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I N T R o D u e e I o N 

En 
tricas de 
(IIZw136, 

este trabajo se analizan observaciones espectrofotomé
dos cuasares (3C232, 3C249.1), tres galaxias Seyfert 

1 

NGC985,.Mkn609) y un objeto de transici6n (3C120). Las· 
observaciones las realizaron D. Dultzin-Hacyan y M. A. Herrera 

' en el Observatorio de San Pedro Mártir con el telescopio de 2m y 
con el OMA. 

Para ~ada objeto se midieron intensidades absolutas y an
chos equiya~entes de cada linea identificada. Cuando fu& posible, 
se.determtn:6 el indice espectral en el intervalo estudiado. La. 
~~yoi:iá' ~~·,:·l.·as1 

determinaciones representan resultados nuevos' no 
·,,·~eport;~hdÜ{;f·~n anterioridad en la literatura. Los datos que se 
· pu'ederi 1~:co~p~·rar co~ resultados reportados previamente se comparan 
p'i~a h~,~~/ h~ ·~nál is is de variabilidad. 

El estudio de la variabilidad tanto del continuo como de 
las. lineas en los núcleos activos es de suma importancia por va-

.• 
rias razones: las escalas de tiempo nos dan información sobre las 
dimensiones de las diferentes regiones emisoras; la variación en 
la forma de los perfiles, junto c~n las ~ariaciones del continuo,. 
nos pueden dar información sobre los campos de velocidades en el 
gas. Aunque se sabe que el ensanchamiento de las líneas en los 
núcleos activos se debe a movimientos macroscópicos del gas en .e- , 
misión, todavía no se sabe si estos movimientos son de expansión, 
contracci6n o rotación. 

La correlación entre la 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
formación indirecta sobre la fuente central de energía (generado
ra de la actividad nuclear). 

El desarrollo del estudio observacionat de los.núcleos ac- .. 

.. 1 .. 
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tivos se ha enfocado fundamentalmente a obtener informaci6n de 
la mayor cantidad posible de objetos. Sin embargo, relativamen
te poco tiempo se ha dedicado· a·, la observación sistemáticamente 
repetida de algún 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 observaci6n. Este es precisamente el caso del Observa-
torio de San Pedro Mártir, en donde a parti~ de 1981 hemos ini
ciado·. un. proyecto de espectrofotometria de núcleos activos. En 
este::~·rabajo _se presentan y analizan los resultados obtenidos 
ha·~t'~~a:~h~fri.· :En el futuro este proyecto se verá ligeramente modi~ 
fic~~~"''p~r-~el cambio de detector, se utilizará el. Mepsicr6n en 
lugi'~'·-det or.i.A; ya' que e'ste último será tr~sladado definitivamente 

~/'";'. . .''.ce·•. ~-,-. .-_;·¡~\:: ,·' ~.'·-~ . • • ' 

1 
1 
1 
1 
l. 

1 
1 
1 
1 
1 

al.Observatorio de Tonantzintla donde por la debilidad de los ob-
·. jeid~'~o~; posible continuar el estudio. 

En el capítulo I se da una descripción general de los lla
mados núcleos activos y sus propiedades comunes. El capítulo II 

. se refiere a las posibles fuentes de energia para los núcleos ac
tivos, en particular cuasares y galaxias Seyfert. 

En el capítulo III se explica lo que son los cuasares y 

las galaxias Seyfert realzando sus caracteristicas comunes mas 
importantes referentes tanto al continuo como a las líneas de sus 
espectros; en este capitulo tambifin se describe un modelo geom~
trico general para estos objetos. 

En el capítulo IV se analizan específicamente algunos mo
delos que intentan explicar los procesos físicos que generan el 
espectro observado de estos objetos y por último, en el capítulo 
V, se presentan los resultados obtenidos. Esto~ resultados se ana 
lizan y comparan (cuando es posible) con observaciones anteriores 
y se dan algunas conclusiones. Para finalizar se hacen algunos to 

- 2 -
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mentarios sobre el estudio a futuro de estos objetos. 
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~ C A P I T U L O I 

NUCLEOS A C, T I V O S D E G A L A X I A S 

Una galaxia activa es aquella en donde la energía liberaM 
da no es usual tanto cualitat~va 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 nú
cleo. 

