación entre Vo» Ho w la distancia para 
galaxias de baJa velocidad sistemática estimada según Tamman y 

Kraan <1978)» La línea llena representa la línea de regresión media 
calculada por cuadrados mínimos para todas las galaxias* cuya 

expresión lineal es* logA Vo®(-0*07 + 0*01)Lc+(2*77 +0*02)* con un 
coeficiente de correlacio'n de 0*89 y un nivel altamente 

significativo de la misma»
Examinaremos ahora la relación entre el brillo superficial y 

la luminosidad total» En la Figura 111*10 se pueden ver los valores 
promedios del brillo superficial aparente» computado para cada 

intervalo de media magnitud absoluta* para una muestra de galaxias 
brillantes (representadas por cruces) y para las enanas DDO 

(representadas con puntos)* El brillo superficial aparente esta
irepresentado por Sa = Bf+ 5 log(D*)* donde BT es la magnitud 

aparente corregida por absorción galáctica y D" es el diámetro 

aparente en sed. de arco* según RC* La magnitud absoluta Mg se 
calcula de B^f * o sea de la magnitud corregida por absorción 
galáctica e interna según RC2* Además de la muestra de galaxias 

brillantes de Shostak ya mencionada* y con condiciones similares 

para el criterio selectivo* usamos* para las Figuras 111*10 y 
111*11* los datos de otros dos grandes relevamientos de galaxias 
brillantes en la línea de 21 cm* es decir* el de Reif et al* (1982) 

y el de Tully y Fisher (1981)» Se consideraron solamente las 
galaxias con Vo mavor eue 200 km s"1 * según hemos comentado antes 

sobre la posibilidad de estimar distancias a baJas velocidades* El 
número de galaxias utilizado para el cálculo de cada promedio es 

dado también en la Figura* Las barras de error representan la 
desviación estandard del valor medio del brillo superficial* Segón 

puede verse* no hay correspondencia alguna entre el brillo



FIG» III»10 - Valores medios del brillo superficial aparente Se ? calculado de la magnitud B-r corresida por absorción galáctica? para 
rangos de media magnitud absoluta? Mh? para galaxias brillantes 
(crutes)? « para enanas de las listas del DDO (puntos)» Las barras 
representan los errores del valor medio? calculados con el numero 
de objetos indicados debajo de los dibujos»



FIG» III.11 - Similar a la Fig. 111*10» donde el brillo superficial 
Sa es el corregido» calculado de la magnitud B® corregida por 
absorción galáctica e interna.



superficial aparente y la magnitud absoluta» para las galaxias 
brillantes* En cambio» existe una clara correlación entre ellos 
para las galaxias enanas DDO* Esta correlación parece mantenerse 

cuando se divide la muestra de galaxias enanas DDO en los tipos 
morfológicos 9 y 10» aunmue el número de objetos no es lo 

suficientemente grande como para decir nada concluyente respecto a 
esta divisio'n* No has tampoco diferencia en los resultados cuando 

tomamos solo galaxias con Vo mayor oue 500 km s"' » o cuando en vez 
de S*a tomamos Sa» el brillo superficial corregido» calculado a

opartir de (ver Figura III*11>*
Estos resultados no están de acuerdo ni con la relacio'n 

encontrada por Holmberg (1958)» entre el brillo superficial y la 
magnitud total para galaxias espirales brillantes del cúmulo de 

Virgo» ni con la falta de correlación entre estos dos parámetros 
hallada» para galaxias enanas DDO» por de Vaucouleurs et al* 
(1983)* En la Figura 111*12 se reproduce» para una mejor 
apreciación» la relacio'n antedicha encontrada por Holmberg y en la 
Figura 111*13» la hallada por de Vaucouleurs* La línea de regresión 

promedio esta representada en las Figuras 111*10 y 111*11 por 
líneas de trazos» l.a expresión de la línea encontrada para la 
Figura 111*10 es! Sb = (0*08 + O*Ol)Hb + (25*85 + 0*18) mag/QU con 

un coeficiente de correlación de 0*91» El nivel de significación de 

la correlación es alto»
La extensión en las clases de luminosidad» para galaxias de 

baJo brillo superficial» puede entonces ser apoyada o Justificada 
con la relación entre la magnitud absoluta y el brillo superficial» 
el cual es independiente de la distancia» Adema's» de esta relación 

y de la correlacio'n entre el ancho de la línea de 21 cm y la 
luminosidad total para galaxias LSD» se deduce eue habría una 
correspondencia entre el ancho de la línea de 21 cm y el brillo



FIG* III»12 - Relacio'n entre la magnitud superficial fotográfica y la 
magnitud fotográfica? para 36 galaxias espirales del cumulo de Virgo. 
La linea de trazos representa la magnitud superficial medía como una 
función de la magnitud total» Holmberg (1958)»



superficial» en el sentido de oue las galaxias de señor brillo 
superficial tendrían las velocidades rotacionales ñas baJas*

Del mismo nodo en oue el desarrollo de la estructura espiral 
de galaxias S es una característica oue se relaciona con la escala 

de distancias» el brillo superficial sería la característica 

similar para estimar distancias para galaxias oue tienen poca o 

ninguna estructura espiral» es decir» para galaxias DDO o de baJo 
brillo superficial»

C) INDICADORES TERCIARIOS COMO DETERMINANTES DE LA DISTANCIA

De Vaucouleurs (1979) ha señalado oue indicadores terciarios» 

tales cono el diámetro lineal A<0) y la magnitud absoluta My» se 
correlacionan meJor con el índice de luminosidad A. c=(Lc+T)/10 oue 

con el tipo morfológico T solamente» encontrando relaciones 
lineales entre dichos parametros hasta A-c=l»65» Ma's alia de este 
límite» las relaciones lineales no se continúan hacia valores baJos 

de A<0) y Mr » En las Figuras II»3 a 11*6» hemos reproducido los 
gráficos correspondientes a estas relaciones» tal cono aparecen 

publicados por este autor» para 25 galaxias calibradoras (Figura 
11*3)» para 18 galaxias en grupos cercanos (Figura 11*4)» para 18 
galaxias espirales en el cúmulo de Virgo (Figura 11*5) v para una 

muestra de 341 galaxias espirales (Figura II*6)* El efecto oue se 
observa en la Figura III*7 se asemeja al producido en estas 

relaciones* La causa encontrada como resultado del análisis de este 
efecto» v oue se expuso en el apartado anterior» podría estar 

presente en las correlaciones oue muestran las Figuras II*3 w II*6 
puesto oue Le se incluye en el calculo del índice de luminosidad*

Para comprobar la veracidad de esta suposición» hemos 
reproducido las relaciones entre MT » A(0) v ~A-c para 151 galaxias 



de la nuestra de galaxias brillantes» obtenidas de Shostak» de Reif 
et al»» v de Tully y Fisher» según se explicó» y de la muestra de 

galaxias enanas DDO» Primeramente hubo mué transformar las 

magnitudes aparentes de las galaxias de Tullw y Fisher <1975)» 
medidas en el sistema de Holmberg» a magnitudes corrientes BT de 

RC2 según Bottinelli et al» (1982)» También fue necesario pasar las 
mediciones de los diámetros» de las mismas galaxias» del sistema de

¡iHolmberg al medido a la isofota 25 mag ° » de acuerdo a RC2 
corrigiendo ademas» tanto los diámetros como las magnitudes» por 

absorción propia y de nuestra galaxia» De esta manera fue posible 
obtener un conjunto de datos homogéneo entre sí w con relación a 

los empleados por de Vaucouleurs»
En la Figura III»14 puede verse la correlación entre HT y

_ c > donde se tuvo en cuenta para la determinación del índice de 

luminosidad los nuevos valores de Le para algunas galaxias» según 
resultados expuestos en el apartado B» La línea llena representa la 

hallada por de Vaucouleurs para Ac<l»ó5 y la línea de trazos 

representa el ajuste por cuadrados mínimos de esta muestra» La 

expresión de esta ultima recta est 
Mr= <3*2 +0»2)Jtc -(22*6 + 0*3)» con un coeficiente de correlacio'n 
de 0*96 v un nivel de significación alto* La diferencia entre ambas 

rectas no es significativa si tenemos en cuenta los errores 
involucrados en los cálculos» Se puede ver en el gráfico una 
representación por medio de barras de la desviación standard del 
promedio de My para cada rango de c* Se decidió construir este 
tipo de gráfico» donde los parámetros son similares a los 

utilizados por de Vaucouleurs» a fin de permitir una meJor 

comparación de los resultados» Según puede apreciarse» la relación 
lineal continúa mas allá de A-c«l»65 y se mantiene en todo el 

gráfico»
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En la Figura IJI.15» construida en la Misma forma oue la 
Fisura 111*14» se reproduce la relación entre ACO) v A- c* La 

expresión de la recta de adusto a nuestra muestra es* 
los ACO) = (-0*53 + 0»06)Ac + (1*24 + 0*09)» con un coeficiente de 

correlación de 0*94 v un alto nivel de significación de la 
correlación* Aquí también puede apreciarse la continuidad de la 
relación lineal» dentro de los errores presentes» en todo el 
gráfico* Estos resultados vienen a apouar lo propuesto en el 

apartado anterior respecto de la necesidad de extensio'n de la 

escala de clases de luminosidad w» como consecuencia de ella» la 
existencia de una continuidad de ciertas propiedades integrales» 

desde las galaxias mas brillantes hasta las de baJa luminosidad w 

enanas *

III.4-ESTUDIO COMPARATIVO DE GALAXIAS LSD

A) PROPIEDADES GENERALES DE LAS GALAXIAS DE BAJO BRILLO SUPERFICIAL

Van den Bergh (1959) selecciono7 galaxias» examinando placas 

del Palomar Skw Survev» segcín los siguientes critefiost 1) de baJo 

brillo superficial» 2) con poca o ninguna concentración central de 
luz sobre placas rojas u 3) con dia'metros mavores de lz* Estos 

objetos componen la lista del David Dunlap Observatorw (DDO) a se 
denominan galaxias enanas» Mas tarde Nilson (1973) clasificó 

galaxias de este tipo dentro del UppsbIb General Catalog (U6C)* 

Estos objetos» eue son llamados de bajo brillo superficial o 

galaxias LSB» son en general peoueno» por lo eue el patrón espiral 
es» o bien indistinguible» o incompleto» v de apariencia similar b 

las Irr por lo oue es fácil confundir una enana espiral con una



enana Irr»
Por vario* ano* «e pensó aue estos objetos seleccionado* por 

Van den Ber¿h eran ¿alexias enanas» es decir» de tamaño peQueno tf 

brillo superficial bajo (precisamente de esta idea tomaron su 
nombre) (Hod¿e» 1971) del mismo tipo eue las compañeras do nuestra 
¿alexia o de la ¿alexia de Andro'meda* Fisher w Tullw (1975) sin 

embar¿o han demostrado con sus observaciones eue esta muestra DDO 
contiene un ¿ran número de irre¿ulares w espirales de tipo tardío 

de alta luminosidad intrínseca (Np¿ entre -17 w -21» con H*SO) w 
¿randas diámetros* Existe sin duda una transición continua entre 

