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INTRODUCCTION

En este trabajo se analizan observaciones espectrofotomé-
tricas de dos cuasares (3C232, 3C249.1), tres galaxias Seyfert
(I1Zw136, NGC985, Mkn609) y un objeto de transicién (3C120).
observaciones‘{as realizaron D. Dultzin-Hacyan y M. A. Herrera
en el Observatorio de San Pedro Martir con el telescopio de 2m y
con el OMA,

Para cada objeto se midieron intensidades absolutas y an-
chos equlvalentes de cada 1inea identificada. Cuando fué posible,
se determ1n6 el indlce espectral en el intervalo estudlado. La

'pueden comparar con resultados reportados prev1amente se comparan
'para hacer un anallsls de variabilidad.

, . El estudlo de la variabilidad tanto del contlnuo como de
1as 1ineas en 1os nficleos activos es de suma importancia por va-

»r1as razones: las escalas de tiempo nos dan informacidn sobre las

dimensiones de las diferentes regiones emisoras; la variacidn en
la forma de los perfiles, junto con las variaciones del continuo,.
nos pueden dar informacibn sobre los campos de velocidades en el

~gas. Aunque se sabe que el ensanchamiento de las lineas en los

nlicleos activos se debe a movimientos macroscdpicos del gas en e-
misién, todavia no se sabe si estos movimientos son de expansidn,
contraccién o rotacidn.

La correlacidn entre 1la variabilidad'del continuo y la in-
tensidad de las lineas en los distintos intervalos espectrales,
asi como la variabilidad del indice espectral, nos pueden dar in-
formacidén indirecta sobre la fuente central de energia (generado-
ra de la actividad nuclear).

El desarrollo del estudio observacionaf de los nficleos ac-




tivos se ha enfocado fundamentalmente a obtener informacidn de
la mayor cantidad posible de bbjetos. Sin embargo, relativamen-
te poco tiempo se ha dedicado a-1la observacibn sistemdticamente
repétida de algGn grupo de objetos.

Este tipo de programa observacional es factible de llevar-
se a cabo con telescopios intermedios y buenos detectores en ob-
servatorios no demasiado saturados en cuanto a disponibilidad de
tiempo de observacidn. Este es precisamenté el caso del Observa-
torio de San Pedro Martir, en donde a partir de 1981 hemos ini-
c1ado un proyecto de espectrofotometria de nficleos activos. En
'es;e"trabaJo se presentan y analizan los resultados obtenidos

Ta En el futuro este proyecto se verd ligeramente modi-
flcado_porvel camblo de detector, se utilizarid el Mepsicrbn en ‘
lugar‘del OMA ya que este filtimo seri trasladado definitivamente
al Observatorlo de Tonantzintla donde por 1a debilidad de los ob-
vJetos

b es p051b1e continuar el estudio.

En el capitulo I se da una descr1pc16n general de los lla-
Emados nﬁcleos activos y sus propledades comunes. El capitulo 11
i;se refiere a las p051b1es fuentes de energia para los nficleos ac-

't1vos, en partlcular cuasares y galaxias Seyfert.

En el capitulo III se explica 1o que son los cuasares y
las galaxias Seyfert realzando sus caracteristicas comunes mas
importantes referentes tanto al continuo como a las lineas de sus
espectros;'en este capitulo también se describe un modelo geomé-
trico general para estos objetos.

- En el capitulo IV se analizan especificamente algunos mo-
delos que intentan explicar los procesos fisicos que generan el
espectro observado de estos objetos y por ltimo, en el capitulo
V, se presentan los resultados obtenidos. Estos resultados se ana
lizan y comparan (cuando es posible) con observaciones anteriores
y se dan algunas conclusiones. Para finalizar se hacen algunos co




mentarios sobre el estudio a futuro de estos objetos.




é% CAPITULO I
NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS
| Una galaxia activa es aquella en donde la energia libera-
da no es usual tanto cualitativa como cuantitativamente, o sea
que su actividad no se asocia con la evoluci6n normal de las es-
trellas; y se puede conectar directa o indirectamente con el nti-
cleo.

Iy Una def1n1c1on cuantitativa de qué constituye una galax1a
”:évactiva es d1fic11 de dar ya que una gran prte de las galaxias ‘
1v1dad nuclear aunque sea a bajo nlvel Heckman (1980)

‘:muestran I
_“ ha mostrado que 1/3 de una muestra completa de galaxias normales
'Lt1enen seﬁales de ‘actividad nuclear.

Algunos de 1os Nicleos Activos son:
.k 1) Radlo Galaxias

; a) Radio galaxias de lineas delgadas (RGLD) o NLRG

_”1 (del inglés narrow line radio galaxies).
b) Radio galaxias de lineas anchas (RGLA) o BLRG (del

: inglés broad line radio galaxies).

ii) Objetos BL Lacertae
iii) Galaxias N .- Un subconjunto de las cuales son las

galaxias Seyfert que se dividen en:
. a) Galaxias Seyfert 1 (Sy 1).
b) Galaxias Seyfert 2 (Sy 2).
c) Galaxias Seyfert Intermedias.
iv) Cuasares '
v) Otros Tipos de NGcleos Activos
"~ a) Galaxias de Lineas de Emisién Delgadas (GLED) o
NELG (del inglés narrow emission line galaxies).
b) Regiones Nucleares con Lineas de Emisifn de Baja
Tonizacién (RNLEBI) o LINERS (del inglés low-ioni-
zation nuclear emission-line regions).




Las caracteristicas principales de las galaxias activas ;
son: |

1.~ CONTINUO , ‘ . Yy
| La energia radiada en el 6ptico por los nficleos activos en

los centros de las galaxias es de 1041 erg/s < L < 104Serg/s,_
en el caso de los cuasares va de 1044erg/s a 1047 Serg/s. Este

continuo no es de origen térmico (ver apéndice A).

N De entre los ndcleos activos solo hay una pequefia fraccidn -
del 10% queﬁson potentes (~1046erg/s) emisores de radio. Se pue-
den id nt1f1car los dos tipos de emisores (potentes en radio o no)

i 1 indlce espectral (a R) que une el flujo éptico con
;el de radio (adi va de A~4000A a 10¢) . Las fuentes potentes de ra :
‘dio tienen abR]?;O'SS’ como los objetos BL Lacertae. R

. La energia emitida en radio es siempre menor a la emltlda
en el 6pt1co., '

cwoo o B 1os rayos X aparece una prlmera diferencia entre los
nﬁcleos activos con lineas de emisifn permitidas anchas (FWHM =
ZOOOKm/s) Y los nficleos activos con lineas de emisién delgadas
(200Km/s < FWHM < 1000Kn/s).

Todos los objetos del primer grupo tienen luminosidad al- -

ta en rayos X (1046’47erg/s), mientras que en el segundo grupo

la mayoria tienen luminosidades bajas.

Bsto sugiere una correlacidén entre la emisidn de rayos X

8

y la existencia de gas denso (n > 10 cm"s) cerca de la fuente de

radiaci®n no térmica.

Todos los nﬁcleos activos con lineas anchas y los objetos

BL Lacertae presentan variaciones répldas en el flujo de rayos X.




; Casi no hay datos .sobre la emisién de rayos ¥, en el in-
tervalo entre 1 MeV y 150 MeV, (Bergeron, 1981),por lo general
la energia de la fuente central se radia en las bandas ultravio-

leta y de rayos X duros, (1eV hasta 1MeV).

Las regiones'eépectrales del lejano infrarrojo (hasta
1001), y el lejano ultravioleta (hasta 100 eV) y los rayos 7 blan
dos (~1MeV) permanecen inexplorados a la fecha. Las observaciones

en estos intervalos son cruciales para comprobar el balance de

3 energia y para conocer la naturaleza de la emisi6n en las difev
“,rentes bandas (emlslon prlmarla' Slncrotrén, o emisidén secunda-

| infrarrojo
’ Sptico
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FIGURA 1: Representacién esquemitica de la distribucién de
..Flujo.espectral de la radiacidn de continuo pro-
veniente de un cuasar hipotético o de un objeto
BL Lacertae. El espectro de radio es la superpo=’
.o , sicién de componentes inhomogeneas (algunas ex-
' tendidas, otras compactas y otras indetectables).
El espectro dptico-infrarrojo generalmente sigue
una sola ley de potencias; el espectro de rayos X
afin no esta bien determinado.
(Tomado de 0'Dell, 1979)

~ ESPECTRO- DE LINEAS | |
El espectro de emisidn de los nﬁcleos activos es muy inten

-
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so. Algunos presentan lineas permitidas muy anchas y lineas pro-~-
hibidas relativamente delgadas, mientras que en otros son todas
delgadas; algunos presentan lineas de absorcidn que siempre son
delgadas. ’

Las intensidades. relativas de las lineas de emisifn son
similares en diferentes objetos aunque sus flujos totales sean
muy diferentes.

| ~ Veamos ahora mas detalladamente cada uno de los tipos de
nﬁcleos deflnldos en la péglna 4

GALAXIAS :
_Su caracteristlca distintiva es la existencia de dos gran--
des,lﬁbulos de plasma situados a varias decenas de miles de afios

Iﬁz del nﬁcleo que emiten intensamente en radio. Se asocian con
cﬁmulos de galaxxas muy pobladOS' ademis de los 16bulos, tienen
*una fuente compacta muy intensa de radio - mas intensa que el
resto de la radio galaxia -- asociada al nfcleo éptlco.

}nt' ’ Aparentemente rotan mas répldo que las galaxias eliptlcas,:
normales, (Balmck y Heckman, 1982).

Las lineas de emisién en su espectro 6btico son intehsaS"
algunas radio galaxias presentan lineas delgadas (RGLD) y otras
lineas anchas (RGLA).

a) En las RGLD los anchos de las lineas van de 400Km/5 a
800Km/s (Osterbrock, 1979); en una muestra de 198 galaxias obser-
vadas por Osterbrock (1979) se han detectado 1ineas de absorcibn
y el ancho equivalente de éstas es menor que en las galaxias elip
ticas tfipicas. |

b) En las RGLA los anchos de las lineas van de 5000Km/s a
30000Km/s (Osterbrock, 1981a).




El espectro de lineas delgadas de las RGLA es similar al
de las RGLD lo que sugiere que las radio galaxias en general tie-
nen condiciones fisicas similares en la regi6n de emisi6n de 1i-
neas delgadas, (Osterbrock,:1979).

Las RGLA tienen una mayor fraccién de su luminosidad de
radio concentrada en la componente central de la radio glaxia que
las RGLD. Estas radio galaxias abarcan 1/3 de una muestra de 198
galaxias observadas por Osterbrock (1979).

i1) OBJETOS BL LACERTAE
Una de lasscaracteristlcas fundamentales de estos obJetos

l,”Los objetos BL Lacertae no se localizan en cﬁmulos de ga-
' laxias muy poblados.

Su brillo varia muy ripidamente en el radio, 1nfrarro;o Y
6ptico, algunas veces hasta en 5 magnltudes, las variaciones ti-
picas son de algunas décimas de magnitud por noche, (Strittmatter,
1978).

La méxima luminosidad del continuo estd en el infrarrojo.
En el 6ptico el continuo estd altamente polarizado (hasta ~30%).
La polarizacién lineal varia rﬁpidamente.tanto en intensidad co-
mo en direccién. En la regidn de radio el grado de polarizacibn
es menor.

Su indice espectral estd en el intervalo 1 € a £ 6 en la




regidén optica, (Strittmatter, 1978).

iii) GALAXIAS N :

- Las galaxias: N.tienen un ncleo muyﬂbtillante“y;nntcontor~‘}
no muy débil; pueden ser tanto elipticas‘como'espirales. Sus pro- e
piedades de continuo varian de fuente a fuente y ademds varian dn
el tiempo'con escalas de meses.