Una definici6n cuantitativa de qué constitute una galaxia 
activa es difícil de dar ya que una gran prte de las galaxias 

, ', muestr,aJ1 _'a_ct'ividad nuclear aunque sea a bajo nive.1; Heckman (1980) 
~ ··.~· .. ~ .. ":\,-.~.>~.~;,~:,::·?,;::-\'.; .' . 

:, . ha 'mostrado que 1 /3 de una muestra completa de galaxias normales 
;<- ~~ 

., ,, tienen ··.seriales de· actividad n\}clear. 

,· -

Algunos de los Núcleos Activos son: 
i) Radio Galaxias 

a) Radio galaxias de líneas delgadas (RGLD) o NLRG 
(del inglés narrow line radio galaxies). 

b) Radio galaxias de líneas 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). 
e) Galaxias Seyfert Intermedias. 

iif) Cuasares 
v) Otros Tipos de Núcleos Activos 

a) Galaxias de Líneas de Emisión Delgadas (GLED) o 
NELG (del inglés narrow emission line galaxies). 

b) Regiones Nucleares con Líneas de Emisión de Baja 
Ionización (RNLEBI) o LINERS (del inglés low-ioni
zation nuclear emission-line regions) . 

.. 4 .. 



Las caracteristicas principales de las galaxias activas 
son: 

1.- CONTINUO 
La energía .radiada en el óptico por los núcleos activos en 

los centros de las galaxias e~ de 1041 · 5erg/s < L < 1045erg/s, 
,en el caso de los cuasares va de 1044erg/s a 10 47~ 5 erg/s. Este 
continuo no es de origen térmico (ver apéndice A). 

'- . De entre los núcleos activos solo hay una pegueña fracción · ··~.: 

del 10\ que son potentes (""'1o 46erg/s) emisores de radio. Se pue• 
f ·.,':::.· ... i' .; '.::::<·.~.::i_·.-,"\;;'.,·.\,"·'.-;·_ 1 ,-·····~· ·,,. ' 

d~n id~ntificar los dos tipoé de emisores (potentes en radio o no) 
! t.~--~·' --/~ ,_;:_: ·1/::~ ~F~:_1.~~'- -:"1~~~~·~·-in:. :~~~~-~~:.. --~ ',,: ,,- . · -

·;' ., ~~:~:·:~.~?~}~~>·,~·~·~ ~D;Hice espectra.1 (a0R) que une el flujo, 6pt ico con · 
~l ,d~;~~K~~~:c~·§. (a0R' va de i-4000.A. a 1 Oµ). Las fuentes potentes de ra 

tYeí1.'en·"a0R >_o. 35; como los objetos BL Lacertae. 

energía emitida en radio es siempre menor a la emitida 
6ptico. 

rayos X aparece una primera diferencia entre los 
núcleos activos con líneas de emisi6n permitidas anchas (FWHM ~ 
2000Km/s) y los núcleos activos con líneas de emisi6n delgadas 
(200Km/s < FWHM < 1000Km/s). 

Todos los objetos del primer grupo tienen luminosidad al
ta en rayos X (1o46 · 47erg/s), mientras que en el segundo grupo . 
la mayoria tienen luminosidades bajas. 

Esto sugiere una correlaci6n entre la ernisi6n de rayos X 
y la existencia de gas denso (n ~ 108crn- 3) cerca de la fuente de 
radiaci6n no térmica. 

Todos los núcleos activos con líneas anchas y los objetos 
BL Lacertae presentan variaciones rápidas en el flujo de rayos X. 

- 5 .. 
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) Casi no hay datos .sobre la emisi6n de rayos 7; en el in
tervalo entre 1 MeV y 150 MeV, (Bergeron, 1981),por lo gc~eral 
la energía de la fuente .central se radia en las bandas ultravio
leta y de rayos X duros, (1eV hasta 1MeV). 