¿alexias ¿i¿antes o muw luminosas» medianas w enanas* Se ha 
decidido establecer sin ombar¿o» una demarcación arbitraria entre 

¿alexia enana w acuella eue no lo es (Tammann» 1981)» En 
consecuencia una ¿alexia de baJo brillo superficial puede ser o no 
enana pero también una ¿alexia enana» puede tener alto brillo 
superficial» wa sea en su totalidad o en al¿una de su* partes» como 
en el ceso de las ¿alexias compactas azules»

Se encuentra en las LSB eue los disco* son inusualmente 

azules» encontrándose eue las ¿alexias de menor brillo superficial 
son tambie'n las mas azules (Strom w Stroo» 1977)» Esto es 
comprobado también por Hunter et al» (1982)» mediante la relación 

hallada entre la tasa de formación de estrellas masivas w el color» 
en el sentido de eue las Irr «ss azules son las de producción 

estelar mas lenta w por lo tanto de menor brillo superficial* Por 

un lado entonces el baJo valor del brillo superficial en esta clase 
de ¿alexias» sumiere eue el numero de estrellas formadas en la vida 
de la ¿alexia no es muw ¿rende w» por otro lado» sus colores muw 
azules sumieren eue» o bien contribuwen dominantemente al color» 
estrellas formadas en e'pocas comparativamente recientes (la ¿alexia



es 1 Joven*) o bien eue las estrellas son viejas» deficientes en 
metales» Con relacio'n a la abundancia de elementos pesados» la 

medición de la misma en resiones HII en Galaxias del grupo local» 
es baJa» Este resultado esta' de acuerdo con la correlacio'n 

existente entre la abundancia de elementos pesados w la masa total 

de las galaxias (Peimbert» 1970) Leaueaux et al»» 1979) Hunter et 
al«» 1982)» Surge entonces la cuestio'n de si estas galaxias son 

sistemas Jovenes» formados hace relativamente poco tiempo» o si son 
sistemas formados al mismo tiempo aue el resto de los sistemas 
extramala'cticos» donde la formación estelar ha procedido suavemente 

durante un tiempo de Hubble» De todas maneras» todo parece indicar 
oue la fracción de gas convertida en estrellas v elementos pesados 
es baJa» suposición aue se comprueba con los altos valores do la 

razón MHI/Lb encontrados»
La funcio'n de luminosidad hallada en algunas galaxias del 

Grupo Local» cobo por ejemplo en NGC 6822 (Kawser» 1967)» en 
Sextante A (Hoessel et al» 1983)» en LHC (Leaueaux et al» 1980)» 

presentan una pendiente menos inclinada eue la hallada para nuestra 
galaxia» sugiriendo el hecho de oue existiría en estas galaxias LSB 
una superabundancia de estrellas Jo'venes» similar a lo hallado en 

la Nube Mayor do Magallanes» Otras galaxias» como IC 1613 (Sandage 

y Katem» 1970)» presentan una pendiente similar a la de nuestra 
galaxia»

Los perfiles de luminosidad para algunas galaxias dml grupo 
local <Hodge» 1971) muestran un decrecimiento exponencial» así como 

también un decrecimiento de la densidad estelar desdo el centro» 

Parece suceder aue las galaxias LSB obedecen a la remarcable 
correlacio'n general encontrada entre la pendiente del decrecimiento 

exponencial y la magnitud absoluta de las galaxias» Recientemente 



se obtuvieron» por primera vez» fuere del grupo local» los perfiles 
de luminosidad en 6 galaxias del grupo M81/M82» Se ve aue los 
perfiles son mucho mas consistentes con la lev exponencial aue con 
la lew R.&0/4)» no habiendo en esto diferencias en los perfiles de 

luminosidad entre los sistemas Irr w los esfe'ricos (Karachentseva 

et al»» 1984)»
Con respecto a la rotación» basada en mediciones del perfil 

de HI» Tulla w Fisher (1975)» Thuan w Seitzer (1979)» Longmore et 
al» (1982) v otros autores han encontrado aue el ancho del perfil 

para estas Galaxias» sobre todo para las Irr» es menor aue para las 
espirales» En general» el valor promedio del ancho para las 

espirales de LSB son mavores aue para las Irr no enanas v a su vez 

estos son mayores aue para las Irr enanas (Lari et al»» 1978)• La 
razozn Nt/R» con Ht la masa total w R el radio lineal» os 

proporcional al ancho del perfil» w es aproximadamente 3 veces 
mavor para las no-enanas aue para las enanas» v aún os do 3 a 9 

veces menor en estos sistemas aue para las Sdm-Sm normales» Strom v 
Strom (1978) sugirieron aue la incapacidad de estos sistemas para 
mantener una estructura espiral» puede deberse al baJo valor del 

cociente Mt/R* A bajos valores de Ht/R» también son baJos los 
valores de la velocidad angular relativa del gas respecto a la' de 

la onda de densidad» w también es baJa la velocidad relativa del 

gas perpendicular a los brazos» Las consecuencias son débiles 
choaues» débil compresión» w débil formación estelar inducida por 

shock gala'ctico* Esto hace aue las LSB no puedan mantener una onda 

de densidad necesaria para una formación estelar eficiente» 
Sucedería entonces aue el modelo de shock gala'ctico de la onda de 
densidad para la formación estelar no es el proceso dominante aauí» 

Según Hunter et al* (1982)» en general el valor de la tasa de 



producción estelar encontrado en galaxias Irr» es en algunos casos 
superior al valor tedio hallado para la vecindad solar» dejando en 

claro aue* aun sin brazos espirales (es decir» sin posibilidad de 

aplicar la teoria de onda de densidad espiral) o con falta de 
estímulo externo por medio de colisiones» la formación estelar 

puede ser muw efectiva en estas galaxias» si es oue el calculo de 
la tasa de formación estelar es correcto dado aue el mismo esta 

basado en la suposición de una función de gasa inicial constante» 
En particular» el cálculo de la tasa de formación estelar para dos 

de estas galaxias Irr DDO» varía entre una una eficiencia de 1/3 

hasta 70 veces el valor en la vecindad solar de producción estelar* 

Davies « Kinean (1984) han hecho un estudio óptico de 4 galaxias 

cercanas a NGC 1023* El espectro de una de ellas indica eue tiene 

una coeponente estelar importante* con una edad de aproximadamente 
10E9» mientras eue otra parece contener regiones de feraación 

estelar de aproximadamente 10E6 anos» Estos resultados sugieren 
’bursts* de formación estelar sobre escalas de tiempo resuenas* Sin 

embargo» Btrom w Stroa (1978)» examinando placas ultravioletas» 

hallaron oue el valor de la tasa do producción estelar en los 

brazos de las L8B es de 2 a 3 veces mas peauenas aue en los brazos 
de las espirales normales» Leoueaux (1979)» estudiando las tasa de 
formacio'n de estrellas masivas en galaxias del Grupo Local» 

encuentra eue ninguna galaxia exhibe un valor anormalmente alto o 
baJo de dicha tasa» de manera aue este estudio no favorece la

/ocurrencia frecuente de "bursts* de formación de estrellas» aun si 
en varias regiones de una galaxia la formación estelar fuese mss o 
menos activa* Según estos dltimos autores» si alguna galaxia está 

en este momento exhibiendo un *bursta de formación estelar» ella es 

nuestra galaxia* Conclusión eue también concuerda con la de Larson



y Tinslea <1978)*
Volviendo a la rotación» sucede oue muchas de estas galaxias 

no muestran perfiles clasicos de HI de dos micos sino eue presentan 
en la mayoría perfiles ¿musíanos» sugiriendo eue los movimientos 

turbulentos o al azar Juegan un rol importante en la determinación 

del ancho del perfil* Según Fisher y Tully <1975)» auneue los 

movimientos ordenados circulares sean importantes» la distribución 
de masa probablemente sea considerablemente diferente de la da las 
galaxias grandes* Se sospecha eue para estos sistemas no serían 

validos los modelos extremos con movimientos al azar» sino ma's bien 
serían algo así como movimientos de corrientes ordenadas causados 

por asimetrías y oue dificultarían el modelo* De estudios mas 

detallados de las propiedades globales de galaxias Irr LSD 
realizados en galaxias del Grupo Local y en otros grumos cercanos» 
se encuentra oue la rotación es el movimiento dominante en estos 
objetos» Solo en las mis peoueñas» en las enanas con magnitudes 

superiores a -13» los movimientos al azar parecerían ser los 

movimientos dominantes <Huchtmeier» 1980» 1981)* Este autor sugiere 
entonces oue podría hacerse una subdivisión dentro de las galaxias 

enanas» a aproximadamente la magnitud absoluta -13» donde los 
sistemas enanos mas débiles oue este valor tendrían movimientos al 

azar <como movimientos dominantes)» tamaños lineales del orden de 2 
kpc y razones HHI/Lb "> 1» Así tenemos oue para la galaxia DDO 154 

<Krumm y Burstein» 1984) una curva de rotación linealmente 

creciente da un adecuado ajuste a los perfiles de HI* Cerca de los 
15 kpc de radio» las velocidades al azar son del orden de 10 km/s a 
lo largo de la visual» comparable a lo observado en muchas galaxias 
espirales mas masivas* Este estudio particular sugiere oue la 
rotación es importante y los movimientos turbulentos no son mayores



aue los producidos en las galaxias espirales normales»
Si sucede eue los movimientos turbulentos son los 

preponderantes» el ancho del perfil probablemente no se vería muw 

afectado por correcciones de inclinación» Lar! et al* (1978) 

muestran eue psra galaxias Irr enanas w no enanas no se produce 
disminución alguna del ancho del perfil observado en sistemas 

vistos ma's de frente» como sucede en sistemas espirales» donde la 

rotación dentro de un Plano es el movimiento predominante»
Según la comparación entre distribución real del numero de 

galaxias con cierta razón de eJes y la distribución esperada 
parecería aue» sobre todo para las galaxias LSB espirales e Irr no 

enanas» los sistemas vistos de frente se ven favorecidos en numero 

con respecto a los vistos de canto» auneue para las Irr enanas la 
distribucio'n es semejante a la esperada desde una orientación al 
azar de los planos galácticos v una razón axial intrínseca de 8*25 