Un subgrupo de las galaxias N son la galaxias Seyfert que
. se diférencian del resto por caracteristicas fundamentalmente mor
foldgicas, (Strittmattér; 1978) .

rspéctro de las galaxias Seyfert se ha clasificado en

1lamados Seyferts 1y Seyferts 2, (Khach1k1an y Weedman

ké)'Galéxias Seyfert 1

o ';En su mayoria son espirales, (Osterbrock, 1981c). Casi no

Vemiten en radlo, (Osterbrock, 1981c). Las lineas de Balmer son
anchas (V > 5000Km/s) y, en general, son anchas todas las lineas

- permitidas. Las lineas prohibidas son relativamente delgadas (v
~1000Kn/s), (Strittmatter, 1978). |

Bl continuo obedece una ley de potencia con fuerte exceso
en el ultravioleta y en el infrarrojo con respecto a las galaxias o
normales, (mas del 15% de las galaxias Markanian son Seyfert 1).

La radiacibén infrarroja no es de origen térmico (Weedman,
1977).

Alrededor de 2/3 de 1las galaxias Seyfert que se conocen
pertenecen a las Seyfert 1, (Osterbrock 1979).

b) Galaxias Seyfert 2




Generalmente son espirales. Son fuentes emisoras de radio,
(Osterbrock 1981c).

La evidencia sugiere que la mayor parte de su energia de
continuo Optico surge de estrellas, (Strittmatter, 1978),.

Tanto sus linecas permitidas como las prohibidas son rela-
tivamente delgadas (v < 1000Km/s), (Netzer, 1983).

Las luminosidades de las lineas prohibidas de las Seyfert '
2 sonﬁdéi ¢rden de 7 veces mas intensas que en las Seyfert 1,'(Shg_"
La rad1ac16n infrarroja es de origen térmico producida por

polvo, (Weedman, 1977).

. :Alfededor de 1/3 de las galaxias Seyfert que se conocen
Gl peftenéden a las Seyfert 2, (Osterbrock, 1979).

' é) Galaxias Seyfert Intermedias
Se describen cono objetos intermedios, (Osterbrock y Koski,

‘1976)ya que contienen parte de las caracteristicas de las Seyfert
1 y'de las Seyfert 2;  lac lineas permltldas tienen dos componentes'
superpuestas, una ancha y otra delgada; esta superposicifén de com
ponentes es gradual y da lugar a una transici6n casi continua en-
tre las Seyferts 1 y 1a5'Sererts 2.

Las galaxias Seyfert (de cualquier tipo) son variables,
tanto en el continuo como en la intensidad y perfiles de las 1li-
neas anchas. Las escalas de tiempo tipicas son de meses.

iv) CUASARES

Los cuasares se asocian menos con climulos poblados que las
radio galaxias; por lo general se presentan en reglones de alta
densidad de galaxias comparada con la densidad promedio, (Balick

- 10 -




y Heckman, 1982).
Hay evidencia reciente de que alrededor de ellos hay una
" nebulosidad que aparece (posiblemente) como un disco galictico
(Balick y Heckman, 1982). Algunos emiten en radio (radio fuentes
. cuasi estélares) y otros no (objetos cuasi estelares QS0O), (Os-
terbrock, 1981¢c). Su espectro de emisibn es muy parecido al de
las Seyfert 1 y los que son fuentes de radio se parecen a las RGLA
tanto por sus lineas como por su emisidén en radio, (Osterbrock,
'1979).’,'

_ En oca51ones el espectro de emisidn de los cuasares requip
re de més de un valor de z (corrimiento al rojo) para su descrip-
"c16n, (Burbldge, 1967) Ocasionalmente se llegan a presentar 1i-

_ neas de absorc16n Yy es éstos casos z < 2oy POT lo gque hay una

abs
dlscu516n ablerta sobre el origen de éstas lineas.

N El continuo cubre un gran intervalo espectral desde los
rayos X hasta el radio.

La emisién de rayos X solo se ha detectado en unos cuantos
cuasares; algunos presentan un abultamiento en la regién ultravio
leta debido a 1a emisidn de Fell; la mayoria presenta exceso de
emiéiﬁh infrarroja con respecto a las galaxias ﬁormales, (este
flujo contribuye fuertemente a la luminosidad total).

Su brillo es variable, en escalas de tiempo de varios me-
ses a afios, (Netzer, 1983).

En la regibn éptica su indice esﬁectral varia de 0 < x < 6,
(Strittmatter, 1978). |

v) OTROS TIPOS DE NUCLEOS ACTIVOS |
a) Galaxias de Lineas de Emisidon Delgadas. Las GLED son .
probablemente un estado adicional en una secuencia continua de

1 -



las Seyferts 1 a las Seyferts 2,

”

‘ Su emisi6n en rayos X es variable y se ha sugerido que no
scn mas que nficleos Seyfert obscurecidos y enrojecidos, (Netzer,
1983).

b) Reglones Nucleares con Lines de Emisién de Baja Ioniza-
cion. Otro grupo de galaxias con un espectro nuclear poco usual
son las RNLEBI las cuales exhiben un espectro de baja excitacisn
y las otras lineas muy dlferentes a las de los espectros tiplcos .

'observados ‘en muchas galax1as.

. Su;eSPectro muestra una secuencia continua que conecta a
| 1as RNLEBI con 105 otros nlicleos activos via las propiedades de
: sus lineas (o componentes) delgadas.

Del orden de un 30% de todas las galaxias espirales perte- ?
, necen a éste grupo, (Netzer, 1983).

A continuacidn, examinaremos propiedades mas especificas

‘que relacionan los nficleos activos entre si.

1.- El parfmetro mas importante en la determinacidén de la es-
tructura de ionizacidén y del flujo de lineas de emisibén en los
‘nﬁcleos'activos, es el parametro de ionizacién U (Capriotti, et.
al. 1982) que se define como:

U="F /(47 R*N) (cn/s)
donde F es el flujo total de fotones ionizantes definido por:

[+¢]

.FAdv
p= 912 H

R es la distancia promedio de la fuente central a una nube y Ne

F =

es la densidad electrfnica. Una propiedad general de todos los
nicleos activos, es la uniformidad del valor de éste parlmetro
para la zona de emisidén. Las observaciones indican que, en gene-

" m ‘ ""12
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ral, 108cm/s SU < 109cm/s; aunque se tienen casos con 2 0 3 or-
denes de magnitud menores, (Netzer,1983).
2.- Los nficleos galicticos activos de lineas delgadas se pue-
den clasificar tanto en RGLD como en Seyferts 2 y en ambos casos
: en general, el continuo es mas débil que en las RGLA y que en las
| Seyferts 1, (Osterbrock, 1981c).

3.- Las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2 se parecen a las RGLA
Yy RGLD respectivamente por las lineas de emisidn, pero mientras
que 1as primeras son casi siempre espirales, las segundas son cDj
D 0 §1ipticas (Osterbrock, 1981b). La diferencia esencial estd,
en;iéiémisiéh de radio. | |

4. Las‘RGLA tienen emisién 6ptica de Fell al igual que los
cuasares, solo que en las RGLA es mas débil, (de hecho se parecen
a las Seyferts 1.5).

“S.- Los objetos BL Lacertae tienen una distribucién de energfia -
en el continuo muy similar a larde los cuasares.

C6.E E1~barémetrd~dé»icnizaoién»en'las:Seyferts'1 es'el mismo'i . {tsj
que en los ;uasares. Observaciones recientes con el EUI (explbra—
dor ultravioleta internacional IUE) sugieren que puede ser inclu-
s0 mayor en las Seyferts 1, (Netzer, 1983).

7.- El espectro de lineas de emisién de los cuasares con z pe-
quefia es muy similar al de las RGLA, (Osterbrock, 1979).

Debido a esta mezcla, hacer una clasificacidén de todos los
nicleos activos que contemple todas las propiedades es practica-
mente imposible. Sin embargo, se pueden hacer clasificaciones par
ciales, basadas en algunas propiedades esenciales. De estos inten
tos de clasificacidn, los mas importantes son los siguientes:




A) Por Luminosidad y Caracteristicas de las Lineas Delga-
das (o la componente delgada de las lineas mixtas), (Netzer, 1983).

Fn esta clasificacibén se denota por Q el tipo de luminosi-
dad y se divide en 3 clases de luminosidad (I, II y III). El tipo
espectral va de 1.0 a 2.0 de acuerdo a las intensidades relativas
de las componentes anchas y delgadas de las 1lineas de emisidn,

Los nombres que se les dan a estos 3 grupos de luminosidad
~ somn: cuasares (QI), mini-cuasares (QII) y micro-cuasares (QIII)s
'“‘71;; La mayoria de los objetos se pueden clasificar fac11mente.3m
lcuasares brlllantes (QI-1), Seyferts 1 brillantes (QII-1.2 o0 1. 3)’,
fla mayoria de las RNLEBI (QIXI- 2)

\

_Eas propiedades esenciales que definen esta clasificacifn

. ABLA 1 -
o Q1I Q II Q II1
PRI ERT e s g
Tipo espectral 1.0-1.5 1.0-2.0 1.8-2.0
Variabilidad , . + -
[011]3727/[01I11]5007 ~0.3 ~0.3 ~3
[011115007/Hﬁ4861(éomp. delgaddf~10 ~10 ~1
Polvo o ' + +
Flujo de rayos X grande grande pequeiio
Ancho equivalente Hy (A) ~100 ~10-100 ~1-10
Ancho de las lineas (Km/s) ~400-5000 ~300~5000 200-400
Pardmetro de ionizacidn U (cm/s)'~2x108""108-109“‘“43x106"'

B) Emisidén de FelIl, (Steiner, 1981).

Una caracteristica espectral en algunos cuasares y nficleos
activos de galaxias es la presencia de lineas de emisidn de Fell.

- 14 -
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La diferencia del nivel de emisibn de Fell entre las ga-
laxias Seyfert 1 y los cuasares guarda una correlacidn con la
diferencia del nivel de la emisidén en radio de estos objetos y
proporciona un criterio adicional para diferenciar las Seyferts
1 de los cuasares.

Se ha propuesto una clasificacidn espectrofotométrica baj-
sada en las propiedades intrinsecas separando asi tres: grupos:
Clase A.- objetos con lineas de emisidn de FelIl; Clase B.- obje-
tos sin 1ineas de emisidon de Fell,con lineas permitidas anchas

'y delgadas las prohlbldas, y Clase C.- objetos sin lineas de emi-

$ 516n de FeII y con lineas perm1t1das y prohibidas del mismo ancha

| Algunas prmpledades son:
QV?}ff*fF'if‘ . TABL A 2 e e

‘ A B C
| Lineas de'FeII definidas mo’ no
FeII/HB | | 0.2 <0.2 <0.2
Emisi6n de radio débil intenso intermedio
Bspectro de radio pléno abrupto ?
Radlo estructura ‘ ~compacta frecuente algunas ve-

mente ex- ces extendi
tendida da

Forma de la linea - aguda compleja delgada
Emisién de rayos X ' ‘ intensa intensa  débil
Exceso ultravioleta normal normal nunca
Intensidad de las lineas pro-°
hibidas depende normal alta
de la 1lu-
" minosidad

3.- EL ENTORNO DE LOS NUCLEOS ACTIVOS
Por Gltimo, examinaremos el entorno galéctico y extraga-
lactico de los nficleos activos enfatizando la relacidn entre la

actividad nuclear y las propie&ades extranucleares (Balick y Heck
man, 1982).




1.- Su localizacidn dentro de un cfimulo no parece ser tan im-
portante para una galaxia activa,

2.- La emisidon de lineas tanto en 6ptico como en radio aumen-
ta en grupos o pares de galaxias comparada con galaxias aisladas,
La interaccién gravitacional entre galaxias parece favorecer la

act1v1dad nuclear.

3.- La emisidn de radio y la actividad nuclear del tipo BL La-

certae és mas com@in en galaxias elipticas, las fuentes de radio
’_1um1nosas se identifican frecuentemente con galax1as D las cuales
d1f1eren de las elipticas.

, 4}i Las fuentes de radio extendidas parecen presentarse prefe-
'rentemente en galax1as elipticas (o de tipo D) las cuales rotan
relatlvamente rapido.

5.? Las galax1as elipticas que emiten fuertemente en radio tie
nen mayor masa que las galaxias eliptlcas que casi no emiten en
radio.

6.- La luminosidad del nGcleo es un parimetro critico en el
reconocimiento de la actividad nuclear. No 1o es en cambio la lu-
minosidad total de la galaxia.

7.- Se ha observado ocasionalmente una tasa alta de formacibn
estelar en algunas galaxias activas, pero este proceso no se pue-
de considerar relacionado estadisticamente a la actividad nuclear.