. : 

Las regiones espectrales del lejano infrarrojo (hasta 

100µ), y el lejano ultravioleta (hasta 100 eV) y los rayos 1 blan 
dos (-1NeV) permanecen inexplorados a la fecha. Las observaciones 
en estos intervalos son cruciales para comprobar el balance de 
energ1a y para conocer la naturaleza de la emisión en las difey 
rentes bandas (emisi6n primaria: Sincrotrón, o emisi6n secunda

bO ~4 o 
r-i 

-6 

FIGURA 1: 
: 

8 

Térmico; etc. ver ap6ndice A). 

10 

~nfrarrojo 

'-.óptico 

12 14 16 

log v (Hz) 

rayos X 
·~ 

18 20 

Representaci6n esquemática de la distribución de 
,.).~:J:~j9. es~ectral de la radiación de continuo pro

ven'iente de un cuasar hipot~tico o de un objeto 
BL Lacertae. El espectro de radio es la superpo·· 
sici6n de componentes inhomogeneas (algunas ex
tendidas, otras compactas y otras indetectablesl 
El espectro 6ptico-infrarrojo generalmente sigue . 
una sola ley de potencias; el espectro de rayosX 
áún no esta bien determinado. 
(Tomado de QtDell, 1979) . 

2.- ESPECTRO· DE LINEAS . 
El espectro de emisi6n de los n6cleos activos es muy int~n 

' ·. : ~ 
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so. Algunos presentan lfneas permitidas muy anchas y líneas pro
hibidas relativame~te delgadas, mientras que en otros son todas 
delgadas; algunos presentan lineas de absorción que siempre· son 
delgadas. 

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

Veamos ahora mas detalladamente cada uno de los tipos de 
.• núcleos definidos en la página ·4: 

:z,,.~).;:i'~'.f#,{t;~,~ . ·;~1~1i/L .. . . 
', :~"ii ,, . 1) RADIO GALAXIAS . 
, '~~tf·-<~.Y~;.-~i. -. -.. :_:_:_.,.1,có)-~-~:~;,:~~~-,,.~·--~J:&~ _--:~---· ::- '.~··,\· . · .·=_ 

· ,;v;'..'./' ;: .. :. 1:"J:~¡,~~: 0 ••• Su 'característica distintiva es la existencia de dos gran-
:_.::!::~-:-¡/ .. ·-.,- - ~--.f',-- .. ~--'-~~~t-' {.~<i:_.,· .)' _-_··.;: ,-~--~,.:· '· ~- . 

"~>(b;·."" d~~ lób~los de '\}lasma situados a varias decenas ~e miles de afios 
.i': '.'..-.. : }.-\,.'\" .. : . ; , . •·:. . .,.,¡_,_., '. T· 

. )1~.',;;{i t· luz· d~l núcleo, que emiten intensamente en· radio. Se asocian con 

<li" · cúmulos de galaxias muy poblados; además de los 16bulos, tienen 
• 

1

t· una fuente compacta muy intensa de radio ....... mas intensa que el ., .. ~~ ~' 
., • ~ t 

resto de la radio galaxia - asociada al núcleo 6ptico .. 

Aparentemente rotan-mas rápido que las galaxias elípticas 1 

riorritá1e·s" (iRali1ck y Heclatlan 1982). . . j • , 

Las líneas de emisión en su espectro 6ptico son intensas;· 
algunas radio galaxias presentan líneas delgadas (RGLD) y otras 
líneas anchas (RGLA). 

a) En las RGLD los anchos de las líneas van de 400Km/s·a 
800Km/s (Osterbrock, 1979); en una muestra de 198 galaxias obser· 
vadas por Osterbrock (1979) se han detectado líneas de absorción 
y el ancho equivalente de éstas es menor que en las galaxias elí2 
ticas típicas. 

b) En las RGLA los anchos de las líneas van de SOOOKm/s a 
30000Km/s (Osterbrock,. 1981 a) • 

.. 7 .. 
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El espectro de líneas delgadas de las RGLA es similar al 
de las RGLD lo que sugiere que las radio galaxias en general tie
nen condiciones físicas similares en la regi6n de emisi6n de lí
neas delgadas, (Osterbrock, :1979). 