CLari» 19781 Thuan y Seitzer» 1979) Los autores han visto eue no 
existe correlación de b/a con el brillo superficial» con el 
diámetro aparente» con el real» con la magnitud aparente» o la 

real» descartando asi la posibilidad de eue los resultados sean 
debidos en parte a efectos de selección»

Como una consecuencia de los valores baJos de la rotación» la 

masa indicativa» cubo cálculo depende de la misma» es menor en un 

factor de 3 a 50 según Thuan y Seitzer (1979 b) y en un factor de 2 
según Longmore et al» (1982)» en las LSB con respecto a las 
normales* Sucede ademas eue la masa indicativa es aón menor en 
galaxias enanas oue en las no enanas* Con relación al temario» 

parece ser oue el tamaño promedio de las LSB es el mismo oue para 
las Sm normales (Thuan w Seitzer» 1979)»

Con relación a la razón Mt/Lb de las galaxias LSB» se puede 



encontrar en la literatura resultados bastante diferentes» Por 
ejemplo? Lari et al» (1978)? en base a un estudio del momento 
angular estimado por Heidmann (1968)? Hernán al acuerdo de oue la 

razón Mt/Lb es similar para galaxias LSB w para galaxias normales? 
no habiendo entonces distinción por diferencias en el brillo 
superficial» A una conclusio'n similar arribo' Shostak (1977)» En 
cambio? de un estudio de la dina'mica de galaxias enanas Irr 

binarias? Lake w Schoamer (1984) encontraron razones Ht/Lb muy 

altas? del orden de 20 a 5000 Ho/Lo* Según estos resultados» si 
tenemos un eran número de galaxias enanas» la masa del universo 

puede muv bien estar dominada por la materia oscura asociada con 
ellas» Los resultados de Boerngen et al* (1984)? en un complejo de 

objetos con baJo brillo superficial en la dirección del grumo M81 
son distintos a los anteriores» Según suposiciones acerca de la 

estabilidad dinámica del complejo? se da una estimación de su masa
osumada? de alrededor de 10 masas solares» w de su razón Ht/Lb? de 

aproximadamente 1*2 (unidades solares)»

Con respecto al contenido de HI» algunos autores han 
encontrado eue la cantidad total de HI en galaxias L8B es menor 
comparativamente oue la contenida en las 8m « aún en los sistemas 

Irr brillantes (Balkowski? 19741 Thuan w Seitzer» 1979a v b)» Según 

Longmore et al* (1982) sin embargo» la cantidad de HX en las LSB 
sería similar a la de las galaxias normales* Be todas maneras» 

parece haber consenso general en creer mué el contenido fraccional 
de HI (HHI/Ht)? para estas galaxias de baJo brillo superficial? es 
mavor oue rara los sistemas ma's brillantes indicando eue una menor 

cantidad de HX ha sido convertido en estrellasl de aeuí 

probablemente su baJo brillo superficial* Esta fracción parece ser 
todavía menor para las enanas eue para las no-enanas*



De un estudio en ciertas regiones HII dominantes» en galaxias 
Irr de todo tipo» Hunter et al* <1982) encuentran aue la eficiencia 
de producción no parece correlacionarse con las características 

globales del gas (MHI/Lb» ó' HI» MHI/Nt) por lo aue las mismas no 

serían características dominantes en el proceso de formación 
estelar» sino aue prevalecerían para este proceso las 

características locales» Esto estaría apotrado por la falta de 
correlacio'n entre la densidad superficial de HI w el brillo 

superficial para galaxias LSB (Longmore et al*» 1982)» Sin embargo» 
Leaueaux (1979 a) encuentra» para galaxias del Grupo Local» aue la 
tasa de formación estelar decrece con la fracción NHI/Mt* Por 

ejemplo» existe un factor de 10 en el valor de esta tasa entre las 
cercanías solares e 11613* Leaueaux (1979» b) encuentra también una 

correlación entre la tasa de formación estelar por unidad de masa 

de gas» representada por el cociente Lb/MHI» v la densidad cubica 
del gas» en galaxias Irr» en el sentido de aue esta tasa decrece 

con el aumento de la densidad* No se entiende muu bien el 
significado de esta correlación aparentemente negativa*

Fisher w Tulla (1975) « Balkowski (1974) notaron aue la razón 

MHI/Lb es bbs alta para los objetos DDO aue el promedio de las Irr 

normales* Parece ser ademas aue este cociente os mawor para las 

enanas aue para las LSB no enanas (Thuan a Beitzer» 1979)* Longmore 
et al» (1982) comapara este cociente en el caso de las LSB con 
relación a las galaxias normales» para cada tipo morfológico» 

encontrando en cada caso una razón sistemáticamente mas alta para 

las LSB» Parece evidente aue en su historia pasada han tenido 
dificultad para convertir una fracción importante del gas en 
estrellas. Parece haber ademas una dependencia de esta razón con la 

magnitud absoluta» aunaue los errores en magnitud aparente son



grandes (Fisher y Tullw» 1975)» Esta dependencia es en el sentido 
de eue sistemas ñas luminosos» tendrían menor MHI/Lpg» lo oue 

Balkowski(1973) wa habla notado*
La extensión promedio del HI en galaxias Irr» es cercana al 

diámetro de Holmberg CHuchtmeier et al»» 1981)» Son frecuentes sin 
embargo las envolturas extendidas del gas neutro en galaxias 

enanas» Krumm y Burstein (1984) han hecho un estudio exhaustivo del 

HI dentro de la galaxia DDO 154* Este revela oue esta galaxia esta 

embebida en un disco de HI de al menos siete veces el tamaño 
Optico» Las razones MHI/Lb v MHI/Mt son cuantitativamente altas aun 
dentro de cuatro radios ópticos» haciendo oue DDO 154 sea una de 

las galaxias mas rica en HI conocidas* Estos resultados no 

constituyen una novedad sin embargo» wa oue la gran extensión del 
gas en galaxias Irr es conocida en otros casos» como por ejemplo en 
IC 10» DDO 236» DDO 75» etc CHuchtmeier» 19801 Materna» 1980)*

La funcio'n de luminosidad para las LSB fue estudiada por Lari 
et al* (1978)» concluyendo oue las galaxias de baJo brillo 
superficial no-enanas» no pueden contribuir con una gran fracción 
de la masa total de galaxias en el Universo» Lo eue parece suceder 

es oue la densidad de galaxias Irr respecto a la de galaxias 

espirales» es mawor para las LSB oue para las galaxias normales» 
indicando oue» o bien hay una disminución del numero de galaxias 

espirales LSB producido por la dificultad de deteccio'n de la 

estructura espiral en estos objetos de peoueno tamaño w baJo brillo 
superficial» aumentando asi el numero de galaxias clasificadas como 
sistemas Irr» o bien esta diferencia es real» indicando oue el baJo 
brillo superficial w la baJa luminosidad total son factores 
importantes para evitar o impedir el desarrollo de la estructura 

espi ral♦



Londmore et al» <1982) dedican su trabajo al estudio de 
correlaciones entre las propiedades integrales de las ¿alexias LSB 
por ellos observadas* No hallan diferencias importantes entre las 
¿alexias LSB v las normales, en cuanto al comportamiento de las 

propiedades inte¿rales con el tipo morfolodico, a excepción de la 

densidad superficial aparente de HI* Encuentran eue esta cantidad 
no presenta correlación alduna con el tipo morfolodico, situación 
oue parece ser distinta a la encontrada en las ¿alexias brillantes 
(Balkowski, 1973)* En cuanto a la relación entre el tamaño real v 

el ancho del perfil corre¿ido (relación Tullv v Fisher) encuentran 

eue, para un mismo ancho, las ¿alaxias LSB son alrededor de 1*6 
veces mas ¿rendes eue las normales, resultado concordante con el de 
Romanishin et al» (1983)) o bien eue, para el mismo tamaño, la 
rotaciozn es 1*4 veces menor, esto último consistente con el hecho 

de aue son menos masivas* Thuan v Seitzer (1979b) hallan resultados 

similares*
Con respecto a la relacio'n Tullv v Fisher entro el ancho del 

perfil v la luminosidad, las ¿alaxias LSB parecen obedecer la misma 
relación encontrada por estos autores para ¿alaxias brillantes 
normales, disponiéndose en el ¿rafico a continuación de las 

¿alaxias normales (Londmore et al*, 1982) de Vaucouleurs et al», 
1983)» La relaciozn Tullv v Fisher para madnitudes infrarrojas 

(madnitudos H>1»6 a), hallada para ¿alaxias normales por Aaronson 

et al» (1979), fue también estudiada por Romanishin et al* (1982) 

para ¿alaxias de baJo brillo superficial* Estos autores encuentran 
¿raficamente un apartamiento entre la posición de estas ¿alexias 

LSB con respecto a la recta obtenida para la relación en ¿alexias 
normales, en el sentido aue las LSB parecen tener mas altos valores 
de la rotación para una luminosidad fiJa o, alternativamente, mes 



baja luminosidad para un ancho del perfil fiJo con respecto a las 
galaxias normales*