8.- Las galaxias elipticas que tienen gas son mas activas que
aquellas que carecen de €1l; en las galaxias espirales no hay una
clara correlacién entre la actividad nuclear y el gas que contie-
nen.

9,- Las galaxias activas frecuentemente muestran gas ionizado
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extranuclear; la ionizacién es probablemente mas un resultado que
una causa de la actividad, pero la presencia de gas si podria ser
una causa de esta actividad. o




CAPITULO ITI1
FUENTES DE ENERGTIA

Para ecxplicar la generacidn de las enormes cantidades de
energia en vol@imenes tan compactos (<1 pc) como sucede en los cua
sares — y, en menor escala, en los nficleos de muchas galaxias —
Zeldovich y Novikow (1964) e, independientemente, Salpeter (1964)
propusieron la idea de que en el centro de estos objetos se aloja
un gigantesco agujero negro y que la energia se genera por acre-
cibn de materia que cae en &1, Han pasado casi veinte afios desde

-, 1la formulacidn de esta teoria y, hasta ahora, todo parece indicar
m”i que é§uia'qﬁe”mejot explica las observaciones. '

”,H‘En estos veinte afios, han surgido modelos alternatlvos, to
"dos ellos requieren de la presencia de una masa entre 106 y 1019M.‘
en t una reglon < 1 pc. Podemos dividir todos los modelos (incluyen
:‘do el de agujero negro) en 3 grandes grupos:

- A) Clmulos superdensos de estrellas (por ejemplo: Spitzef,
19713 Arons et.al. 1975; Colgate, 1977). |

B) Estrellas supermasivas, "espinares'" o "magnetoides"
(Hoyle y Fowler, 1963; Ginzburg y Oxernoi, 1977).

C) Agujeros negros supermasivos (por ejemplo: Lynden-Bell
y Rees, 1971; Pringle et.al. 1973). |

No es fédcil estimar con ﬁrecisién la eficiencia en la ge-
neracién de energia con los modelos tipo A) y B); sin embargo,
en ninglin caso esta eficiencia supcra el valor de 10% para la con
versi6n de masa en radiacibn, que es lo que produce por acrecidn
un agujero negro (Lynden-Bell, 1978; Rees, 1978). Como acabamos
de mencionar, un prerrequisito para la mayoria de los modelos es
la acumulacidn de una concentracidén fuerte de masa. Una vez que
ésta empieza a generar energia de origen gravitacional de manera
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conspicua, no es posible imaginar su evolucién (de la concentra~-
cibén de masa)sin que al final se produzca un colapso total, Es
importante aclarar que, a diferencia de la formacidn de un aguje-
ro negro por el colapso gravitacional de una estrella, el proceso
que puede dar lugar a la formacidén de un agujero negro supermasi-
vo en el nGcleo de una galaxia es un problema completamente abier
to. A pesar de lo cual, no es aventurado afirmar que, afin si la
acumulacifén de gas en el centro de una galaxia no nos lleva direc
tamente a la formacidn de un agujero negro por colapso gravitacio
nal, la secuencia de configuraciones descritas por los modelos:

A 4'B”?”C o B> pafece inexorable (Lynden-Bell, 1978; Rees, 1978).

e _Ya que cualquler opcibn conduce finalmente a la formacibn
V; f’de un agugero negro y que, una vez formado, es 1a fuente de ener-
- igla mﬁs ef1c1ente posible, parece razonable suponer que el proce-'
4fso que genera la energia de los cuasares y de los nficleos de mu-

| chas galax1as es la acrecidn de materia por un agujere negro su-
6_ 10

‘perma$1vo (10°- Ms) en el centro.

Por lo que se refiere al origen de los agujeros negros en

el ncleo de las galaxias, existe una idea alternativa a la del
colapso en el nlicleo de la galaxia ya formada; esta idea es que
’dichos agujeros negros se formaron por inestabilidades en el Uni-
verso temptrano, en etapas anteriores a la recombinacitn de hidr6-
geno. En este esquema las galaxias se formarian alrededor de los
agujeros negros de origen primordial, (Hawking, 1971; Ryan, 1972;
Carr, 1977; Hacyan, 1979), ' \

Independientemente de su origen, partiremos del supuesto
de que existe un agujero negro supermasivo en los nficleos de las
galaxias activas (incluyendo los cuasares). La siguiente conside-
racib6n es el suministro de materia suficiente para general ener-

- gia por acrecibn, o, como lo ha dicho Gunn (1979): "el alimento
del monstruo'. |




Esta materia puede provenir de varias fuentes (no excluyen
tes entre si), principalmente:

a) gas intergaléctico o gas galdctico que llega al nlcleo

_via perturbaciones gravitacionales por interaccidén con otra ga--
laxia. (Balick y Heckman, 19825 Dahari, 1983).

b) gas del nficleo (Gunn, 1979).

c) gas de estrellas de la galacia que pierden masa por prd ‘é;

- cesos convencionales (vientos, etc.) (Mac Cray, 1979).

s WE _¢5Mé$tte11as del nGcleo que se desintegran (ruptura de es-
‘ftreiiéévpcr.fuérzés de marea: Hills, 1975; Luminet, 1981).

S - ! problémé de coémo llega la materia al nficleo ha sido es-
tudiadovbor Gunn (1979); una vez que hemos acumulado suficiente

'ﬁatefia en las cercanias del agujero negro, podemos pensar en dos
formas de suministro: acrecibn estacionaria (Luminet, 1981) o a-

”brééién intermitente (Shields y Wheeler, 1978; Balick y Heckman,
1982).En el Segundo caso, el fenbémeno de actividad nuclear podria
répresentar una fase evolutiva 'pasajera' en la vida de cualquier

s

galaxia "normal”.

Se han estudiado formas-de acrecifn esférica del material
(Mac Cray, 1979; Maraschi, 19813; sin embargo, en esta versibn®
del modelo, no es posible explicar la emisién de chorros de mate-
rial, fendmeno intimamente ligado a la actividad nuclear; por ello
concentraremos nuestra atencién en los discos de acrecibdn.

El proceso de acrecién via un disco delgado es completamen
te andlogo al de los sistemas binarios de rayos X {Pringle y Rees,
1972; Shakura y Sunyaev, 1973; Pringle, 1981). Para una razdn da-
da de M/M (donde M = dM/dt es la tasa de acrecidén y M es la ma-
sa del disco), la temperatura caracteristica a una distancia r/rg
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(donde T, .es el radio gravitacional, Ty ” VZG M7 R para la mé-
trica de Schwarzschild) se escala con la masa del agujero central

como Mé;éjero De manera que, para un disco critico (en el sen-
tido de 1a luminosidad de Eddington def1n1da por'
L =108 o / M)

cT agujero 8
dado en erg/s), alrededor de un agujero negro de 10 M., la tempe-
ratura serd del orden de 100 veces menor que la temperatura en un
disco como el que podria existir alrededor de Cisne X-1 (Magujero
~10-20 Ms). Una consecuencia de este valor mucho menor de la tem-
peratura es que la presién de radiacidén. no seria suficiente para
'Antener 1a estabilidad del disco delgadO' lo que invalida el mo-

3 delq»(Rees, 1978)

e Existe’ otra Tazdn para considerar discos gruesos (en los
‘que la pieslén de radiaci6n en la direccién vertical es tan impor
 tante como 1o es en la direccién horizontal), que es la aparicién
‘de un}vortlcq central que forma una especie de cafibn a lo large

, del?éugi'és éyectado el plasma mas cercano al agujero negro.

, La 1dea original se debe a Lynden-Bell (1978), quien ade-
imﬁs sug1r16 que éste es el mecanismo por el cual se forman las
' fuentes dobles de las radio galxias. Ademds se aventurd a postu-
lar que los cuasares al evolucionar, se transforman en radio ga-
laxias. Se puede derivar una escala de tiempo para la vida de un

cuasar dividiendo 1los 1091

ergs almacenados (como energia de par-
tfculas ultrarrelativistas y como campo magnético) en los 1lébulos
de una radio galaxia‘tipica, p6r 1046erg/s que es la potencia ti-
pica de un cuasar, obteniendo 3x10 afios, durante los cuales, en
este esquema se irian formando los 16bulos por 1la eyéccién conti-
nua de plasma relativista desde el cuasar, este modelo fué desa-
rrollado por Blandford y Rees (1974). Existe un buen nlmero de
casos en los que, a partir de observaciones radiointerferométri-
cas, se pueden apreciar claramente los chorros de material eyeé-
tados desde la fuente central y conectados con los lbébulos de las

radio galaxias (Willis et.al. 1974; Baldwin, 1977c). Por otra par
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* nmonstruo"?,

te, en varias radio galaxias se ha descubierto una fuente compac-
ta de rayos X en el centro (Rees, 1977).

Esto nos 1lleva a una serie de planteamientos mas generales,
de suma importancia: jcufl es el papel que juega el nficleo en la
evolucién de las galaxias?, /representa la actividad nuclear una
fase transitoria (y tal vez recurrente) en la vida de todas las
galaxias?. Si la actividad nuclear se debe a la acrecidn de mate-
rial por un gigantesco agujero negro central, ;podemos afirmar
que la ausencia de actividad indica la ausencia de dicho agujero
negrg'o, simplemente, 1a falta (quizds temporal) de "alimento del

e

" 'Un razonamiento que nos lleva a pensar en una relacién e-

" Vblﬁfiva‘entre'los cuasares y otras formas de actividad nuclear,
0 §§Téi'hechd de que, en &pocas pasadas, la densidad de cuasares

en el Universo debié ser 10 veces mayor que ahora (Gisler, 1976),
sin embargo es imposible por ahora establecer una linea evoluti-
va (Si es que ésta es (inica) que conecte diferentes dbjetos entre
si; o bien, saber bajo que condiciones algunos cuasares se convier
ten en radio galaxias, otros en galaxias Seyfert y otros en los
1lamados objetos BL Lacertae cuyo espectro (sin lineas de emisién)
indica que, probablementé, lan agotado sU gas. Respecto a la re-
lacidén evolutiva de este tipo de objetos con las galaxias "norma-
les", solo podemos conjeturar que, quizis €stas iltimas también
alojan un agujero negro en su centro, aunqﬁe relativamente inac-
tivo (definitiva o temporalmente) por falta de "alimento'". (Ver

por ejemplo: Peimbert y Torres-Peimbert, 1981).




CAPITULO TT1TI '
CUASARES Y GALAXIAS SEYFERT 1

En el capitulo I describimos las caracteristicas de los
‘nﬁcleos activos en general, en este capitulo nos concentraremos
en los dos tipos de nficleos activos a los que pertenecen los ob-
jetos que observamos: cuasares y galaxias Seyfert 1.

1.- INFORMACION OBSERVACIONAL
En esta parte se describirén algunas de las caracteristi-
~cas mas“relevantes de: el continuo, las lineas de absorcidn y las’

_lineé§ dglemisién en los cuasares y las galaxias Seyfert 1.

= ij”EL‘CONTINUb"

Lﬁf &'EI continuo cubre un intervalo que va desde los rayos v

haata;el radio, la evidencia observacional sugiere que se debe

prxnc;palmente a fuentes de origen no térmico; sin embargo la prg‘

sencié'de protuberancias y excesos en algunas longitudes de onda

'isugiefé que tiene ciertas contribuciones térmicas y/o enrojeci-
miento por polvo.

Estudios cuidadosos indican que no es posible ajustar to-

do el continuo mediante una sola ley de potencias de 1la forma:
fv a » %, El indice espectral (@) puede variar de una regidn es-
pectral a otra.

El continuo es variable. La escala de tiempo de esta varia -
cidén estd relacionada con el tiempo que tarda la luz en TECorrer
una distancia igual al didmetro de la fuente.

A partir del flujo observado y de las escalas de tiempo,

para su variabilidad, se puede calcular la energia minima emiti-
da por radiacibn, si se conoce la distancia al objeto.
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1983) muestan que toda esta regidbn espectral se puede ajustar con
una sola ley de potencias. La mayoria de los cuasares son muy dé-
biles a ésta frecuencias,

En la regi6bn del ultravioleta por lo general se puede ajus
tar una sola ley de potencias a toda la regidn.

El continuo del ultravioleta presenta un abultamiento en
algunas ocasiones y se supone debido a la emisidén de Fell.