Las RGLA tienen una mayor fracci6n 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). 

li) OBJETOS BL LACERTAB 
·· :~,i;,:{''uI1~· de las · características fundamentales de estos objetos_ 

.. : ... ~:,;~ ~~~;.{(~··;. ~.) t'..\\
1

:.;~: •t:? -.7·:"·:'.~:!~.:_¡"\'.. ¡ . 

es qti,~no tien~n lineas de emisi6n; aunque algunos de ellos tie-
··. . •' .; f;.·í~~~\~/"f·1.~·-.;~·:\,~\:-:·.,·-.1·~·; '/ .-•. > .-

'nen líneas de absorción (Rieke ,· ·e·t ."a1. 1976; ~urbidge ,· ·e·t'. ·a1. ~ 

1916.,),~"~.t¡·'..·~.::l~~.~~r· :. ·., 
~ ' -;í '-~' _: ' ~ ' 

~:{<(\\~~~· .¡; __ ;"' , .. 

. ·.~ . ><"',Múchos. de ellos tienen una apariencia estelar y otros pa-

receri esiar en el centro de una galaxia elíptica. Las galaxias ,.,,. ·\ 

donde~<~e lÓcalizan son muy luminosas. 
' -. ,·"i 

Los objetos BL Lacertae no se localizan en cúmulos de ga
laxias muy poblados. 

Su brillo varia muy rápidamente en el radio, infrarrojo y 

6ptico, algunas veces hasta en 5 magnitudes; las variaciones tí
picas son de algunas décimas de magnitud por noche, (Strittm~tter, 

1978). 

La máxima luminosidad del continuo está en el infrarrojo. 
En el óptico el continuo está altamente ~olarizado (hasta ~30%). 
La polarización lineal varia rápidamente tanto en intensidad co
mo en dirección. En la región de radio el grado de polarizaci6n 
es menor. 

Su índ.ice espectral está en el intervalo· 1 < a < 6 en la 

: . 
! 

• 8 .. 
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región óptica, (Strittmatter, 1978). 

iii) GALAXIAS N 
~as galaxias: N_ tienen un .núcleo mµy' brillante· y.un-.conto-r

no muy débil; pueden ser tanto elípticas como· espirales. Sus pro

piedades de continuo varían de fuente a fuente y además varían da 
\ el tiempo ··c~n escalas de meses. 

Un subgrupo de las galaxias N son la galaxias Seyfert que 
se diferencian del resto por características fundamentalmente m·or 
fológicas, (Strittmatter, 1978). 

·. ": ·,;o.-_º,-: 
:~:. ~:~~~~-~? ~ir· - -.-

·-~:'._:~j :t::,}-: ~~::·:.,;~-?·t.;,_ t' ~'' 

. ~<~~J\·Ll:·. El ·espectro de las galaxias Seyfert se ha clasificado en '' '~ . "~,~;¡ i~~?~ <-~:;~~~-t¡ ·.:¡1:4}~ ·;1.i:. ·--~ : 

do·s .'ttp·o~~· llam.ados Seyf erts 1 y Seyf erts 2, (Khachikian y Weedman 
19frr··;1'9.j4); mas detalles sobre ésta clasificaci6n los da Weedman 

., ó 97~b·~.:··1977). 
; ·~ ;}·~_'_ -_-,;;:'. .' .. ;_"'·.:,__, ,_ . _·- _, 

- ,'.; . .,e' 

Gal~xias Seyfert· 1 
,• .. , . 

.. .. . En su mayoria son espirales, (Osterbrock, 1981c). Casi no 
. ·emite~ en radio, (Osterbrock, 1981c). Las lineas de Balmer son 

an~ñas (v > SOOOKm/s) y, en general, son anchas todas las líneas 
permitidas. Las lineas prohibidas son relativamente delgadas (v 
""1 O OOKm/s), (Stri ttmatter, 197 8). 

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

La radiaci6n infrarroja no es de origen térmico (Weedman, 
1977). 

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

b) Galaxias Seyfert 2 

. . ! , 

.. 9 .. 



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

La evidencia sugiere que la mayor parte de su energía de 
continuo 6ptico surge de estrellas, (Strittmatter, 1978). 

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

Las luminosidades de las líneas prohibidas de las Seyfert 
2 son d~i orden d~ 7 veces mas int~nsas que en las Seyfert 1,· (Sh~ 
de r,, 1 9 S 1 ) • :·. , · . ' 

. . '~t?::·~~if~,~t;?\'~' .. ' ' .. ' . 