Altschuler et al* (1984) observaron» en 1405 MHz» 90 galaxias 
enanas tomadas de los catálogos UGC y DDO» encontrando posible 
deteccidn en solo 6 de ellas* Los resultados sugieren eue» en 

cuanto a las propiedades del continuo» las galaxias enanas se 

comportan como una continuación de las galaxias espirales normales» 
situación diferente a la encontrada por Klein et al* (1983» 1984) 
en galaxias enanas azules compactas» a las eue observo en 2*8 u é*3 

cm* Estos autores hallaron oue en promedio» la razón luminoaidad en 
radio a luminosidad o'ptica es alrededor de 10 veces alta oue 

para espirales normales* En general» esta razón parece aumentar con 
el color azul» El espectro en el continuo de radio do estas 

galaxias parece ser significativamente chato» sugiriendo una 
fracción baJa de radiación sincrotrónica» es decir» eue la oeision 

térmica del gas ionizado es la dominante»
Se cree eue las LSD son estados euietos de las galaxias 

azules compactas» llamadas por Sardent v Searle (1970» 1972) 
* regiones HII oxtragalácticas** Estas galaxias azules compactas 

constituyen parte de las listas de galaxias de Zwickv w Markarian» 
Existe similitud en la cantidad de HI en estas ultimas w las LSD 
(Thuan» 19791 Gordon y Gottesman» 1981)* Sucede también eue el 
valor promedio del ancho del perfil es parecido en ambos tipos de 

galaxias (Balkowski» 19741 Thuan» 1979)* Se sugiere entonces 

(Searle et al*» 1973)» eue las galaxias enanas pasan su vida 
fluctuando alternativamente entre estados de producción estelar 
‘activa*» detectándoseles entonces como galaxias compactas azules» 
y estados sin formacio'n estelar abundante» o también llamados 
estados "euietos*» donde se las hallaría como galaxias de baJo 



brillo superficial» El período durante el cual permanecen 

"activas*» es comparable con el tiempo de vida de un *burst"» y 
Gerola et al» (1980) han mostrado mué los sistemas peetuenos pueden 
experimentar fácilmente fluctuaciones en la formacio'n estelar» 
considerando el modelo de formación estelar de auto-propadacio'n 

estocastica» el cual conduce a un modelo de formación a través de 

"bursts*»
Cabría responder aón a bastantes interrogantes respecto de 

estas galaxias de brillo superficial bajo» Por ejemplo» conocer 

cual es la frecuencia de ellas con respecto a sistemas brandes o 
brillantes w si existe alguna conexión entre ellas* si se hallan 

preferentemente en grupos» o bien aisladas* si la función de 

luminosidad para las L8B es consistente con la de las galaxias 

brillantes* si es verdad oue las azules compactas sean galaxias LSB 
oue esten pasando por un momento de intensa formación estelar v» en 
tal caso» llegar a conocer el mecanismo oue disparó la formacio'n 

estelar» o» en general» cual es el modo para la formación estelar 

en estas galaxias*
Es necesario conocer meJor las distancias para hacer 

estimaciones mas precisas de los parametros dependientes de ella» 
sobre todo en sistemas fuera del grupo local* Se necesitan también 
mediciones fotometricas de las magnitudes a sistemas standards en 
galaxias australes» Sería deseable tener tambie'n información 

detallada de la cinemática interna de sistemas representativos» eue 
permita mejorar los modelos existentes para la determinación de las 

masas» La completitud en las muestras es tambión algo indispensable 
para encontrar al fin la contribución porcentual de estos objetos a 

la masa total del universo»



B) SELECCION DE LA MUESTRA DE GALAXIAS BRILLANTES

Para coaparar las propiedades de las galaxias LSB con 

acuellas de las galaxias brillantes» hemos utilizado una muestra de 
observaciones de HI de tres grandes relevamientos! 8hostak (1978)» 
Reif et al* <1982)» w Tullv w Fisher (1981)» Hemos elegido en 

particular estos relevamientos poraue el numero de objetos 
observados en cada uno de ellos es considerable w» también» poraue 
el ancho del haz de las antenas utilizadas en las observaciones es 

bastante mayor» en general» mué el tamaño aparente de los ebJetos 
estudiados» con lo cual el factor de corrección del fluJo recibido 
no sería entonces muw grande» De las galaxias observadas on estos 

relevamientos» solo hemos considerado aouellas con magnitudes 
aparentes BT medidas fotoeléctricamente» saetín de Vaucouleurs 

<1976» RC2)» o con mediciones de la magnitud corregida en el 

sistema de Harvard» mc » en cuvo caso estas se suponen similares a 
las magnitudes Br va aue de la comparación de ambas se deduce oue 
el error ras es de 0*25 mag» cuando me se supone igual a Br » sin 
diferencias sistematices evidentes» según Shostak (1978)» La 
restricción en el sistema de magnitudes fue considerada para evitar 

los errores frecuentes cometidos en las conversiones de magnitud de 
un sistema de medición a otro* La muestra se limito a galaxias 

espirales e Irr» es decir» de tipos morfológicos T >0» Se 
descartaron las galaxias peculiares» las de detección dudosa» los 

casos de posible confusión con otra galaxia especialmente cercana w 
las galaxias catalogadas como enanas según las listas del David 
Dunlap Observatoru eue» en realidad» son galaxias de baJo brillo 



superficial» La muestra así elegida contiene entonces 389 galaxias 
brillantes con tiros morfológicos entre 80 e Irr* Las galaxias 

brillantes observadas en nuestro primer relevamiento» están 
contenidas dentro de las observaciones de Reif et al» (1982) por lo 
oue no se muestran aeuí como una muestra separada del resto*

Para determinar la completitud en los tipos morfológicos de 
la muestra elegida se construyo el histograma eue puede arreciarse 
en la Fisura 111*16* Con líneas de trazos se representa» para los 

tipos morfológicos de 0 a 10» el número de galaxias contenidas en 

la muestra y» con lineas llenas» 2283 galaxias catalogadas como 

brillantes en el RC2 (no se consideraron las galaxias identificadas 
como enanas DDO)* De la comparación de ambos histogramas surge eue» 
para T¿3 y T > 8» el número de galaxias observadas en HI es 

relativamente inferior al número de objetos catalogados en RC2* 

Esta característica puede ser debida al hecho de eue las galaxias 
de estos tipos morfolo'gicos contienen relativamente menos cantidad 

de hidrogeno neutro eue las de tipos intermedios 4 5 y 6 (ver 
Fisura 1*5)» con lo cual se produciría un efecto de selección en el 
numero de objetos detectados en HI» es decir» se vería favorecida 

la detección en estos últimos*

De las galaxias observadas por Shostak y por Tullv v Fisher»
64 son comunes a ambos relevamientos) el mismo número do galaxias 

comunes se encuentra de la comparación de los relevamientos de Reif 

s de Tully a Fisher» Las Fisuras 111*17 y 111*18 muestran la 
comparación de flujos de las galaxias comunes* Como se observa» el 

acuerdo es bastante bueno en general) los anchos de los perfiles 
observados no muestran diferencias mayores de 50 km s”1 » es decir» 

del orden de los errores con oue so los determinaron* Para las 
galaxias eue figuran en mas de un relevamiento» se tomaron en



FIG. JII»16 - Histograma oue representa el numero N de galaxias 
contenidas en la muestra de galaxias brillantes elegida en este 
trabajo (linea de trazos) y el número de galaxias contenidas en el 
catalogo de galaxias brillantes (RC2) (linea llena)» para cada tipo 
morfológico T> La escala de la izouierda corresponde al primer 
grupo» y la de la derecha al segundo»



FIG» III.17 - Comparación entre las Breas de los perfiles de HI As? 
en Ja km s"1 ? de 64 Sélaxias observadas por Tulla a Fisher (1931) 
(As(F-T)) a por Shostak (1978) (As(Sh))*



FIG* 111*18 - Comparación entre las erees de los perfiles de HI As» 
en Jy km s_l » de 64 galaxias observadas por Tulls y Fisher (1981) 
(As(F-T) y por Reif et al» (1982) (As(Re))*



consideración los valores promedios para el flujo integrado w para 
el ancho del perfila con igual peso para ambas mediciones»

C> SELECCION DE LA MUESTRA DE GALAXIAS LSB

Ademas de las 23 galaxias LSB observadas en este trabado y 
representadas en la Tabla III» donde ó de las mismas según vimos 

son enanas» hemos considerado para esta muestra las observaciones 
de Tullw m Fisher (1975) de galaxias de la lista del DDO* Estas 
últimas contienen 164 galaxias» de las cuales» según su definicioTt» 

21 son galaxias enanas* Los datos o'pticos los hemos obtenido del 

RC2 w» dado eue la magnitud aparente en el sistema BT no esta 
disponible para casi ninguno de estos objetos» hemos tomado el 
valor de la medicio'n de estos autores en el sistema de Holmberg 

(1958) w hemos reducido estas medidas al sistema de magnitudes BT » 
según formulas de transíormaciún de Bottinelli et al* (1982)» La 

muestra total se compone entonces de 187 galaxias LSB» conteniendo 
27 galaxias enanas»

D) COMPARACION DE PROPIEDADES INTEGRALES ENTRE GALAXIAS LSB Y 
BRILLANTES

La característica distintiva de las galaxias LSB es 

precisamente su baJo valor del brillo superficial» Este estudio 
est^ dirigido hacia una comparación entre ciertas propiedades de 

las LSB v de las galaxias brillantes a través de una discriminación 
entre los diferentes valores del brillo superficial de toda la 



muestra» con el fin de encontrar diferencie* o analogías entre 

esto* dos Srupos de galaxias»
Vanos a comentar primero cual es la forma utilizada bou/ para 

calcular el brillo superficial y ver cual es su posible significado 
físico» El brillo superficial lo estimamos de la razozn 
Lb/ACOJ2 donde L.b es la luminosidad determinada de B° » magnitud 

aparente corregida por absorción galáctica e interna» la última a 

través de la les cosec i» según RC2» Aunoue el calculo de la 

absorción interna puede contener errores no muv bien conocidos» el 

valor aproximado obtenido sirve para una primera estimado*! de la 
luminosidad total de la galaxia vista de frente* Be todas maneras» 
esta luminosidad por unidad de ares tiene seguramente mazs conexión 
con las características físicas generales oue el brillo superficial 

aparente» el cual representa a las características observables en 
las galaxias tal como aparecen en las placas* En el caso de 
galaxias de tipo tardío» con poca o nisuna componente esferoidal» 

la Lb proviene sin duda de la componente de disco» donde la 
formaciozn estelar y la existencia de material estelar Joven 

caracterizan la luminosidad emitida* En el caso de las Irr 
estudiadas por Hunter et al» (1982)» el brillo superficial est¿ 

directamente correlacionado con la eficiencia o tasa de producción 

de estrellas masivas por unidad de ares pues el modo de calcular 
esta tasa se basa en el flujo de emisión en Hp » el cual representa 

al material ionizado debido a estrellas muv masivas w son estas 
estrellas las aue contribuyen principalmente a la luz azul 
observada» La Fisura III»19 muestra la razón K entre la luminosidad 

del disco y la luminosidad total en luz azul de galaxias espirales 
con perfiles de luminosidad conocidos para cada tipo morfológico 

(Freeman» 1970)» Según puede verse en la Figura» el valor de K es



FIG. III.19 - Razón entre la luminosidad del disco y la luminosidad 
total de ¿alexias espirales» K ? en magnitudes» versus el tiro 
morf ol cf¿i co . (Freemen» 1970).