- En la mayoria de los cuasares, el continuo Sptico tiene

g ipdiceféépectral «, 0 < a < 2, Las excepciones son:

5"?& ?é)f¢uasares muy enrojecidos con @ ~ 6 (por ejemplo 3C68.1)

s b) cuasares con cambios abruptos en el fndice espectral
“en el que el continuo 6ptico no se puede ajustar con una sola ley
de potencias, (0'Dell, 1979). ‘

En algunos casos estudiados el continuo puede caracterizar
se por un solo indice espectral, desde el Optico hasta el infra-
TTojo.

Los objetos Opticamente mis variables tienden a asociarse
con las fuentes compactas de radio (con indices espectrales muy
pequefios, Pollock, 1975; Usher, 1975).

} En la mayoria de los cuasares el continuo Optico esta po-
larizado linealmente aunque muy poco (ﬂL < 3%), sin embargo exis-
ten algunos, muy brillantes en el Optico, cuyo grado de polariza-
cidn llega a pasar del 10%. La polarizacién es variable, tanto
en grado como en direcci6n; no se les ha detectado polarizacidn
circular, (Appenzeller y Hiltner, 1967; Kinman, 1967; Visvanathan,
1968).
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La evidencia observacional actual es consistente con que
la emisidn desde el 6ptico hasta el infrarrojo, en la mayoria de
los cuasares variables, sea producida por un proceso sincrotrdni-
co; pero no se puede concluir de aqui que éste sea el Ginico meca-
nismo puesto que otros procesos podrian explicarlo también.

. ii) LAS LINEAS DE ABSORCION
" En los espectros que se detectan lineas de absorcién éstas
presentan una z (corrimiento al rojo) considerablemente menor que
~ la detectada para las lineas de emisidn.

f}Muchas 1ineas de absorcidn aparecen solamente cuarido la
re: 1u616n del espectro es muy alta, las absorciones intensas a-
‘parecen aﬁn a baja resolucibn; todas las lineas de absorcifn que
'*ﬁ;han V1sto ‘en cuasares y Seyferts 1 son delgadas.

| Lo delgado de las 1ineas implica una dispersién de veloci-
o ;_dades 1nternas muy pequefia_en el gas absorbedor, consistente con |

f €t1a ve10c1dad térmica de un gas a una temperatura ~104 X, (Perry,
_1979).

\
Los: espectros con alta z son extremadamente complejos, a-

parecen muchas lineas de absorci6n a longitudes de onda menores
4 la que se produce la emisidn La’ de hecho la densidad de lineas
es del orden de 10 veces mayor a &stas longitudes de onda que a
longitudes de onda mayores de la emisidn Lys los espectros con
muchas lineas contienen de 100 a 200 lineas, (a Xem< 1215 A).

En los objetos de z grande con un espectro con muchas 1i-
neas se pueden identificar del orden de un 50% de ellas, (Perry,
1979).

Los objetos con z < 1,5 presentan pocas lineas de absor-’
cibén, sin embargo son visibles e indentificables las lineas de
resonancia de elementos -comunes moderadamente ionizados.
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En los espectros con lineas de absorcidén no se ha detecta-

do una diferencia espectroscépica entre aquellos con’zabs muy pa-
s S . _
recida a la Zog ¥ €1 los que Z.phs ¥ Zep SOM MUy diferentes

y
Hay tres tipos de procesos de absorcidn conocidos:

a) Sistemas de baja ionizacidn; muestran lineas de iones
que requieren de energias de ionizacidén < 30 eV.

b) Sistemas de alta ionizacidn; muestran lineas de iones
que requieren una energia de ionizacién > 30 eV.

; ‘__,_c) Slstemas comblnados. En un mismo espectro aparecen 1i-
‘neas de 105 dos procesos anteriores, se cree que son los mas co-
"munes.f,;iﬂ’* |

Para z < 1, menos del 1% de los espectros de los cuasares
|  'presenfan lineas de absorcidn y éste porcentaje crece rapidamen-
te a 10% para z ~ 2.

No hay evidencia observacional capaz de establecer si las
absorciones se producen en el interior del cuasar o en galaxias,
halos galdcticos y/o nubes de gas a 1o largo de la linea de vi-
sion.

Si el gas que produce las absorciones fuera intrinseco al
cuasar esto implicaria que no habria dispersién en su velocidad
relativa a la fuente central, excepto por movimientos aleatorios
térmicos; la diferencia entre Zops ¥ 2 se deberia solamente al

em
corrimiento Doppler causado por el movimiento del gas.

Una galaxia normal conteniendo gas que produce lineas de
absorcidn, se esperaria que también tuviera polvo; sin embargo
no se ha encontrado la banda de absorcién por polvo a 2200 A pa-
ra los cuasares.




:7i»MgII HeI 1a serie de Balmer y en ocasiones ‘bandad de Fell; es-

* pueden ser permitidas o prohibidas como: [OII], [OIII], [NeIID],

'Si la absorcidén es debida a objetos entre el cuasar y no-
sotros destribuidos aleatoriamente en el espacid, entonces el nf-
mero de sistemas de lineas con diferentes z de ébsorcién en cada
cuasar individual, deberfa seguir una distribucién de Péisson,
(Bahcall, 1978). |

1ii) LINEAS DE EMISION "

| Una caracteristica del espectro 6pt1co de los cuasares y
las Seyfert 1 es que presentan lfneas anchas de emisién con anchos
fipicos de 5000 Xm/s, (Baldwin, 1979). Las lineas mas intensas
~son: OVI, La, NV, la combinacidén SiIV+{OIV], CIV, HeII, CIII],

ﬂ}? tas lineas son permltldas salvo por CIII] y [OIV].

R A‘gunos de los ‘espectros también contienen lineas delgadas .
_ buyos anchos van de 300 Km/s a 1500 Km/s, (Baldwin, 1979) éstas

fff‘[uev1, [5111 y [NIT].

‘ Envla regidon ultravioleta las lineas de emisién mas comu-
nes son CIV, SilV y L,; estas lineas algunas veces aparecen en
absorcién. |

Muchos cuasares y Seyferts 1 muestan ademds lineas inten-
sas de baja ionizacidn que corresponden a MglI, Fell y SillI.

A la discrepanéia entre las predicciones de los. modelos
de fotoionizacibn y los resultados observacionales de cocientes
de intensidades de las lineas de H, se le 1lama '"el problema
Lq / Hﬁ ", (Baldwin 1977a).

La intensidad de L / Hg predicha por modelos de fotoioni-
zacibén es del orden de 40, el valor observado estéd entre 4 y 6
aunque a veces puede llegar hasta 2; la intensidad de H, / Hﬁ pre
dicha por los mismos modelos es del orden de 12, mientras que su

~ - 27 -




valor observado es ~4, (Dumont, 1981).

Mas adelante rcgresaremos a Este problema en el contexto
de la fisica de los modelos,

Se ha encontrado empirlcamente una relacidn de la forma:
-3/2

“cont % Wy
entre los anchos equivalentes de algunas lineas de emisidn (W )

y las luminosidades de continuo (Lcont)’ esta relacidn es vallda
para L, , CIV, CIII] y probablemente MgIl, (Baldwin, 1977a; Bald-
‘ win ét;al..1978).

2 - MODELO GEOMETRICO GENERAL
. f' A cont1nuac1on daremos una descripcidn del modelo general ,
“que se deduce de los datos observacionales, sin entrar. por ahora o
en la f151ca de los procesos.

. ~1 Las observaciones de la variabilidad del contlnuo en esca-
:_las de meses indican que la fuente emisora de éste tiene demensio
nes del orden de 10'7

V cm; tomando en cuenta también los anchos de
o las 1ineas, se deduce que no todas se emiten en la misma regibn.

Las lineas prohibidas en general no varfan tanto como las
| ucrm1t1das y el continuo, y se supone que se producen en una re-
'gidn mas extensa. '

Las Seyfert 1 tienen escalas de variacidén del continuo de
algunos meses mientras que para los cuasares esta escala es mayor
(o no se detecta variabilidad). ‘

Se cree que los fenbmenos fisicos son esencialmente los
mismos en Seyferts 1 y cuasares, la (inica diferencia es que en
éstos filtimos ocurren en gran escala: La energia total emitida
es de 1044“46erg/s para las Seyfert 1 & de 10%0-48
cuasares. Las regiones ionizadas que emiten las 1lfneas en los cua

erg/s para los
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sares son de 10 a 100 veces mas extensas que en las Seyfert 1.

i) REGION DE LINEAS DELGADAS
| Las condiciones fisicas de temperatura y densidad electrd-
nica que se obtiencn a partlr de las observaciones nos indican
las caracteristicas que debe explicar un modelo fisico para regio
nes de lineas delgadas de cuasares y galaxias Seyfert 1.

4 6

La masa de gas que emite lineas delgadas es de 10" a 10°M,

con una densidad electrénica de 104 <n, < 107 en3, (Dumont,
'fv‘1981), el limite superior estd determinado esenc1a1mente por la
:ex1sten 1a’de lineas prohlbldas de [OIII}, [OII1, [SII]. Para denf;

’s;dwées mas éitas (que 107 cm™3) los niveles que producen estas

1ineas se desexc1tarian collslonalmente.

,?‘La raz6n de intensidades de lineas [OIIT] conduce a un va-
'lor de 1a temperatura entre 10 000 < T < 20 000 K; para llegar a
'1estas temperaturas es necesario tener una fuente de energia, esta
‘energia no puede ser mas que radiativa puesto que a estas tempe-

| raturgs y densidades las colisiones no son capaces de producir io

| fhes como [OII], [NeVl, etc. Puede suponerse que este sistema de |
. ‘lineas es emitido por nubes ionizadas por la radiacién ultravio-
| leta del continuo no térmico de la fuente central.

La razbn entre los iones [OIII]/[OII] es proporcional al
flujo ultravioleta que incide sobre la nube, por lo tanto es in-

versamente proporcional al cuadrado de la distancia R de las nu-
bes a 1la fuente central. El valor de R que se deduce es del orden
de 1020'21cm, las observaciones confirman esta estimacidn. ‘

El gas en émisién no necesariamente debe estar distribui-
do uniformemente alrededor de la fuente central. Pensando mas
bién en nubes o filamentos se define un "factor de llenado" como
la razén entre el volumen ocupado por nubes y filamento al volu-

men total de la regidn nuclear.

[}




Podemos pensar también en un factor de cobertura para ca-
da nube,definido de la siguiente manera: la razbn entre el angu-
1o s61ido subtendido por una nube a 4r, (figura 2).

€t>22:7 ~ FIGURA 2:
- Fadtor de cobertura = a/4n
' & “1u"g

e ;; Con éste tipo de geometria se pueden construir modelos de
”f_fot01on1zac16n que se utilizan para las nubulosas planetarias y

,_t las regionengII basados en la resolucidén simultédnea de las ecua
",Jc1ones de equ111br10 de ionizacidén, de equilibrio térmico y de

"transferenC1a de radiacibn.

S Para la regidén de 1lineas delgadas existen tamblén modelos
i alternatlvos a los de f0t01on1zac16n, ver por eJemplo‘ Contini y
- Aldrovand1 (1983).

| 11) REGION DE LINEAS ANCHAS

Los modelos para las regiones de lineas anchas se constru-
yen con la misma estructura geométrica que los modelos de las re-
giones de lineas delgadas.

La masa del gas que emite lineas anchas no sobrepasa 103M..
la distancia media de las nubes o filamentos a la fuente central
es del orden de 1018
(~104
en su interior con velocidades probablemente del orden de la ve-

cm; estas nubes tienen velocidades altas:
Km/s) unas con respecto a otras y tienen flujos turbulentos

locidad del sonido en el gas, (Dumont, 1981). La densidad elec-
trdnica en estas nubes es de 107 <n, < 1010 cm 3, el limite in-
ferior se obtiene a partir de la ausencia de lineas prohibidas

(en particular [OIII]) 4959 y 5007), el 1limite superior proviene

de la observacidén de varias lineas semiprohibidas particularmen-
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te CIII] 1909 que es muy intensa .en los cuasares y.que desapare-

ce a densidades mayores de 10

alrededor de la fuente. Podemos pensar en distihtos modelos para
la distribucidén del gas en emisidn; por ejemplo‘una distribucién
con simetrfia esférica de nubes y/o filamentos o quizd en un dis-
co de acrecidn. El espacio entre las nubes y/o_filamentos de gas
relativamente denso, puede contener un gas caliente, (Dumont,
1981){ La presencia de un gas homogéneo caliente (~10

i #:’a) Resolver el problema del equilibrio de presidn entre

cundante,t;i ,v‘,,

:trahlung térmlco, suponlendo que los rayos X se originan via tran B
% sicién libre-libre en un gas con T~10K) como en las lineas de
. FeXxv v FeXXVI.