.• : ~ . 

* < • 

:_ 'La~radiaci6n infrarroja es de origen térmico producida por 
• C' :;,· ,,.,,. •• ;';.:r:-· / • • 

polvo, (Weedman,· 1977). 

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

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

1976)ya que contienen parte de las características de las Seyfert 
1 Y"de las Seyfert 2;· las líneas permitidas tienen dos componentes 
superpuestas, una ancha y otra delgada; esta superposici6n de c~m 
ponentes es gradual y da lugar a una transición casi continua en
tre las Seyferts 1 y las-seyferts 2. 

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

iv) CUASARES 
Los cuasares se asocian menos con cúmulos poblados que las 

radio galaxias; por lo general se presentan en regiones de alta 
densidad de galaxias comparada con la densidad promedio, (Balick 

.- 1 o -



y Heckman, 1982). 

Hay evidencia reciente de que alrededor d~ ellos hay una 
neb~losidad que aparece (posiblemente) como un disco galáctico 
(Balick y Heckman, 1982). Algunos emiten en radio (radio fuentes 
cuasi estelares) y otros no (objetos cuasi estelares QSO), (Os
terbrock, 1981c). Su espectro de emisi6n 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 emisión en radio, (Osterbrock, 
1979). 

... :,. :;- ~.' '. . ,' 

de los cuasares requie 
. -

rojo) para su descrip-
.· En ~casiones el espectro de emisión 

re d.~;· más :de-'~~ valor de z (corrimiento al 
ción, .{B~·ibidge, 1967) .. Ocasionalmente se llegan a presentar li-... ,.-_:-•: : . \ 
neas de absorci6n y es éstos casos zabs < zem por lo que hay una 
discu$i6n abierta sobre el origen de éstas lineas. 

l 

El continuo cubre un gran intervalo espectral, desde los 

rayos X hasta el radio. 

La emisión de rayos X solo se ha detectado en unos cuantos 
cuasares; algunos presentan un abultamiento en la regi6n ultravio 
leta debido a la emisi6n de FeII; la mayoría presenta exceso de 
emisión infrarroja con respecto a las· galaxias normales, (este 
flujo contribuye fuettemente a la luminosidad total). 

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

En la región 5ptica su indice espectral varía de O < ~ < 6, 
(Strittmatter, 1978). 

v) OTROS TIPOS DE NUCLEOS ACTIVOS 
a) Galaxias de Líneas de Emisión Delgadas. Las GLED son 

probablemente un estado adicional en una secuericia continua de 

... 11 - . 
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las Seyferts 1 a las Seyferts 2. 

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

b) Regiones Nucleares con Línes de Emisión de Baja Ioniza
ción. Otro grupo de galaxias con un espectro nuclear poco usual 

1 

son las RNLEBI las cuales exhiben un espectro de baja excitación 
y las otras líneas muy diferentes a ias de los espectros típicos 

• 
observados en muchas galaxias. 

L, ,1 

' ' ·, 

Su espectro muestra una secuencia continua que conecta a 
" las RNLEBI ~on lris otros núcleos activos vía las propiedades de 

sus ~tneas (o componentes) delgadas. 

Del ~rden de un 30% de todas las galaxias espirales perte
necen a ~ste grupo, (Netzer, 1983). 

A continuación, examinaremos propiedades mas específicas 
que relacionan los núcleos activos entre si. 

1.- El parámetro mas importante en la determinaci6n de la es
tructura de ionizaci6n y del flujo de líneas de emisi6n en los 
núcleos a,cti vos, es e 1 parámetro de ionización U (Capriotti ," 'et. 
~1. 1982) que se define como: 
- u == F /(4 Tr R2 Ne) (cm/s) 
donde Fes el flujo total de fotones ionizantes definido por: 

F = Joo Fvdv 

V =912 fiv 

R es la distancia promedio de la fuente central a una nube y Ne· 
es la densidad electr6nica. Una propiedad general de todos los 
núcleos activos, es la uniformidad del valor de éste parámetro 
para la zona de emisi6n. Las observaciones indican que, en gene-
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ral, 108cm/s <U< 109cm/s; aunque se tienen casos con 2 O 3 or~ 
denes de ~agnitud menor~s, (Netzer,1983). 