en general grande y no depende del tipo morfológico* Se puede decir 
entonces aue, para el caso de las galaxias espirales» la masor 
parte de la luminosidad emitida en el azul proviene de la Poblacio'n 
I o de disco» allí donde se encuentra el material mas Joven de la 

galaxia (de Macouleurs» 1958» Freeman» 1970)* Esto Quiere decir oue 

las diferencias producidas en la luminosidad por unidad de area» 
Lb/A(O) » para galaxias espirales e Irr» son representativas» en 
promedio» de las diferencias en las condiciones de formacio'n 

estelar producida en los discos» es decir» de las diferencias en la 

tasa de formación estelar» Según Roberts (1963)» las galaxias 
espirales pueden mantener su actual tasa de formación estelar 
durante algunas unidades de 10*° años» Mimos ademaos aue la razón 

MHI/Lb representa la escala de tiempo durante el cual la galaxia 
consume su HI v lo convierte en material estelar» Si consideramos

z ,aue en primera aproximación MHI<*'A(0) (esta relación vamos a verla
.... 2

de todos modos mas adelante)» podemos reemplazar HHI por A(0) en 
el cociente MHI/Lb» por lo aue la luminosidad superficial 
Lb/A(0)2 estaría relacionada con la eficiencia de producción 

estelar» por unidad de area» en las galaxias espirales»
La mayoría de las galaxias LSB» en las listas del DDO son de 

tipo 8» 9 w 10 w esto se debería a uno de los criterios con aue 

fueron seleccionadas estas galaxias de baJo brillo superficial por 
van den Bergh (1959)» aue consistía en reouerir poca o ninguna 
concentracicín de luz en placas roJas» lo aue eliminaría galaxias 

con cierta componente de ■bulse* w favorecería la selección de 
tipos tardíos* Esta limitación también se encontraría en el 

catalogo de Nilson (1973) (U6C) dado aue este autor aplico los 
mismos criterios selectivos eue van den Bergh» Longmore et al» 
(1982) inclusa en su definicio'n de galaxias LSB a objetos de tipos 



tan tempranos como 3 w ademas* según el mismo autor comenta* 

existen superposiciones a veces entre los objetos por ellos 
seleccionados y galaxias catalogadas como débiles NGC o IC» En 

consecuencia surge mué havt 1) un continuo de valores del brillo 
superficial donde el límite para la definición de LSB no es muy 
claroi 2) habría galaxias de baJo brillo superficial en todos los 
tipos morfológicos* no solamente en los tardíos* Vamos a 

cuantificar este último punto un poco mas» El valor de la
i yluminosidad por unidad de area Lb/A(O) * para la mayoría de las 

/ -2galaxias de la muestra DDO* varia entre 8 y 23 Lo pc * solo 5 de 
las 164 galaxias exceden el límite superior* Pero vemos mué* para 

la muestra de galaxias brillantes* existen objetos con luminosidad 

por unidad de area* dentro de este rango* para todos los tipos 
morfológicos (de 0 a 10)* sin eue hayan sido catalogados por ello 
como objetos de bajo brillo superficial» En la tabla VI se presenta 
el número total de galaxias en cada tipo morfológico (Ntotal)* el 

número de objetos dentro de cada tipo con Lb/A(O) no mayor de 23 
Lo pc-1 (tal como las LSB) (N(LSB)) v el porcentaje del total oue 

representan estos últimos» Estos datos se presentan para la muestra 

de galaxias brillantes (columnas 2* 3 y 4)* para esta muestras en 
conjunto con la de objetos LSB (columnas 5* 6 y 7) y para la 

muestra de galaxias brillantes sumada a las galaxias de baJo brillo 
superficial observadas por Longmore et al* (1982) (columnas 8* 9 u 
10)* Esta última distincio'n se hizo en consideración de oue la 
muestra de Longmore contiene galaxias de varios tipos morfológicos* 
sin favorecer selectivamente los sistemas tardíos» Se puede 

observar en general eue» salvo para las galaxias de tipos 0* 1 y 2 
(donde la cantidad de datos totales no es demasiado grande y el 
porcentaje puede variar significativamente) el porcentaje tiende a



Tabla VI - Porcentajes de LSB dentro de las muestras

1
1
1.

1
1

_____ 1.
A

1
1

_______ 1.
A+B

1
1

_______ 1________
A+C

1
1

________1
1 1 1 1 4
1 T 1 Ntotal N(LSB) % 1 Ntotal N(LSB) % 1 Ntotal N(LSB) X 1
1. .1. .1. .1. 1
1 1 1 1 1
1 (1) 1 (2) (3) (4) 1 (5) (6) (7) 1 (8) (9) (10) 1
1. .1. .1. .1. .1
1 1 1 1 1
1 0 1 5 2 40 1 40 1 40 1

1 / i 1 1
1 1 1 9 2 22 • 22 1 22 1
1 1 1 1 1
1 2 1 11 0 0 1 0 1 0 1
1 1 i 1 1
I- 3 1 48 Z, 15 1 15 1 15 1
l i 1 1 i
1 4 1 71 8 11 1 11 1 82 19 23 1
1 1 1 1 »
1 5 1 110 17 15 1 15 1 132 39 30 1
1 1 1 1 1
1 ó 1 63 20 32 1 32 1 82 39 48 1
1 1 1 1 1
1 7 1 36 12 33 1 43 19 44 1 51 27 53 1
1 1 1 I 1
1 8 1 9 2 22 1 26 19 73 1 21 14 67 1
1 1 1 1 1
1 9 1 17 6 35 1 76 65 86 1 47 36 77 1
1 1 i 1 l
1 10 1 10 1 10 f 114 105 92 1 47 38 81 1
1. 1. .1. .1. .1

A= muestra de galaxias brillantes consideradas en el apartado III»4»B 
B= muestra de galaxias LSB consideradas en el apartado III*4*C*
C= muestra de galaxias LSB observadas por Longmore et al* (1982)*



aumentar hacia tipos tardíos» donde prácticamente la mayoría son de 

bajo brillo superficial» Es de notar sin embargo oue existen» en 
prácticamente todos los tipos morfológicos» galaxias mué se' podrían 

definir como de baJo brillo superficial ya eue están dentro del
Z' mismo rango de Lb/A(O) eue las definidas como LSB en las listas 

del DDO»
En las Figuras III*20a a III.20f hemos reproducido la 

correlación entre el ancho del perfil A Vo y ACO) para galaxias de 

nuestro relevamiento (Figura III*20a) a para la muestra de galaxias 
brillantes (Figuras III.20b a f)» Las galaxias representadas en 
estas Figuras tienen a'ngulos de inclinación mayores mué 40° y» en 

el caso de la muestra de galaxias brillantes» las velocidades son 
mayores eue 500 km s_/ » La Figura III»20b muestra esta correlación 

para toda la muestra de galaxias brillantes» La línea de regresión 

oue se representa desde las Figuras III»20a a III»20f» se describe 

por los A(0) = (1»69 + 0»08)log AVo - (3»07 i 0*20)» con un 
coeficinete de correlación de 0*6ó « un alto nivel de significación 
de la misma» Esta expresión es obtenida con los datos de la muestra 

total de galaxias brillantes (Figura III»20*b)» y es muy similar a 
la encontrada por Shostak (1978)»

En la Figura III»20a se muestra la correlación para las 

galaxias listadas en la Tabla III» Los puntos rodeados por círculos 
identifican a las galaxias LSB» Todos los puntos» a excepción de 
uno» se encuentran por encima de la línea de regresión» Un caso 

extremo es 1259.5-5002» eue ha sido ya mencionado» el cual tiene 
muy baja velocidad de rotación para su tamaño» La distancia 

promedio de los valores de log ¿Vo entre los puntos para las LSB y 

la linea llena» eue representa a las galaxias brillantes» es de 
0.22» el cual es aproximadamente dos veces el valor hallado por



FIG. 111*20 - Correlación entre el tamaño lineal A(0)> en krc, y el 
ancho del perfil corregido &.\>or en km s’1 ? para galaxias de 
nuestro relevamiento (a)> para Ib muestra de galaxias brillantes; 
(b)p y para las galaxias brillantes representadas en (b)» separadas en los rangos de Lb/ACO)2- de 0 a 20 (c)» 20 b 30 (d)> 30 a 40 (e) y 
mas de 40 Lo/pc1 (f)» Ver explicacio'n de los símbolos en el texto*



LHGMW aunoue el numero reducido de datos en nuestra muestra nos 

dice oue probablemente esta diferencia no sea significativa»
En las Fisuras III*20c a III*20f se muestra la correlacióh 

oue estamos tratando» utilizando la muestra de galaxias brillantes» 

para distintos rangos del brillo superficial* Los rangos de
ZLb/A(O) en cada Figura fueron elegidos arbitrariamente w son* de 0 

a 20» de 20 a 30» de 30 a 40 v mas de 40 Lo pc'Z (Figuras III.20c a 

III»20f» respectivamente)» Estas Figuras muestran claramente la 
dependencia entre la distribución de puntos w el rango de 
Lb/A(O) considerado w también la continuidad de tal dependencia» 
El corrimiento experimentado en estos gráficos puede deberse va sea 
a úna disminución en el valor de la rotación a medida eue el brillo 

superficial baJa» a un aumento en el valor del tamaño real» o a 

ambas causas* Esto lo veremos en detalle en seguida»
En las Figuras III.20c a III*20f» hemos incluido tambión las 

galaxias calibradores» con los datos obtenidos de Tullw w Fisher 
(1977)» indicándolas con cruces» Como puede verse» la variación en 
las posiciones de estos objetos» según la variación de rangos de

1Lb/A(O) » sigue la lew general de las galaxias brillantes» Esta 
dependencia con Lb/A(O)z podría explicar la diferencia encontrada 

(no muw bien entendida hasta el momento) entre las pendientes de 
las rectas de regresión» en este mismo tipo de correlaciones» para 

estas galaxias calibradores w para otras galaxias (Tullw w Fisher» 
1977Í Shostak» 1978) (ver Fisuras 1*9» 1*10 w I»ll)»

Balkowski (1973) ha mostrado oue las propiedades integrales 
de las galaxias dependen de dos parametros» uno de los cuales es 
básicamente la luminosidad (ver Figuras 1*5» 1.6 w 1*7)* Balkowski 
et al» (1974) han demostrado eue para galaxias L8B esta dependencia 
con la luminosidad se continua» La división oue hacemos aouí en la



/ 2.nuestra» seáun rangos del brillo superficial Lb/A(O) » no tiene 
relación con lo hallado por Balkowski dado eue no existe» al menos 
para las galaxias brillantes» dependencia alguna entre L.b/ACO)'2’ w 

la luninosidad total (ver Finuras 111*10 v III*11>»

Volviendo a las Finuras III»20c a III*20f» « con respecto a 
la distribución de puntos sobre el valor de Lb/A(O) » vemos aue la 

ordenada al orinen cambia de valor mientras mué la pendiente 
permanece aproximadamente inual» Este hecho indica una dependencia

/ zde A<0)» no solo con A Vo sino aue también con Lb/A<0) * 
Calculamos la ordenada al orinen por medio de líneas de renresión 

de pendiente constante e igual a 1*69» la hallada en la recta de 
regresión general» para distintos rangos de Lb/A(O) » extendiendo 
un poco el número de rangos utilizados en las Finuras III»20c a 

III*20f» Estos rangos son de 0 a 20» de 20 a 30» de 30 a 40» de 40 
a 50» de 50 a ¿0» w mas de 60 Lo re"*. En cada rango se cálculo el 

valor promedio de Lb/ACO)2, w el valor de la ordenada al orinen de 

la recta de ajuste* Estos valores se sraficaron en la Finura 
111*21* La relación entre estos parámetros es de la formal

(1)

Si reemplazamos la pendiente b» estimada en esta relación» en la 
ecuación aue relaciona ACO) con AVo» aue es!