 ;;ita1mente ionizado y las lineas de FeXXV sy FeXXVI alrededor de los
7 XeV son intensas.

10 3 debido a las colisiones.

La regién de lineas anchas tampoco ocupa todo el espacio

9 K) permite:

's y/o los f11amentos que emiten las lineas y el medio cir

b) La emisién de rayos X, tanto en el continuo (por bremss

7 8

Para temperaturas de 10° & T < 10° K el hierro no esta to-

FIGURA 3:

* NUBES QUE EMITEN LINEAS DELGADAS.- Dis-
’ tancia promedio a la fuente central:

P R= 10202,
N GAS CALIENTE.- Temperatura promedio:
R 107-8 k.
.85 SO FUENTE CENTRAL (2).- Dimensiones aproxi
LEP D madas; < 1017cm de didmetro.

BES QUE EMITEN LINEAS ANCHAS.- Son
mas densas que las de las lineas delga-

) das; dlstanc1a promedio a la fuente cen
tral: R < 1018cn,

-BExisten variaciones de éste modelo geom&trico que no dis-

cutiremos aqui; ver por ejemplo: Gordon et.al. (1981).
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CAPITULO IV
FISICA DE LAS REGIONES DE EMISTION

El espectro de emisidén de los cuasares y las galaxias Sey-
fert 1 se puede calcular, en principio, con modelos andlogos a
los que se usan para las nebulosas gaseosas.

En el apéndice "B" se dan las ecuaciones fundamentales que
describen el equilibrio de ionizacidn de las nebulosas gaseosas.
En éste capitulo nos ocuparemos de las diferencias entre éstas y
las regiones de emisidn en los cuasares; y algunos modelos pro-
pues@o&fpara:explicar los espectros de emisidn de los cuasares y -
 galaxias Seyfert. La.fisicade las nebulosas gaseosas ha:sido .és-

'?7-:tudiaaéfa:fpﬁdo'(ver por ejemplo: Osterbrock, 1974),

s Su eépectro de emisidn de lineas se extiende probablemen-
te désde ellinfrgrrojo hasta el ultravioleta (en el ultravioleta
casi tddas las lineas son permitidas) y estd dominado principal-
mente por lineas excitadas colisionalmente de elementos comunes;
en la regidon del radio las emisiqnes se deben a recombinaciones.

La emisidén en las nebulosas resulta de la fotoionizacibn
de una nube de gas difuso por fotones ultravioleta provenientes
de estrellas calientes.

Las nebulosas gaseosas se clasifican en dos tipos princi-
pales, nebulosas difusas o regiones HII y nebulosas planetarias.

i) REGIONES HII
Son regiones de gas interestelar con estrellas tipo '"O"
y/o. "B" tempranas que ionizan el gas; la temperatura efectiva de
las estrellas esta en el intervalo 3x10% x < T, < 5x10% K; las

-3

densidades tipicas de regiones ionizadas son de 10 a 102 cm © 1le
4

gando algunas veces hasta 10 cm’s; sus masas tipicas son del or-
den de 102 a 10* M,.
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i cho mayor que en las nebulosas gaseosas donde el flujo viene esenv i

" 1a nube llegando mas lejos que el frente de ionizacién. Estos fo-

11) PLANETARTAS :

Son nebulosidades aisladas, generalmente 51metr1cas, pre-
sentan 'cAscaras" de gas que han sido perdldas recientemente por
las estrellas centrales; éstas son viejas, mas calientes (Sx104K e
< T, < SxiosK) y menos luminosas (-3 < M < 5) que las estrellas -
galédcticas.

Sus densidades tipicas son de 102 a 104 cm's; sus masas
tipicas son de 0.1 a 1.0 M,.

/

Aunque la fisica de las regiones de emisidn en cuasares y -
Qeyferts 1 es bédsicamente la misma que para las nebulosas gaseo-
sas, no podenos apllcar mecénicamente el mismo tratamiento noraue
~:’exlsten d1ferenc1as esenciales tanto en las condiciones fisicas
'del gas, como en la naturaleza de la fuente ionizante.

1. DIP’EP'ENCIAS ENTRE NEBULOSAS GASEOSAS Y REGIONES DE EMISION EN
© CUASARES Y GALAXIAS SEYFERT 1.
i) El flujo ionizante proviene de un continuo no térmaco 'y es mu_l

:  c;a1mente de un cuerpo negro. Los fotones de rayos X (desde 100 ‘
" eV hasta KeV) interacttan débilmente con el gas y penetran mas en -

tones pueden ionizar varcialmente el gas neutro a través de la -
produccibn de electrones secundarios; esto puede producir una zo-
na extendida de baja ionizacién (8000 K < T < 10 000 X).

El enfriamiento de esta zona se debe principalmente a las
lineas de MglII, Fell, SiIl y HI; &sta puede ser la razbén por la
que éstas lineas se observen més intensas en-1los cuasares y en
las galaxias Seyfert 1, que en las nebulosas gaseosas, (Dumont,
1981).

ii) La densidad electrdnica es mucho mayor en la regidn de emi-

sidn de cuasares y Seyferts due en las nebulosals:\ﬂ)?"10 «:m-3
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los primeros (comparando con ~104 cm'3 en las nehulosas), Esta
densidad es suficiente bara que la desexcitacién colisional del
nivel 2 del &Atomo de H sea importante; también la excitacidén co-
lisional a partir ‘de &€ste nivel se vuelve apreciable,.

iii) Si la profundidad éptica de la nube es grande los efectos

de transferencia de radiacidn ya nc son despreciables; un fotén
emitido ser& absorbido, o sea que no podrd salir de la‘nube; lo
que no ocurre en muchas nebulosas gaseosas.

iv) La inten51dad de L estard saturada; como la profundidad 6p» -

C tica de las’ otras 1ineas serd menor, las razones de intensidades

‘se veran mod;ficadas.

iTomando en cuenta estas diferencias se han desarrollado
wvarios modelos para expllcar el espectro de los cuasares y las
 Seyfert 1 o : .

;»_ 2 - MODELOS
 f | Ex1sten b551camente tres tipos de modelos; de fotoioniza-
ch1on,'c011510na1es y mixtos.,
i) MODELOS DE FOTOIONIZACION

A continuacién describimos dos de los modelos con51derados
como cléslcos, aunaue existen muchos otros (por ejemplo: Tarter y
Salpeter, 1969; Bergeron y Collin-Souffrin, 1971; Davidson, 1973;
Shields y Oke, 1975; Netzer, 1977; Canfield y Puetter, 1981; Hub~
bard y Puetter, 1983; etc.). '

a) MODELO DE KWAN Y KROLIK (1979)

Este modelo supone la existencia de nubes alrededor de una
fuente de ionizacién central, a una distancia de 1019ccmaqdé-la
fuente. |

-
Se toman en cuenta las ionizaciones a partir de los nive-
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_ tiene un borde).

les excitados del H; estas ionizaciones y en particular las pro-
venientes del segundo nivel, son mis importantes que las provenien
tes del nivel base en la regidn parcialhente ionizada. Esto se de
be a que la linea L, tiene un espesor dptico muy grande en esta
regibn, lo cual hace que exista equilibrio termodinimico entre el
segundo nivel y el fundamental por lo que la poblacidn del segun-
do nivel es muy importante.

El grado de ionizacidn y el espesor de la zona parcialmen-
te ionizada aumentan por un factor de 10 con respecto a aquellos
| modelos en donde no se toman en cuenta las ionizaciones a partir
- de n1ve1es exc1tados. De esta manera Kwan y Krolik obtienen un co
01eﬁte ﬂe L / H = 2 (el valor observado estd entre 1.5 y 2.5).

: ,El'problema fundamental de este modelo (que es comfin a la
 5mayoria de los modelos de fotoionizacién) es el uso de la aproxi-
“mac16n 11amada de "probabllldad de escape local" en la cual la
probabllldad de que un fotén escape de la nube (vor dispersibn
geometrlca), depende de 1a distancia entre el punto de emisidn
:del fotén y la superficie de la nube, lo que implica la aproxima-
'ciﬁn adicional de que la nube es semi-infinita (es decir que solo

b) MODELO DE DAVIDSON Y NETZER (1979)

La hipbtesis fundamental en este modelo para éxplicar las
razones de intensidad de las lineas de H es la del enrojecimien- -
to por polvo.

Las consecuencias de &stas hibtesis son las siguientes:

1.- La razén L  / Rg tendria un valor ~15 lo cual es mis cer
cano al valor observado que la prediccibn tebrica de los modelos
cldsicos de fotoionizacibn, aunque sigue estando un factor de 2
a 3 veces mis alto que los valores observados.




2.- E1 continuon ionizante en el ultravioleta serid mis intenso
de 1o que se observa. A causa de 8sto el espesor de la zona par-
cialmente ionizada es muy grande (~1012 cm); se sugiere que en
esta zona se producen las lineas de baja ionizacidén (MgII, Fell,
SillI).

Tomando en cuenta que se usan las mismas aproximaciones

que en el modelo anterior, las dificultades adicionales de este
modelo son:

* a) La energia emitida por la fuente central debe ser mucho

: }zb) El‘povo deberia producir una intensa banda de absorcién
a?zededor de 2200 A, a menos que las caracteristicas del polvo
fLUGlan dlferentes que en nuestra galaxia.

:_ c) Se deberia obtener una radiacidn en el infrarrojo leja-
" no muy 1ntensa ~10 veces o mas de lo que se observa (esta radia-
. C1on'seria producida en la reemisidn de la energia absorbida por
el polvo).

| {d) Para explicar que, cuando es posible medirla por sepa-
rado, la componente angosta de las lineas si di una razén L, / Hﬂ
~40 (lo que corresponde al modelo cldsico de fotoionizacién), es
necesario suponer que el polvo se encuentra entre la regidén de
emisién de lfneas anchas y la de lineas delgadas.

Collin-Souffrin et.al. (1981) han demostrado que estas a-
proximaciones conducen a errores importantes, en particular, por
lo que se refiere al flujo en las lineas subordinadas,

Collin-Souffrin y Dumont (1982) recalcularon las intensi-

dades de las lineas de H con los pardmetros de los modelos de '
Kwan y Krolik pero sin aproximaciones, y obtuvieron una razbn:
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: ,_el espectro de los cuasares en el que la energia ionizante provie

”iéi%dlslpatlvos durante el choque de nubes. Mac Alpine (9174) Propuso

f: 1ineas en espectros cuya energia se genera por ondas de choque,

‘?;'c1ones. Como por ejemplo citamos los casos de: NGC1052 (Koski y

Ha / Hﬁ = 12 (el.valor observado es ~4) lo cual indica que los
parédmetros utilizados en los modelos de fotoionizacibn no son bue
nos. | | |

La razbn fundamental para plantear alternativas a los mo- |
delos de fotoionizacidn es, sin embargo, el estudio de 1las 1ineas"__
de baja ionizacién: FelIl, MgII, SiII (Collin-Souffrin et al, 1980{ 
Joly, 1981; Dultzin-Hacyan, 1983). '

ii) MODELOS COLISIONALES , S
Daltabu1t y Cox (1972) propusieron un modelo para expllcar*-

_ine de la conver516n ‘de energia cinética en radiacién por procesos

;una varlante donde la onda de choque se debe a una exn1051on cen-ifv
tral | |

En térmlnos generales, las predicciones de intensidades de

" no conCUerdan con las observac1ones, aunque existen algunas excep

" Osterbrock, 1976), NGC4278 (Gunn, 1979), 3C371 (Baldwin et.al.
~ 1981) y NGC7213 (Ward, 1981). En todos estos objetos el espectro
‘de emisidén parece ser tipicamente de choque.

iii) MODELOS MIXTOS

Finalmente, se han propuesto modelos con una zona de foto-
ionizacién seguida de una zona colisional; las lineas de Lyman,
CIV, CIII], Hel y HelIl se forman en la regién de fotoionizacidn
mientras que las lineas de MgII, Fell, SiII y 1a serie de Balmer
se forman en la regibn colisional.

La existencia y las dimensiones de una zona de transicifn
de fotoionizacidén se fijan mediante la presencia de intensa radia

cidén de fotones ultravioleta o de rayos X en el espectro de la
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fuente central. Si la cenergia en el intervalo ultravioleta - ra-
yos X del espectro y la cnergia del continuo de Lyman son simi-
lares entonces las lineas de Balmer se pueden formar en la regidn
de fotoionizacidn; pero si la energia de la regidén ultravioleta
- rayos X' es menor que la energia del continuo de Lyman, las 11i-
neas de Balmer, MgII, FeIl y SilIl se formaran en la regidn coli-
sional, (Collin-Souffrin et.al. 1980; Gordon et.al. 1981).




 CAPITULO V

OBSERVACIONES Y RESULTADOS DE BES-
PECTROFOTOMETRIA DE CUASARES Y DE .
GALAXIAS SEYFERT 1 |

1.- OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS t

Las observaciones que se analizan en €ste trabajo fueron )
hechas en el Observatorio de San Pedro Martir, Baja California,
con el telescoplo de 2m y con el OMA (analizador multicanal 6pti-
co) por D. Dultzin-Hacyan y M.A. Herrera.

» ”EPara obtener espectros estelares d1g1tallzados se ha em-~
fpleado elwespettrografo Boller y Chivens, construido espec1almen- 
;te pdfi el observat0110 astrondémico nacional (OAN), al cual se le
iha 1nstalado un tubo de televisidn SIT (blanco intensificador de
;5111c1o. del 1ng1és "silicon intensified target'") como detector y.
7 lfun anal1iador multicanal éptico (OMA), modificado para uso astro-
‘%E‘“némlco que controla la lectura de datos asi como el manejo de
\’i_los mlsmos (ver Firmani y Ruiz, 1981). '

S & L

, El espectrografo tipo Cassegrain con colimador £/15 estd
dotado de tres regillas difractoras intercambiables, optlmlzadas
para trabajar en 2 6rdenes: en el primer orden (en el rojo con

A > 6500 A) y en el segundo orden (en el azul, A va de 3000 A a
6000 A) alrededor de su respectivo dngulo de resplandor, (blaze).

' La tabla 3 muestra las caracteristicas de las diferentes

fejillas.
| TABL A 3
lineas / mm  4ngulo de res- A de resplandor - A de resplandor
‘ plandor primer orden sepundo orden
200 6° 00! 9473 A 4737 A
400 9° 44! 9661 & 3831 A
BB 20T B4V vseg A 3980 K
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ELl OMA cuenta con dos cimaras con distancias focales de
400 mm (F/5.5) y de 162.4 mm (F/1.6) respectivamente. Esta (lti-
ma fué disefiada por F, Cobos y R. Noble y construida en los ta-
lleres del Instituto de Astronomia de la UNAM.

Por otra parte el detector puede describirse por etapas:
inicialmente, el espectro se enfoca a la entrada de un tubo inten
sificador, el cual convierte la imagen de fotones en una imagen
de electrones; éstos se multiplican, aceleran y se enfocan sobre
una pantalla de fésforo, que se acopla dGpticamente a la entrada

N “del SIT, en éste se éenera una imagen de electrones que se proyec
'yﬁ,y'ta sobre un blanco de silicio; la cara posterior del blanco con-
ﬁ _s1ste de un arreglo bilimensional de junturas P-N. Para cuantifi-
Ifl“car e1 nﬁmero de electrones que inciden sobre cada elemento de
»,_area del blanco, se establece inicialmente una diferencia de po-

1 tenc1a1 de polarldad\lnversa a los diodos. Los fotoelectrones in-

c1dentes generan pares (electrén- hoyo) de portadores de carga,
provocando que el potencial establecido disminuya a medida aque
‘los hoyos se depositan en el material P; barriendo el arreglo did
o dico con un hay colimado de electrones, se estima la carga posi-
" tiva de exceso acumulada en los diodos de cada seccién del blanco

E ‘midiendo la corriente (corriente de la sefial) que el cafibn elec-
 trénico deposita para establecer el potencial inicial. Una des=
cripcidn completa del sistema-se encuentra en: Ruiz (1974), Solar,
(1977), Firmani y Ruiz (1981). '

En la tesis profesional de J. Gonzdlez (1982) se da una
descripcién detallada del proceso de calibracién y manejo de da-
‘tos del OMA. ‘

ii) REDUCCION DE DATOS ' |
El proceso de reduccibn de datos consta de las siguientes
etapas: '

" a) LINEALIZACION

- 40 -




1¢f77culas de’sal gotas de agua, asi como todo tipo de contamlnantes.‘

Para determinar las longitudes de onda k del esnectro a
estudiar se toma uno de comparacidén de una lémnara 1ncandescente
(en nuestro caso de HeAr). Se ajusta una curva suave que pase por
los puntos de dicho esbectro y se determina la posicidn en cana-
les y fraccidn de canal de los midximos de las lineas de comparé-
cién, '

La linealizacidn consiste en definir, con base a la curva

de dispersidn, nuevos canales equidistantes de ancho 6ptico cons-
tante. -

b)l" FX‘I‘INCION ATMOSFERICA ;v
| E flhjo estelar FX(O) sufre perdldas a medida que atrav1e
‘za la,atmésfera terrestre antes de ser colectado por un telesco-
5ﬂp10 en,la sunerf1c1e de la Tierra; dicha disminucidn se debe prin
L_Cipalmente a la dlsper51on de Rayleigh causada por las moléculas
de a1re, 1as absorciones en lineas y bandas moleculares del agua
'y del ozono y por la dispersién debida al polvo mineral, parti-

o ,' En el programa de reducc1on se calcula la correccidn por
 ext1nc16n cada 4 minutos y se corrige el esnectro linealizado por
- el promedlo de las correcciones en el tlempo de integracidbn.

’Schuster'(1981) basado en observaciones fotométricas de
212 noches en San Pedro Martlr B.C., discute la extincibn: atmos-=
férica en dicho observatorio y calcula los valores promedlo del
coeficiente de extincibn en magn1tudes (KA [mag] = 1.0857 KA ) pa
ra las bandas del sistema fotométrico de 13 colores; en la te51s
profesional de J. Gonzdlez (1982) se dan los valores de la extin-
cidn atmosférica en San Pedro Martir interpolados de los resulta-

dos de Schuster siguiendo la extincidén selectiva del observatorio
Lick.

c) BSTRELLAS PATRON DE ESPECTROFOTOMETRIA
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- El espectro se relaciona con el flujo real fuera de la at-
mésfera terrestre a través de una cierta curva de respuesta (Gon-
zdlez, .1982).

La respuesta devende, en principio, Gnicamente del paso AX
‘de 1a linealizacidn, asi como de las condiciones instrumentales
de observacidn tales como el ancho de la rendija, el dngulo y den
- sidad de lineas de 1a rejilla de difraccion y del ajuste del cua-
dro de lectura en el detector. Asi, la respuesta aplicable a una
. serie de espectros obtenidos y linealizados bajo las mismas con-
- d1c1ones se puede determinar observando una estrella cuyo flujo
| ﬁsea conoc1do.'

‘ Las estrellas patron se tomaron de Stone (1977), quien pro
_porc1ona”una lista de estrellas estdndares secundarias de brillo

trémetro de Wampler
Los Flu;os absolutos en distintas unidades para las estre—

'*,1&1135 natron de la muestra de Stone (1277) se nresentan en la te-
 515 nrof331ona1 de J. Gonzdlez (1982) (tabla III.2).

Para obtener la respuesta, se promedia el espectro’de la
estrella patrdn dentro de cada una de las bandas de Stone dentro
del intervalo espectral observado. La curva de respuesta se obtie .

- ne interpolando una cfibica suave cada cuatro puﬁtos de calibra=iy .
cién. En los extremos de la curva puede extrapolarse lineal o cua
driticamente dependiendo del caso particular,

Todos los programas de reduccidn y anflisis de datos se im
plementaron en el sistema NOVA 1200 del Centro de Cémputo del Ins
tituto de Astronomia de la UNAM. La implementacidn del sistema y
la elaboracién de los programas de reduccién fueron llevados a‘ca
bo por: Gianfranco Bissiachi, Luis Carrasco, Rafael Costero, Clau
dio Firmani, Luis Salas y Alfonso Serrano.
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iii) OBSERVACIONES |
Los objetos observados y algunos datos 1mporatntes de e*
llos se muestran en la tabla 4,

2, - RESULTADOS | | |
Se identificaron lineas, se midieron anchos equivalenteé e
intensidades absolutas, y se calculd el indice espectral (cuando
fué. posible dada la longitud del intervalo), para cada uno de 1os
objetos observados. La correccidén por extincidn no es relevante

\

~en el intervalo 6ptico.

To&5§“10§_aqchos equivalentes e intensidades rlportados
e en la Tierra.

El programa que se us6 suma las intensidades medldas en
’cada’canalw(la resolucién en #/canal estd dada en la tabla 4).

Bn los\cajbs de mexcla apreciable en las lineas (por ejemplo Hb
en algunos objetos), la estimacidn del porcentaje de con

artr1buc16nwde una linea a otra se hizo geométricamente (a partir
;de‘la apar1enc1a de los perfiles). Esto es una de las fuentes pr1n
'i c1pa1es de incertidumbre en las mediciones; la otra es el nivel
’del contlnuo que se trazbd a ojo. Sin embargo puesto que la reso-
1uc¢on es alta con respecto a observaciones anteriores, los erro-
res son pequefios (sobre todo para las lineas mids intensas).

Las intensidades (I) y los anchos equivalentes (W)»est5n 
dados en erg/(cm2 s) y en A respectivamente.

i) II Zw 136
Su espectro se tomd en dos parte. Las flguras 4 y 5 mues-
tran los espectros "azul" y "rojo" respectivamente y se puede a-
preciar el espectro completo en la figura 6.

Las lineas identificadas y medidas se presentan en la ta-
bla 5 y se comparan con datos obtenidos con anterioridad.
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"TARLAN 4.

: i o .
OBJETO  TIPO z m,  FECHA DE  ESTRELLA (8) <INTERVALO ~ REJILLA A/CAN RENDIJA t (s)
OBSERVA= ~ PATRON -~ * 'EN A OBSER ' (1/mm) ) DE EXP
CION oAy T
: . ) o -<t \
IIZy136 Sy 1  0.062 14,3  B8YVIII/81 ~Hil 102 3800~5500° 200 4,2 350 .2280
I1Zwi36 Sy 1 0.062 14,3 13/VIII/81 Hil 102y 53008300 200 8.3 300 1200
BD+25°39u1 . .
3C 232 QSO 0.533 15,8 29/III/82 Fei 56 y 4100-6050 400 5.5 600 6480
BD+33°2642 ' :
3c2u9.1 QSO 0.311 15,7 30/III/82 Fei 56 y 4100-5500 . 400 5.5 = 600 8640
. BD+33°26L2 :
NGC 985 Sy 1  0.043 14,5 14/X/82 Hil 102 4050-5950 200 4.2° 500 1440
Mkn 609° Sy 1  0.032 14,5 15/X82 Hil 102 y 4400-5650 200 4.2 500 5040
BD+28°4211
ac 120 ggoi 0.033 14.2 15/X/82  Hil 102 y 4030-5550 200 4.2 500 2880
o BD+28°4211 . . ..... ... o A .