(2)

nos encontramos con una expresión generalt

(3)



FIG» III»21 - Relacio'n • entre Ib pendiente b de Ib recta de 
reáresidn lineal oue sJusts Ib dependencia entre el tamaño A(0) w 
el ancho del perfil kUo» para diferentes valores promedios de Lb/AíO)1 »



o también

Mb » -9.3 loS AVo +0.5 los ACO) - 3.4 (4)

Cobo puede apreciarse en estas dos últimas fórmulas» Lb parece 

depender de dos parámetros! AVo a ACO). Ve'ase sin embargo oue los 

errores estimados en la determinación de la ordenada al origen b 
están dentro del factor 0.2 oue afecta el los ACO) en (3)» o sea 

oue es posible aue Lb dependa solamente de la rotación v no tensa 

dependencia alsuna con el tamaño.
Con respecto a lo encontrado en la Fisura III.20a» digamos 

oue varios autores» como *»a mencionamos en la parte introductoria» 

han hallado aue el ancho del perfil de las L8B es» en promedio» 
menor oue para las espirales tardías normales» manteniendo en 
promedio igual valor del tamaño oue estas ultimas» Esto explica 

porctue las LSB en esta Fisura se ubican por encima de la recta 
promedio de las galaxias brillantes» Lo oue aeuí se encuentra como 

novedad es aue el mismo efecto se produce en las galaxias 
"brillantes*.

Veamos si el origen de este desplazamiento en la muestra de 
galaxias brillantes es similar al de las galaxias LSB» es decir» 

oue la rotación en promedio disminuwe para las galaxias con menor 
brillo superficial.

Dado oue el número de objetos de la muestra es grande» pero 

no lo suficientemente grande como para considerar una división por 
tipo morfológico» ademas de las divisiones según los rangos de 
brillo superficial wa efectuados en la Fisura III.20» aauí hemos 

decidido hacer una sola división en los valores del brillo



£superficial Lb/A<0) t de O a 30 y de ass de 30 Lo/pcz »
Todos los gra'ficos siguientes, salvo oue se especifique lo 

contrario, se han construido de la siguiente manera» los valores 

promedios de la variable considerada en cada caso, para las 
galaxias brillantes de la muestra, se representan con puntos cuando 
el brillo superficial se ubica en el primer rango w con una X 
cuando se ubica en el segundo? los círculos corresponden a galaxias 

LSB no enanas de nuestra muestra, los cuadrados representan a las 

LSB eue se consideraron como enanas, los triángulos a las galaxias 

LSB no enanas de la lista del DDO observadas por Tullv w Fisher 
<1975) w los triángulos invertidos a enanas de la misma muestra 
observada (la definicio'n de enana es la misma aauí aue la dada por 
Tammann, 1980)* En estas galaxias LSB no se ha hecho distinción por 
brillo superficial pues en su gran mayoría tienen, como va dijimos,

2. -2. / rangos Lb/A<0) entre 0 y 30 Lo pc * El numero de galaxias 
involucradas en el valor promedio representado se indica también en 
cada Figura* Las barras de error corresponden al error cuadratico 
del promedio» Cuando en los parametros empleados interviene la 
distancia, hemos considerado solo galaxias con velocidades de 
recesión superiores a los 500 km s~* I en aeuellos en donde 

interviene el ancho del perfil, so'lo consideramos las galaxias con 

inclinaciones superiores a 40° »

Según vimos en las Figuras 111*10 y 111*11, el brillo 
superficial para galaxias espirales no depende de la luminosidad 

total» Este resultado puede verse también en la Figura 111*22, 

donde se nota oue la luminosidad, en promedio, es la misma para 
cualquier valor del brillo superficial para tipos tempranos e 
intermedios, pero aue varía notablemente con el brillo superficial 

para tipos tardíos 9 w 10, en el sentido aue los sistemas de mas



FIG» III»22 - Representación de los valores promedios de la 
luminosidad total l.b» en Lorcalculada de B-p » versus el tipo 
morfológico T» para galaxias brillantes de la muestra con rengos de 
Lb/Ator entre 0 y 30 I.o/pc (»)* para los objetos de la misma muestra con valores de Lb/ACOJ1^ 30 Lo/pc2” (X)> para las LSB no 
enanas listadas en 13 Tabla III <o)j para las LSB enanas listadas 
en la misma Tabla (El)> para las LSB no enanas observadas por Tully- 
y Fisher (1975) de las listas del DDO (A ) y para galaxias enanas 
de las mismas observaciones (V )♦



bajo brillo superficial son tambiezn los menos luminosos* Nótese aue 

la luminosidad promedio para los tipos entre 0 y 5 es 
aproximadamente la misma* Se vez entonces aue los sistemas aue 
tienen comunmente menor eficiencia de produccio'n estelar (tipos 8» 

9 y 10)» se comportan de un modo distinto al resto de las 
espirales»

En la Fisura 111*23 se muestra el valor promedio del los ¿Vo 

para cada tipo morfoloSico T* Se nota en esta Fisura aue no hay 
variación de Á,Vo con el brillo superficial para las salaxias 
brillantes de tipos morfoloSicos de 0 a 8* pero sí existe 

distinción de valores de & Vo para Salaxias de baJo y alto brillo 
superficial de tipos 9 y 10» En la Fisura 111*24» donde se 

representan los valores promedios de los ACO) con el tipo T» se 
puede apreciar aue el valor del parazme.tro ACO) varía sesdn el 

brillo superficial para Salaxias no enanas dentro de los tipos 
morfolo'sicos de 0 a 8» ademas de una ausencia de variacio'n de ACO) 

con Lb/ACO) para tipos 9 y 10* Considerando conjuntamente las 

Fisuras 111*22» 111*23 y 111*24» v considerando la relación de 

Tulle y Fisher entre la luminosidad y el ancho del perfil en 21-cm 
vemos aue» para los sistemas de tipos 0 a 8» la luminosidad total 
promedio es independiente del valor del brillo superficial» lueso 
el valor promedio de la rotación no cambia» El valor del tamaño 
lineal cambiara con Lb/ACO)2 puesto aue con Lb constante el brillo 

superficial sera menor cuanto mayor sea ACO)* En cambio» para los 
sistemas de tipos 9 y 10 la luminosidad total promedio varía con 
L.b/ACO)2’ » de aauí aue le rotación también dependa del brillo

£
superficial* El tamaño lineal no cambia con Lb/ACO) » puesto aue 
es la luminosidad la eue varía con el brillo superficial» Es lo 

mismo decir aue» seddn un promedio señera! realizado para cada tipo
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morfológico? parecería ser Que el valor promedio de le rotación s 

de Ib cantidad de eneráis luminosa producida <Lb) son las mismas
/ para galaxias con diferentes valores de la eficiencia de producción 

estelar por unidad de ares <Lb/A(O)2)? so'lo oue dentro de este 

promedio general las galaxias ma's grandes tienen menor eficiencia 

de producción por unidad de área oue las más peoueñas* En cambio? 
para los sistemas de tipos 9 a 10 parecería suceder oue» según un 

promedio general? el tamaño es en promedio el mismo para distintos 
valores de la eficiencia de producción estelar por unidad de area? 

donde los sistemas mas luminosos son los mas productivos de 
material estelar por unidad de área? « también los de más alta 

rotación»

En la Figura III»25? se muestra la densidad aparente de HI? 
(ÍHI? para cada tipo morfológico T? donde se puede ver un aumento 

del valor de la densidad aparente con el tipo morfológico? lo mué 
fue notado por varios autores anteriormente» No fueron consideradas 
en este gráfico algunas galaxias de la muestra de galaxias 

brillantes por entender oue el valor individual de las mismas es 

altamente apartado del valor promedio obtenido con las restantes? 
lo oue hace sospechar de alguna anomalía en la distribución del gas 

dentro de ellas» Dichas galaxias son! NGC 1532 <T=2)? con
NGC 289 <T=4>? con <THx=43? NGC 1512 <T=1)? con tf^r»33> NGC 2915
<T=10><íHr =1055 IC 4662 <T=10) =73» Se puede ver? además del

aumento de la densidad con T? oue la diferenciado^ por rangos de 
2, / /Lb/A<0) ? en cada tipo? es mas evidente cuanto mas avanzamos en el

tipo morfológico? siendo bien notoria dicha diferencia para tipos 
tardíos» Este resultado es distinto del hallado por Longmore et al» 

<1982) Quienes no hallan correlación alguna entre el brillo 
superficial w la densidad aparente de HI* Notemos aue el área»
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sobre le cual estamos tomando esta densidad» es la óptica v eue el 
ihidrogeno neutro puede estar o no contenido totalmente en ella» Si 

la extensión del HI con respecto al tamaño óptico es semejante para 

todas las galaxias» dentro de un mismo tipo morfológico» entonces 

la Fisura III<25 nos dice eue las galaxias de mas alto brillo 
superficial tendr/an realmente mawor densidad de hidrógeno» sobre 

todo para las de tipo tardío» Se intento entonces hacer una 
estimacio'n de la densidad real de HI en base a observaciones de la 

extensión del gas» Se consideraron los resultados de Krummm v

Salpeter (1980) a de Bottinelli (1971)» Estos autores hicieron 

estimaciones del diámetro de HI en galaxias utilizando los 
telescopios de Naneas y de Arecibo» los cuales tienen haces de 

antena con anchos a potencia mitad eue son por lo menos la mitad 
f /del tamaño optico* de los objetos observados» Los métodos empleados 

en ambos casos son similares w consisten en suponer una 
distribución gaussiana del HI dentro de la galaxia» donde el tamaño 
a de la distribución del gas se calcula como el correspondiente a 
la intensidad mitad de la intensidad central en esta distribución 

gaussiana del HI* Es de notar oue la suposición de una distribución 

gaussiana de HI es suiza mas realista para el caso de las Irr s 
espirales tardías* Para las espirales tempranas parece ser eue» 
generalmente» la distribución de HI tiene mas bien la forma de un 

anillo (Sersic* 1982)»
En la Tabla VII se muestran los resultados de los valores 

promedios de a^/Do (columna 4) dentro de cada tipo morfológico 

(especificados en la columna 1) « según los rangos de luminosidad 
superficial considerados (columna 2)» Do es el tamaño optico medido 
en la isofota de nivel 25/m^D1» según RC2* Tambiefi se especifica» en 

la columna 3» el número de galaxias consideradas para cada



Tabla VII -Tamaños de la distribución de HI relativos a los tanaHos 
ópticos* para cada tipo aorfolodico v separados seáun ranáos de 
Lb/ACO)5, .

1 1 1 1 1
1 T 1 ranáo de 1 n 1 bhi/Do + <r 1
1 1 1 1 1
1 1 Lb/ACOl* 1 1 1
1. .1. _l_ .1.. -1
1 1 1 1 1
1(1)1 (2) 1 (3) 1 (4) 1
1. .1. _l_ _l_ _l
1 1 1 1 1
1 1 1 1 1
1 3 1 0-30 1 7 1 0.78 + 0.21 1
1 3 1 >30 1 9 1 1.37 + 0.46 1
1 1 1 1 1
1 4 1 0-30 1 10 1 0.99 ± 0.31 1
1 4 1 >30 1 7 1 0.83 + 0.36 1
1 1 1 1 1
1 5 1 0-30 1 5 1 0.93 + 0.32 1
i 5 1 >30 1 10 1 0.95 + 0.31 1
1 1 1 1 1
1 6 1 0-30 1 12 1 0.88 ± 0.25 1
1 6 1 >30 1 2 1 0.73 + 0.16 l
1 1 1 1 1
1 7 1 0-30 1 5 1 0.99 i 0.36 1
1 7 1 >30 1 3 1 1.12 ± 0.33 1
1 1 1 1 1
1 8 1 0-30 1 2 1 1.07 + 0.52 1
1 8 1 >30 1 4 1 1.38 + 0.48 4
1 1 1 1 1
1 9 1 0-30 1 3 1 2.05 ± 0.46 1
1 9 1 >30 1 2 1 2.95 ± 1.47 1
1 1 1 1 4
110 1 0-30 1 1 1 (1 .28) 1
110 1 >30 1 1 1 (1 .82) 1
1. .1. . 1 _ .l_ _l



promedio» El valor del error en los valores de a^/Do se estimó en 

base a las dispersiones cuadráticas de los promedios» El numero de 
objetos con valores medidos de con tipos morfolo'gicos mas 

tempranos eue Sb» no es significativo» Puede verse en la tabla eue 
los valores del tamaño de HI relativo al tamaño óptico* son 

aproximadamente similares para galaxias con distintos rangos del 
brillo superficial dentro de tipos Sbc a Sd pero para tipos Sdm* Sm 
e Irr (8* 9 a 10)* la diferenciación se hace notoria en el sentido 
de eue las galaxias de menor brillo superficial tienen tambiezn 

menor extensión de HI respecto de la extensión óptica»

Con estos valores de b^^/Do» estimamos la densidad de HI
2.verdadera cuwos valores» separados por randos de Lb/A<0) y por 

tipos» se muestran en la Fisura III»2ó» Los errores» eue se 

refieren a la dispersión cuadrática del promedio y calculados en 
base a los errores en la densidad superficial aparente « en el 

cociente a^/Do rara cada T* son bastante grandes v no se puede 
decir nada demasiado concluiente* Sin embargo» en una primera 
aproximación* se podría decir eue»

1) Parecería haber una densidad uniforme* sin diferenciación 

por tipo morfológico» Esto puede apreciarse también en la Figura 

III»27 donde se reproduce el gráfico realizado por Bottinelli 
(1971)* si consideramos eue el tamaño ampara las galaxias de tipo 

9 es significativamente mawor eue para el resto de los tipos» 

Efectivamente* las galaxias Sm parecerían no ajustarse a la regla 
general de igual densidad de HI sino eue el valor de la misma es 
baJo* euizá* debido a los valores muw altos de a^/Do»

2) Se puede decir* bbs claramente para los tipos tardíos* oue 

la densidad de HI no parece variar con el brillo superficial lo 
cual podría indicar eue la eficiencia en la producción estelar por
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FIB. III.27 - Densidad real de HI» & HI=MHI/A(HI)2 » én
g cm-^ > versus el "tipo niórf oládico Ir para galaxias observadas 

por Bottinelli (1971).



unidad de área no depende de la densidad del das* cono lo notaron 

Hunter et al» (1982) para las galaxias Irregulares» Este nisno 

hecho no se nota aue suceda tan claramente en los tipos 3 a 6» 
aunoue los errores en Juego son importantes»

En la Figura 111*28* donde se representan los valores 
promedios de la masa de HI* NHI» en función del tipo morfológico T, 

se nota eue* siguiendo la línea de comportamiento de las 

propiedades consideradas en los gra'ficos anteriores* has un cambio 

de características para galaxias diferenciadas por el brillo 
superficial alrededor del tipo morfolodico 8» Para galaxias de 

tipos más tempranos oue 8* sucede aue las de menor eficiencia de 

producción estelar por unidad de area tienen mayor cantidad de HI* 
pero para tipos 9 y 10* sucede exactamente lo contrario» De esto 
último se desprende oue en realidad las LSB no enanas de tipos 

tardíos e Irr tienen menos cantidad de HI aue los objetos de alto 

brillo superficial* resultado aue no concuerda con el de Londmore 
et al» (1982)* Se observa también aue las galaxias enanas tienen 
mucho menos cantidad de HI aue las no enanas» De la variación con 

el brillo superficial* de A(0>* de la densidad superficial real de 

HI* w del cociente entre el tamaño de la extensión del gas y el 
tamaño óptico* para cada tipo morfológico* se puede explicar lo 

encontrado en esta Figura para la masa de HI*

En la Figura 111*29 se gráfica la cantidad de HI relativa a 
la masa total indicativa para cada tipo morfológico* Hay una suave 
tendencia a incrementarse este cociente con la disminución del 

brillo superficial dentro de las espirales tempranas e intermedias* 
hasta alcanzar una clara diferenciación en los tipos 9 y 10* donde 
las galaxias de menor producción de estrellas son las eue tienen 

mawor cantidad relativa de HI» Como vimos en la discusión general»



FIG» 111*28 -- Representación de los valores promedios de la masa de 
HI en logaritmos para cada tipo morfolo'áico T * Ver Fia* 111*22 para 
la explicación de los símbolos»



FIG. III»29 - Representación de los valores promedios del cociente 
MHI/Mi para cada tipo morfoloáico T» Ver Fiá. III.22 para la 
explicación de los símbolos»



no es conocido ciertamente el hecho de aue les ¿alaxias de tipos 
tardíos con bajos valores de &Vo puedan tener movimientos 
circulares de rotacio'n como las espirales normales» suposición 

basica del calculo de la masa total» Sin embardo haw indicios de 

aue los movimientos rotacionales predominan» al menos para ¿alexias 
LSB no enanas» v también para las enanas de M 4 -13» Si esto es 
cierto» entonces el cálculo de Mi no estaz tan ledos del valor real 

de la masa total v este cociente MHI/Mi es confiable» Ciertamente 
entonces las ¿alaxias Sm e Irr de menor eficiencia en producción de 
material estelar por unidad de azrea han transformado en estrellas 

un porcentaje menor de ¿as aue las mas brillantes* En las de mas 
¿alaxias» en cambio» la tasa de producción estelar por unidad de 
ares depende mus poco de la cantidad porcentual de ¿as contenido*

En la Fi¿ura 111*30 ¿rafleamos el valor promedio de MHI/Lb» 
para cada tipo morfoloz¿ico» dividiendo la muestra en los cuatro 

ran¿os considerados en la Fisura III*20c a III*20f» Los mismos son 
representados por números» asidnandole el numero 1 al ran¿o de 0 a 
20» 2 al de 20 a 30» 3 al de 30 a 40 v 4 al de mas de 40 Lo/pc2 * 
La característica hasta ahora exclusiva de las llamadas ¿alaxias 

LSB» es decir» la de poseer un valor de esta razdn superior al de 

las ¿alaxias espirales tardias» de mayor brillo superficial» se ve 
aue es una característica compartida con todas las ¿alaxias 

normales» La separación por ran¿os de brillo superficial es mus 
clara a es mawor cuanto mas se avanza en el tipo morfolodico» Esta 
separacio'n esta plenamente Justificada por lo simúlente* de la

2.Fisura 111*25 vimos aue MHI/ACO) zvC<T>» donde T es el tipo 
morfolosico» Lue¿o MHI/Lb ¿V CCTl/CLb/ACO)2, )» es decir» la razón 

representativa de la escala de tiempo en aue el ¿as se 
transformaría en material estelar» es inversamente proporcional 3
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FIG» III»31 - Correlación entre la masa de HI MHI» e n M o» v! e 1 
temario lineal ACO)» en kpc» para Galaxias brillantes ( <■ ) w rara las 
LSB de la Tabla III (+)»



13 tasa de formación estelar dentro de un tiro morfológico 
determinado* y esto sucede para todos los tipos morfológicos anuí 

considerados♦
En la Figura III»31 por dltimo se muestra la correlación 

entre ACO) y MHI para las galaxias de la Tabla III (cruces) v para 
las galaxias brillantes (puntos)» La linea de regresión dibujada en 

la Figura es representada por los MHI=(1»88+0*0S)loa 
ACO) +(7»08+0.07), con un coeficiente de correlación de 0*84 y un 

nivel de significación alto* obtenida de los datos de las galaxias 

brillantes* Como puede apreciarse* las galaxias L8B de nuestra 
muestra siguen la misma correlacio'n eiue las galaxias brillantes» La 
línea de regresión indica aue MHI es casi proporcional a ACO) * En 
parte no lo es porgue la densidad aparente de HI ( (ThI^MHI/ACO)2 ) 

crece con el tipo morfológico* por lo aue la relación MHI sería mas 
apropiadamente proporcional a ACO) para un tipo morfológico 

determinado» En efecto* las pendientes en este gráfico* para las 
galaxias de tipo 4* 5 w ó, aue son los tipos morfológicos de mayor 
número representativo (ver Tabla VII)* serían respectivamente de 