Esta tabla muestra los objetos obssrvados y algunos datos imi)ortantes sobre ellos.
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P A B L A5

Linea A% % p2 b I R 1 y?
1 1 2) 3) 3 4)
A : ) .
Hy 4102 30¢7 ( 9¢3.0)x107 1%
H, 4340 85£9 (234.0)x107'" e 63
Hy 4861 156¢8 (36¢3.0)x107"% 50x107 14 160 34x10° ¢ 163
- 1im.sup:;
[OITI] 4959 251 ( 60.3)x10” '*
[OIIT] 5007 502 (11£0.5)x107
H L6563 563120(1mi3.0)x10'14 ———————— 89

[+ 4

ﬁ’ a) dados en A
' feﬁierg/(cmz s)

fifeste trabajo _

‘;i Weedman (1976a) '

'3) Grandi (1981)

',!?”Osterbrock (1977)

: 1nten51dad y el ancho equivalente de las lineas que se

T1f pueden comparar no han variado (dentro de los limites de error). .

i;ijEl valor que reporta Grandi (1981) para H, estid equivocado, 1lo
- cual se puede ver claramente de los demds datos de su articulo.

Desafortunadamente no se publican perfiles para las lineas;
sin embargo se pueden comparar mediciones de velocidades (tabla QL'f

't H,T H H

. {q - . ._ﬁ.

(1) (1) 2y (2
FWHTI 2700+ 200 - 2238 £ 300 2200 £ 300 2300 + 400
FWwWOTI 8571 %+ 800 '~ 11192 #1500 10100 1000 11400 £1900

* dados en Km/s
1) este trabajo
2) Osterbrock (1977)

De la tabla 6 se aprecia

'NOTA.-. En ambos casos se ha omitido la

correccidn por resolucibn ins-
trumental que debe ser muy pe-
quefia (se puede demostrar).

que los anchos de Hy ¥ HB (dados

47 -



en Km/s) no han variado. .

Los valores de Hy / Hﬁ y H / H% se muestran en la ta-
bla 7; éstos indican un decremento de Balmer partlcularmente sua-
ve para este objeto,

TABLA T
Intensidades Relativas

(1) (2) (3)
Hy / Hg  2.70 3.63 3.60
',_;:ga}/;ﬁﬂff ©0.68 0.75 0.50

.1) este trabajo
,2) Osterbrock (1977)
;3}‘qfandi (1981)

, Tamblenxse compara el indice espectral que se obtuvo con
datos obten1dos anterlormente (tabla 8)
R TABLA 8

“JIndlce espectral Afio de ob- Intervalo de Referencia
: servacion A :
1975 ~ 4237.-"8555A (1)
1974, 1976 3000 - 70008 (2 )
1978 1 -4 .
1975, 1976 2100 - 6563A ( 4
1eRT o3RO0 - B300A < (5

1) Stein y Weedman (1976)

- 2) Phillips (1978)

3) Rieke (1978)

4) Grandi (19381)

'5) este trabajo

Comparando los diferentes valores ﬁara el indice espectral

(en el 6ptico) se puede concluir una variacién en el tiempo. Esta
variacidn podria ser periniCa, pero‘desgraciadamente no se repor
tan las fechas de observacifn con mayor exactitud (en meses al me
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nos), por lo que no es posible concluir claramente que sea perid-

dica.

11) 3C 232
Su espectro esta representado en la figura 7; la identifi-. |
cacidn y comparacibn de las lineas se muestran en la tabla 9.

A BLA G
Linea A2 y @ 1 y? b ya ;b ya ya
T m Mm@ @ 3 (3 @ e
O oMgrr 2798 148426 23:5.0° 131 22 72 7.1 97 109
MgV 2931 119215 131300 — — — —  —
TG 1*'"510§1":lL;L‘:;;;‘fl;:':li;:':144‘;14;»
i)’dados en A | '
B) dados en: (x10° 4)ferg/(cm2 s)
f ‘1) este trabajo
:? 2) Neugenbauer et.al. (1979)
 3) Grandi (1981)
" 4) Baldwin (1977b)
§) Phillips (1978)
" 6) Grandi y Phillips (1979)

La comparacidon de datos indica variacidon en la intensidad
y ancho equivalente de MgII,

Se midieron nor primera vez anchos equivalentes e'intenSi*f
dades absolutas para dos lineas ([MgV] y [OII]). '

La tabla 10 muestra el indice espectral y se compara con

datos obtenidos anteriormente,

- ]

Los datos obtenidos aqui confirman que no se puede ajustar
una sola ley de potencias que incluya tanto el intervalo 6ptico
como el ultravioleta; la figura 8 muestra algunos 1nd1ces espec-
trales nara las diferentes regiones (1nfrarr030, optlco, ultravio

q49!~



VLZLS [T Q) —
ca ]
= \ 1
i
vic6z [x%1 | |
Y¥86L¢
TN \
\ E N
! S
=
ord
Fey
=
O
S
o w - n o n
-« ~ - - S
s 319 ., 01%) (V4

60.4

56.5

49.0

.3

45

41.5

(x10%4)

A observada

FIGURA 7: 3C 232




T A B L A . 1 0 NN .‘ ............ e e ’

Indice espectral Afio de ob- Intervalo de Referencia
(a) : servacidn A
) -0.7 1976 3548 - 87004 (1)
-0.75 1974, 1976 3000 - 70004 ( 2)
-0.48 1966, 1968 3366 - 84554 (3)
-1.12 1977, 1980 2100 - 65637 ( 4)
-1.45 1978 1267 - 30138 (5)
LT E LT TORT 4100 - 6OSGR (6
o " 1) Baldwin (1977b) | |
~2) Phillips (1978)
‘_T”_Neugenbauer'btyal. (1979)
) Grandi (1981)
ifbﬁitzin~Hacyan‘ettal. (1982)
ﬁiéSte trabajo
e "TABLA 171
;;9@;?2%  ’logvfp _ log v . log f, log v log £,
S EDY gy (Iy) (M) oy (IY) (H2) () (ndY)
14,957 7-0.05£0.02" 15.37 ~-0.87¢0.07 14.86 -0.14£0.08
. 14,90 -0.03£0.02 15.34  -0.82¢0.07 14.84  -0.14t0.08
©14.85° 0.02:0.02 15.31  -0.78:0.08 14.81  -0.10£t0.09 =
14,80  0.04£0.02 15.27  -0.72¢0.08 14.79  -0.,09:0.09
14,75 0.06:0.02 15.18  -0.56:0,08 14.77  -0.08:0.10
14.70  0.08£0.02. 15.13  -0.46:0.08 14.74  -0.06£0.11
14.65  0.11£0.02 15.07  -0.,35:0,09 14.72  -0.04£0.12 -«
14.60  0.12:0.02 15.00  -0.15:0,08 14.71  -0,04:0.13

14.55 0.14+0.02 14,70 -0.03:0.13
14.50  0.18:0.02 | | 3
14.45 0.20£0.02
14.38  0.24£0.05
14.26 0.26+0.05
14.13  0.26£0.05
13,93 0.73+0.23
1) Neugenbauer et al. (1979)  3) este trabajo
2) Dultzin-Hacyan ‘et.al. (1982) '
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leta), los datos graficados se presentan en la tabla 11; (pag.51)
de esta griafica se puede apreciar que el indice esvectral es di-
ferente para cada una de las tres regiones,

Es notorio que se rebortan tres valores para el indice es-
pectral (en la regidn Optica) de ~0.7. El valor reportado por Neu
genbauer et.al. (1979) no es muy confiable ﬁues ajusta una sola
ley de potencias para los intervalos infrarrojo y 6ptico, obser-

vandose de la figura 8 que ésto no es correcto. El valor reporta- o

do por Grand1 (@981) indica una n051b111dad marginal de variaciodn
en e1 t1empo. ;

a 9 muestra el espectro para este obJeto, las ta-
12 y 13 Tmuestran las lineas identificadas y medidas con sus
_anchoéﬂequ1va1entes e intensidades absolutas de lineas, y su in-
'dice espectral respectivamente; tamblen aqui se comparan con da-
tos obtenldos anterlormente

A . T ABLA g e
" Lfnea A8 ya 10 W 7D
TRt (1) (1) (2) (2)
. [Nev] 3346  5¢1.0 ( 9t2.0)x10°'5 ——
[ NeV] 3426 6£1.0  (11:2.0)x10°1° —
<7 45 f 62 15x10“5
[ OII) 3727 16x5.0 (27t9.0)x10 {2714“&ﬂ£°]1 10
[ NeIll] 3869  13t2.0  (22¢3.0)x10 15 ____nebulosidad =~
He I 3889  12:2.0 -(1814.0)x10':§ I

H, +[Nelll] 3967 8+0.5 (12t0.8)x10" —

a) dados en A
b) dados en‘erg/(cm2 5)
1) este trabajo
2) Richtone y Oke (1977)
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La mayoria de las mediciones se hicieron por primera vez;
para la linea que se puede comparar existe una pequefia discrepan-
cia debido a la forma en que se tomaron esos datos, ya que Rich-
tone y Oke (1977) scparan el nficleo de la nebulosidad' se debe nov”’
tar que si se promedian los valores dados para los anchos equiva-

lentes (6t2 y 27+4) se obtiene un valor aprox1mado al obtenldo en
~15

este trabajo, y la suma de las intensidades absolutas (15x10 y
11x10-15) proporciona un valor similar al nuestro,
| . CTABLA T3
. Indice espectral - Afio de ob- Intervalo de Referencia. '
L T servacidn . A
1964 a 1968  0.32 - 2.2n 1)
1966, 1968 3366 - 8455A (2
1978 1260 - 2800A (3)
1982 ........ ’ 4100 L SSOOA ....... C 4 .). P

'1) Oke et.al. (1970) |

2) Neugenbauer et.al. (1979)

3) Dultzin-Hacyan et,al. (1982)
4) este trabajo

" En la figura 10, se grafican aquellos valores para los queﬁ
" se publlcaron mediciones de flujo. En la tabla 14 se muestran los
datos graficados.

- De la figura 10 se observa que es pos1b1e ajustar una sola
ley de potencias a los intervalos dptico y ultravioleta (dentro
de los 1im1tes de error), aunque no en la reg16n infrarroja; pa~

(1979) quienes reportan un valor de -0.17 para el indice espec-
tral en el 1ntervalo optico-infrarrojo. Sin embargo como se puede
ver de la graflca 10, vor un lado, el Optico tiene claras distor-
siones con respecto a una ley de potencias y por otro, afin si ig-
noramos estas distorsiones la tendencia del infrarrojo no se ex-
traﬁéla;en una misma teéta al 8ptico; el valor para el indice es-
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3C 249.1
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I. Este trabajo
IT. Neugenbauer et.al. (1979)

IV. Dultzin-Hacyan et.al.: (1982)
(desenrojecido)
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'l_ff”pqétfaildado por Neugenbauer et.al. (1979) no es confiable.

. vr\“A- -B!..Al .].. .4« C e e

log v log £, log v .lpg,fy - log v~ Tlog £, ; E
(Hz) (1) (nJy) (Hz) () (nJy) (H2) (5y (nJy) '
14.95°  0.21:0.02 15.37 -0.42+0.03 14.26 0.08£0.04
14.90 0.24:0,02 15.33  -0.41%0.03 14,23 0.08t0.04
14.85 :0'33t0°02, 15,15 -0.33+0.04 14.84 0.08£0.05

14.80 0.34+0.02 15.12, -0.31£0.05 14.83 0.08t0.05
14.75 0.26£0.02 15,13  -0.25%0.05 14.81 0.11£0.05"
14.70 0.25¢0.02 15.10  -0.21£0.05 14.80 0.11£0.05
14.65  0.26t0.02 15.06  -0.17£0.06 14,79 0.12¢0.06

15.03  -0.10:0.06 14.78  0.12£0.06
14.77  0.120.06
14.76 0.13:0.06
14.75  0.14%0.06"
14.74  0.14£0.07

14.60  0.27:0.02

10.62£0,03
C1.03£0.15
;j) Ngugenbauer‘et;al. (1979)
L~f2)‘Du1tzin-Hacyan et.al. (1982)
"~ 3) este trabajo :

Oke et.al. (1970) por un lado reportan un valor de -0.46
v'para el fndice espectral en el infrarrojo, y como Dultzin-Hacyan
“et.al. (1982) reportan también -0.46 en el ultravioleta, esto su- E
giere que, tomando en cuenta nuestros datos en el Optico, sea po-
sible ajustar una ley de potencias a todo el intervalo, desde el

infrarrojo hasta el ultravioleta, con la salvedad de las distor-

siones en la parte 6ptica que pueden estar relacionadas a la exis
tencia de una nebulosidad que se ha observado alrededor del cua-

sar (Richtone y Oke, 1977); no es posible despreciar las contri-

buciones de la radiacibn de origen térmico que provengan de &sta

en la regidn 6ptica del espectro.