2*10* 1*97 w 2*08* las cuales se aproximan mas al valor 2»



CAPITULO IV - CONCLUSIONES

Con las neJoras instrumentales introducidas en 1980 en el 

receptor « en el sistema de adouisicion « procesamiento de datos 
del Instituto» se ampliaron las posibilidades de deteccio'n de 

objetos extragalácticos en la línea de 21 cm del hidrogeno neutro» 
Este hecho incentivo7 la idea de comenzar un programa de 

observaciones de galaxias en forma sistemática» con el proposito de 

incrementar el número de detecciones en HI» considerando oue hasta 
ese momento los únicos datos publicados sobre relevamientos 
sistemáticos realizados en el hemisferio austral eran los de Bajaja 

(1978) v los de Hhiteoak y Gardner (1977)» contribuyendo con Ib 

detección positiva en 22 y en 36 galaxias brillantes 

respectivamente» En nuestro programa de observaciones no se 
incluyeron estos objetos» extendiendo en cambio la búsoueda a 

objetos mas débiles y peouenos oue los ya observados» La detección 

de la emisión del gas neutro se logro en 46 galaxias» sobre un 
total de 117 objetos previamente seleccionados y posteriormente 
observados en el Instituto» lo cual constituye alrededor de un 40% 
del total» El primer relevamiento fue realizado en 51 galaxias 
brillantes» seleccionadas del catálogo de de Vaucouleurs et a)» 

(1976)» .logrando la detección positiva en 19 de ellas» El segundo 
relevamiento fue llevado a cabo en 66 galaxias seleccionadas de las 
listas publicadas por Corwin et al» (1977» 1978» 1980)» la mayoría 
de las cuales se caracterizan por tener bajo valor del brillo 
superficial» La emisio'n del HI fue detectada en 27 de estas 66 

galaxias» En el Capitulo II se presentan en detalle los datos 
observacionales de ambos relevamientos» La mayoría de estas 117 



galaxias fueron también observadas en Parkes» La múltiple 

observación de un objeto adeuiere importancia como modo de 
comparacio'n y confireacio^ de los resultados» ya eue Australia y 

Argentina son los únicos radio observatorios en el hemisferio 
austral con posibilidades de observaciones en la línea de 21-cm» al 

menos para declinaciones por debajo de -40° » De las 46 detecciones 

positivas» 40 fueron logradas también en Parkes y 6 son» hasta el 
momento» inéditas»

De la comparación de flujos de los perfiles de HI de las 19 
galaxias brillantes observadas en el IAR v en Parkes» resulta una 
posible diferencia sistematice eue no puede ser explicada por la 
BPlicacic/n de distintos procedimientos de calibración en ambos 

observatorios» Se analizan entonces las causas de esta diferencia» 

auneue el numero de datos no es lo suficientemente grande como para 
arribar a una conclusión definitiva» En el gráfico log MHI versus 
A Vo puede verse eue la ubicación de las galaxias de nuestro 

relevamiento se produce» preferentemente» a valores de la masa de 

HI mas grandes eue el promedio obtenido para una muestra grande de 
datos» Del análisis surge la posibilidad de explicar este hecho 

como una consecuencia de un efecto de selección producido por una 

H3s baJa sensibilidad del receptor» dependiendo entonces de ella el 
ajuste preciso de la línea de regresión en este tipo de gráficos» 

Esto puede verse en las secciones III»1 y III»2»
En la sección III »3 se hace un ana'lisis del sistema de 

clasificación de luminosidad de van den Bergh <1960a» b» 1966)» 
Como consecuencia del mismo» se propone una extensión de este 

sistema a objetos de baja luminosidad (LSB)* Dicha extensión 
estaría apoyada por la relacio'n encontrada entre el brillo 

superficial w la magnitud absoluta» para galaxias LSB de las listas 



del DDO observadas por Tullw y Fisher (1975)» en el sentido de que 
las Galaxias mas brillantes son las de brillo superficial mas alto» 
Este resultado no esta' de acuerdo con lo hallado por de Vaucouleurs 

(1983)* Para galaxias brillantes» sin embargo» se encuentra oue el 

valor promedio del brillo superficial no cambia con la magnitud 

absoluta» Este resultado tampoco esta de acuerdo con lo hallado por 
Holmberg (1958)» Entonces» asi como la característica relacionada 
con la escala de distancia en el sistema clasificatorio de van den 
Bersh para galaxias espirales es el grado de desarrollo de los 
brazas espirales» el brillo superficial sería la característica 

equivalente para las galaxias LSB» Se comprueba ademas oue la 
extensión en la clase de luminosidad hace posible la extensio'n de 

las relaciones lineales encontradas por de Vaucouleurs (1979) entre 
el tamaño lineal A(0) o la magnitud absoluta Mg w el índice de 
luminosidad -A- e» para valores de -A- c^l»65» allí donde estos 

autores encuentran un apartamiento de los relaciones lineales 

establecidas para bajos valores de -A.c*
En la sección III*4 se comparan ciertas propiedades de las 

galaxias brillantes v de las de baJo brillo superficial a través de 
una difereneiación del brillo superficial en todas las galaxias* 
Esta comparación se lleva a cabo entre una muestra denominada de 

galaxias brillantes» obtenida de los datos de tres grandes 
relevamientos en HI (Shostak» 1978$ Reif et al*» 1982$ Tully y 
Fisher» 1981)» en donde se incluyen nuestros datos» w una segunda 

muestra compuesta por los datos de las observaciones de galaxias 

LSB de las listas del DDO (Tullw « Fisher» 1975) y por los datos de 
nuestro segundo relevamiento* El brillo superficial se define como

zel cociente Lb/A(O) donde l.b es la luminosidad de la galaxia vista 
de frente» obtenida de B^ » magnitud corregida por las absorciones



interna y de nuestra galaxia* Este cociente esta' relacionado con la 

eficiencia de la producción estelar por unidad de ares en las 
galaxias espirales e Irregulares* Se encuentra auel 1) con un 
continuo de valores en el brillo superficial? donde el límite para 

la definición de LSB no es muy claro? existen en realidad objetos 
de baJo brillo superficial en todos los tipos morfológicos? aun 
dentro de las galaxias clasificadas como brillantes! 2) el 
porcentaje de objetos LSB va disminuyendo hacia las SO? y es 
prácticamente maworitario para las Irr*

Se gráfica la correlacio'n entre el diámetro lineal ACO) y la 

velocidad de rotación AVo para las galaxias LSB y brillantes 

separadas por rangos del brillo superficial Lb/ACO) * Se encuentra 
oue se produce un desplazamiento en la posicicín de las galaxias con 
respecto a una recta de rearesio'n general a medida oue varía el 

brillo superficial? no solo en las galaxias LSB (hecho ya 
conocido)? sino también en las galaxias ‘normales** Este efecto 

puede explicar la diferencia de pendientes encontradas? en esta 

correlación? entre las galaxias calibradores y otras galaxias 
(Tullv v Fisher? 1977* Shostak? 1978)» Analizando el origen de este 
desplazamiento? a travos de gráficos de variación del tamaño y el 
ancho del perfil con el tipo morfolo'gico? se encuentran distintas 

causas eue producen el desplazamiento mencionado? según se trate de 
las LSB o de las galaxias brillantes* Para las primeras parece 
suceder aue el valor del tamaño promedio no varía con el brillo 

superficial? variando en cambio el valor de la velocidad de 
rotación* Para las segundas? en cambio? la situación es inversa?
k Vo no varía pero sí lo hace el valor promedio de ACO) con el 

brillo superficial* De este análisis u de los aue surgen de otros 
gráficos de correlación de ciertas propiedades integrales (Lb?MHI?



<S*HI» MHI/Lb» MHI/Mi) con el tiro morf olo'gi co f se encuentre» 
comparativamente» aue les características promedio de dos 

poblaciones diferentes son distintas* Pero estas dos poblaciones no 

se refieren a las LSB y a las galaxias brillantes» sino a las 
galaxias de tipos morfolo'gicos tempranos e intermedios (tipos 0 a 

8)» por un lado» y a galaxias de tipos 9 y 10 por otro» El primer 

grupo presenta las siguientes características! el promedio general 
indica eue galaxias con diferencias en la eficiencia de produccio'n 

estelar (brillo superficial) tienen el mismo valor promedio de la 
rotacio'n* y por ende de la luminosidad* auneue diferentes tamaños» 

Entonces* las galaxias de menor brillo superficial (también mayor 
tamaño)* tienen mayor cantidad de HI* mayor razón MHI/Lb e igual 

cantidad relativa de HI (MHI/Mi) oue las de mayor brillo 

superficial» El segundo grupo (tipos 9 y 10) presenta estas otras 

características! el promedio general indica oue galaxias con 
diferentes tasas de produccio'n estelar por unidad de ares tienen en 
promedio el mismo valor del tamaño* aunoue diferentes valores de la 

rotación u de la luminosidad» Sucede también oue las galaxias de 
menor brillo superficial (menor rotación)* tienen menor cantidad de 
HI* mayor razón MHI/Lb* y mayor cantidad relativa de HI» Es 
importante señalar nuevamente eue estas diferenciaciones no se 

producen entre las galaxias de baJo brillo superficial y las 
brillantes* sino entre tipos morfológicos* puesto oue tanto el 
primer grupo como el segundo contienen galaxias LSB» De esta 
manera* sería ma's apropiado hablar de una distinción entre las 

galaxias espirales u las de tipo tardío con poca o ninguna 

estructura espiral* eue de una distinción entre galaxias LSB y 
galaxias brillantes» Parecería suceder ademas eue la distribución 

del gas relativa al tamaño OPtico para el primer grupo no depende



del brillo superficial? encontrándose pare el segundo oue las 
galaxias de mas alto brillo superficial tendrían mawor extensión 

relativa del das» El valor promedio de la densidad real de HI 
parece ser la misma para todos los tipos w para cualquier división 

del valor de la luminosidad por unidad de area* Es decir? eue 

coincidentemente con los resultados de Hunter et al? (1982) para 
galaxias Irr? parecería eue no haw relación alguna entre la 
eficiencia de producciozn estelar y la cantidad de gas por unidad de 

area* Habría eue confirmar sin embargo estos dltimos resultados con 
ma's s mejores datos acerca de la extensión del hidrogeno neutro en 

diferentes tipos de galaxias*
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