E
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iv) NGC 985
: Este objeto casi no se ha estudiado, es 1a Ginica galaxia
de anillo conocida que es Seyfert al mismo t1empo (De Vaucouleaurs
y De Vaurouleurs, 1975). ’

- La figura 11 muestra el espectrotpara este objeto; la ta-
bla 15 muestra las lineas identificadas, sus anchos equivalentes
y sus intensidades absolutas.

T AR L A"'f'S ........................ B

N w2 1 b
| (1) 1
4340+4363 38+ /7 (11 2) x 10 "1¢
4861 81+ 18 (23 % 5) x 10 14
"'4‘959 36+ 7  (10+2)x10 4
S L

K: dado en A
Vv) dado en erg/(cm s)
| 'fA1) este trabajo

Estas mediciones se reportan por ﬁrimera vez. Chi Chao Wu
'”et;al.'j1980) en un articulo sobre mediciones ultravioleta repor-
tan los cocientes L, ./ Hg = 9.7y H& / Hy = 3.5..1a referencia
citada ahi para las observaciones Opticas es una comunicacibn pri
vada de Osterbrock y no se encontr6 publicacidn postérior.sobre

‘ ésfo (incluidos pretiros hasta 1983).

Se obtuvo un valor de -1.7 + 0.2 para el indice espectal.
Desafortunadamente no existen valores para comparacibn.

De Vaucouleurs y De Vaucouleurs (1975) clasificaron esta
galaxia como Seyfert 1 basidndose en la apariencia de las 1lineas
anchas de la serie de Balmer. Aunque menc1onan que se aprecia una
componente central delgada para H,, en esa época no se tenian las
clasificaciones intermedias.
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De la figura 11 se puede apreciar que el espectro no per-
tenece a una galaxia Seyfert 1 y debe ser reclasificada. Algunas
propiedades que apoyan esta afirmacidn son: el cocicnte [ OIII] /H,,
la componente delgada en Hp que se observa en nuestro espectro. A

la izquierda de Hﬁ es posible observar una banda de emisidn que
posiblemente se deba a FeIl (4686A4); esta emisidén es muy débil -
para una galaxia Seyfert 1.

Para hacer clara la diferencia, podemos comnarar el espec—._
 trowde NGC985 (figura 11) con el de 1I1Zw136 (figura 4) aue es ti-v
“plc"de Wna galax1a Seyfert 1.

Bjéto durante mucho tiemﬁo también estuvo clasifica-
ga:ax1a Seyfert 1, a partir de con51deraC1ones exc1u51va«
mente’ mdffolégzcas (la apariencia de su nficleo brillante y promi-
Tnente (Weedman, 19763)) Posteriormente al tomarse esnectros con
_!falta resoluc16n se clasificd como galaxia Seyfert 1. 8 (Oster-v -
;;;brock 1978), debido a la superposicidn de una componente angos-
r;fta central y alas anchas en la linea Hﬁ La figura 12 muestra su
'J;'espectro donde también se pueden apreciar las alas de Hﬁ

B La tabla 16 muestra las lineas identificadas. En este ca-
;fso no se pudo calcular el indice espectal debido a un problema
de calibracidn que distorsiond el continuo a partir de K<4800l*-‘j

1o que deja un intervalo demastiado pequeﬁo para medir el indice

espectral.

A S e
Linea A% y @ 10 1D

(M (1 (2)
Hy 4861 11% 4 (22 9)x1071°  100x107"° (1em. sup)

[OITI] 4959 13 & 2 (23 ¢ x1071>
C[OTIT] 5007 35 % 1 (71 * 2)x10" 15

a) dados en A 1) este trabajo

b) dados en erg/(cmZ s) 2) Weedman (1976a)
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Osterbrock (1981a) reporta un valor para el indice espec-
tral de -1.5 % 0.25 habiendo observado en 1975, 1976 y en un
intervalo de longitud de onda observada de 3426-6731A.

vi) 3C 120 .
Este objeto se puede considerar como de transicidn debldo |
a que presenta caracterlstlcas intermedias de cuasar y de galaxia -
Seyfert 1, por lo que aparece indistintamente en ambos tipos de |
x vcata1ogos. | '

’La}fuente_de radio en el nﬁcleo conocido como PKS 0430+05

bbjéio enﬂla que Eé ve un deb11 brazo esplral

El espectro para este objeto se muestra en la flgura 13,
,para ééte se tuvo el mismo problema de calibracidn que para el
caso:anterlor (d15tor51on para k<4800A) Aunque la linea H T
“9,(4340&) se 1dent1f1ca claramente el espectro no es conf1ab1e de- .
'ﬁbido a que no aparece en su lugar; ndtese que H .es mas intensa
que HB en este espectro, Esto se debe a la falta de calibracibn

........

y de aqui que solo se 1dent1f1quen g ¥ [ OIIT].

La tabla 17 presenta las lineas identificadas y se compa-
ran con datos anteriores.

Oke‘étlﬁi. (1980) han hecho esﬁectrofotbmetria absoluta
de este objeto. Sin embargo no hemOS-reﬁortado sus resultados en
la tabla 17 ya que lo que ellos encuentran es que la intensidad
de las lineas (Hﬁ y [OIII] 4959) es muy variable. Este resultado
fué confirmado por French y Miller (1980) quienes a partir de ob-
servaciones de la emisibén del nficleo diagragmado (es decir, sin
la nebulosidad asociada), encontraron una variabilidad abreciable
en términos de algunos meses.‘Enrparticular, en menos de un afio

R
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,,“dad,por un factor de Z, mientras que las lineas delgadas permane-

Linea A w2 19 yd pbya. ' I
(M (1) @) (2 3 ) 6) (6) (7)
Hﬁ 4861 90+8 (2754)"1J1 ‘57 ‘}?3 .?p* ‘ﬂp6 _ﬁ?gf}) .I?ij‘O)
[OIII] 4959 30+5 ( 7x1) S T T T T
[OITI] 5007 83#11 (20£2) "= 't ol il iiil’iiioio: (40£0. 5)
a) dados en A '
b) dados en:'(x10'14) erg/(cm2 s)
%) limite superior

1) este trabajo . | K

2) Oke y Zimmerman (1979)

- 3) Shields et.al, (1972) o
_4) Weedman (1976a) . RS R
~5) Osterbrock (1977) B

6) Lacy et.,al, (1982)

. 7) Balick y Heckman (1979)

(1977), e1 cont11uo y las lineas anchas d15m1nuyeron en 1nten51-

'c1eroh constantes. De ésto deducen dimensiones (<0.2 pc) y densi-
dad (n >2x10 cm ) para la regibn de em1516n de las lineas an-
| chds.

N
Desafoftunadamente nuestros datos no se pueden comparar
para decir algo mads sobre la variabilidad, porque fueron tomados
sin diafragmar el nGcleo, y la contr1buc16n del espectro de 1la
nebulosa asociada, oue estd contaminada por el espectro del nﬁ-

cleo, (Baldwin et.al. 1980) puede ser aprec1ab1e.
Bs:porvésto que:es muy importante hacer observaciones»sis=- -
temdticamente repetidas con el mismo equipo y en las mismas con-

diciones.

Respecto del perfil de Hp' tampoco podemos hacer una com- -
paraCién detallada excepto a través de los anchos.




Oke y Zimmerman (1979) reportan los valores: FWOI~10000Km/s
para todas las lineas anchas (1ncluyendo H ) y FWHM=1200Km/s para

Hg . Nosotros encontramos para Hg: FWOI' 9 691t 700 Km/s y
FWHI = 3 046 £ 200 Km/s. Este Gltimo valor dlscrepa claramente;
podemos decir que la linea. se ha ensanchado hacia la mitad de su

intensidad mientras que la base ha permanecido constante

Aunque un par de med1c1ones en una sola linea pueden no

ser contundentes, esta d1screpanc1a parece indicar 1la p051b111-

dad‘de transicidén de tipo Seyfert intermedio a Seyfert 1,

J

A LR TABL AN T8

‘La tabla 18 muestra indices espectrales obtenldos con an-v'

............

Afio de ob- Intervalo de "Referencia

seryacisn A

1967, 1969, 4237 - 85554 (1)
1971
1974 4237 - 8555A ¢ 2)
S P 3y

tral en la regidn 6ptica no varid entre 1967 y 1974,

1) Shields et.al. (1972)
2) Stein y Weedman (1976)
3) Rieke (1978)

De estos datos solo se ﬁuede inferir que el indice espect

ademas se

puede ver que la ley de potencias en la regidn dptica es diferen-
te a la del infrarrojo. No se tienen datos sobre el continuo ul-

travioleta, ni datos mas recientes de‘1974 ﬁara el continuo 6pnti-
co, lo cual es lamentable dado el renorte de variabilidad en las

lineas.
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CONCLUSIONES Y COMENTARIO = ° =
FINAL

Se obtuvieron espectros de dos cuasares (3C232, 3C249.1),
tres galaxias Seyfert (I1IZw136, NGC985, Mkn609) y un objeto tran-
sitorio (3C120). En todos los casos se reﬁortan mediciones nuevas
de 1nten31dades absolutas y/o anchos equivalentes y/o indice es-
‘pectral Hemos- hecho una comparac16n de nuestros datos con todos
los datos nubllcados prev1amente nara cada okjeto (cuando fué po-
sible), con el f£in de buscar indicios de variabilidad en intensi-
dades,'anchos equivalentes, perFlles e indices espectrales.

caSo de I17Zw136, la (nica linea cuya intensidad ab-
b ‘ﬁeportado es Hﬁ y en ella no encontramos var1ab1-§

, “;aylé mltad de la 1nten51dad de la linea). Se encontrd va-
4T.“b111dad en el 1nd1ce espectral.

UPafé 3C232 se reporta variabilidad en la linea de MgII.

?vaamblen encontramos que no es posible ajustar una misma ley de

“potenc1as para todo el intervalo desde el infrarrojo hasta el ul
'xtrav1oleta.'

Para 3¢249.1 todas las mediciones de intensidad absoluta ;
y anchos equivalentes se reportan por brimera vez; en este casosi
- §e. puede ajustar una sola ley de potencias desde el infrarrojo
hasta el ultravioleta (con distorsiones en el éptico, ver texto).

Para NGC985 y Mkn609 todas las mediciones son nuevas,'y
de nuestros espectros se ve claramente que existe un problema de
clasificacidn para estas galaxias. El indice»esbectral en el Op-
tico se reporta por primera vez para NGC985. |
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Para 3C120 hemos encontrado variabilidad en la forma del
perfil de Hﬁ A partir de med1c1ones indirectas (FWOI y FWHI) en-
contramos un ensanchamiento en la parte media (FWHI) de la linea.

Fn general podemos decir que el problema del estudio de
la actividad del nGcleo de las llamadas galaxias activas (inclu-
idos los cuasares) es un Droblema de actualidad por lo que se ha
hecho un gran esfuerzo poy recopllar trabajo observacional en to-
dos los intervalos espectrales para estos objetos. A nesar de la
graﬁ,cantidad de material existente es muy importanté continuar y
‘sistematizar las observaciones, requiriéndose:

‘0bservac1ones renetldas 51stemét1camente de nreFeren-

es partlcularmente 1mportante estudiar variabilidad de per—_5
';7f1les ya que ésto nos puede pronorc1onar eventualmente informa-
Lo c16n de los campos de velocidades en las regiones de emisidn.

" 2.- Observaciones 51multﬁhbas en las dlstlntas regiones
’espectrales. . )

3.~ Observaciones sistematicas de las galaxias asociadas
“a los nficleos activos. Es importante establecer si existe alguna
correlacidn estadistica entre las propiedades extranucleares de
la galaxia y la ctividad nuclear,

Todo este tipo de observaciones nos ayudarin a comprender
mejor las condiciones fisicas dentro de los nficleos de-las gala-
xias activas, también nos ﬁueden dar indicios de la naturaleza
de la fuente central de energia j, por filtimo, nos ayudarin a en-

“tender el papel que juega la actividad nuclear en la evolucién de
las galaxias. Problema muy'importante del cual no sabemos practi«
camente nada.
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