2.- Los núcleos galácticos activos de líneas delgadas se pue

den clasificar tanto en RGLD como en Serferts 2 y en ambos casos 
en general, el continuo es más 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 
y RGLD respectivamente por las líneas de emisión, pero mientras 
que las primeras son casi siempre espirales, las segundas son cD; 

_D o elípticas (Osterbrock, 198lb.). La diferencia esencial está, 
en la'emisi6n de radio. 

4.- Las RGLA tienen emisi6n óptica de FeII al igual que los 
cuasares, solo que en las RGLA es mas débil, (de hecho se parecen 
a tas Seyferts· 1.5) • 

. . 

5.- Los objetos BL Lacertae tienen una distribución de energía 
en el continuo muy similar a la' de los cuasares. 

· .6.;.: El parámetro. ·dé -ionizaoi6n en ·las' Seyfer.ts· 1 es'el! mi1 smo•t;~ 

que en los ~uasares. Observaciones recientes con el EUI (explora
dor ultravioleta internacional IUE) sugi~ren que puede ser inclu
so mayor en 1as Seyferts 1, (Netzer, 1983). 

7.- El espectro de líneas de Bmisión de los cuasares con z pe
queña es muy similar al de las RGLA, (Osterbrock, 1979). 

Debido a esta mezcla, hacer una clasificación de todos los 
núcleos activos que contemple todas las propiedades es práctica
mente imposible. Sin embargo, se pueden hacer clasificaciones pa~ 
ciales, basadas en algunas propiedades esenciales. De ~stos inte~ 

tos de clasificación, los mas importantes son los siguientes: 

- 13 -
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A) Por Luminosidad y Características de las Líneas Delga
das (o la componente delgada de las líneas mixtas), (~etzer, 1983). 

Rn esta clasificaci6n se denota ?ºr Q el tipo de luminosi
dad y se divide en 3 clases de luminosidad {I, II y III)~ El iip~ 
espectral va de 1.0 a 2.0 de acuerdo a las intensidades relativas 
de las componentes anchas y delgadas de las líneas de emisi6n. 

Los nombres que se les dan a estos 3 grupos de luminosidad 
son: cuasares (QI), mini-cuasares (QII) y micro-cuasares (QIII)7 

/ 

La.· mayoría de los objetos se pueden clasificar fácilmente: 
cuas~~e~ briliantes (QI-1), Seyferts ~brillantes (QII-1.2 o 1.31 

·. la' IÍl~yoria de las· RNLEBI (QIII-2). 

Las propiedades esenciales que definen esta clasificaci6n · 
son: 

A 1J L. A . . ·1 · . . . . . " . . . . . . . . 

Luminosidad total (óptico + 
rayos X), (erg/s). 

Q I 

1046-47 
' 

Q II 

1043-45 

Q III 

1041-42 

Tipo espectral 1.0-1.S 1.0-2.0 1.8-2.0 
Variabilidad + + 

[OII]3727/[0III]5007 ""',0.3 "'0.3 -3 

[OIII]_5007/Hp4861(éomp. delgadaJ""10 "'10 ""1 
Polvo · ? + + 

Flujo de rayos X grande grande pequeño 
Ancho equivalen te Hp (A.) -100 -10-1 O.O "'1-1 O 
Ancho de las lineas (Km/s) -400-5000 ~300-5000 200-400 

Pa1 .. áinetro' d'e· 'ionización· U fcm/sl ·-2x108· · · · 108-109· · · ·-3:x:106· · · · 

B) Emisión de FeII, (Steiner, 1981). 

Una característica espectral en algunos cuasares y núcleos 
activos de galaxias es la presencia de líneas de emisión de FeII. 
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La diferencia del nivel de emisi6n de FeII entre las ga: 
laxias Seyfert 1 y los cuasares guarda una correlación con la 
diferencia del nivel de la emisión en radio de estos objetos y 
proporciona un criterio adicional para diferenciar las Seyferts 
1 de los cuasares. 

Se ha propuesto una clasificaci6n espectrofotométrica bay 
I 

sada en las propiedades intrinsec~s separando así tres· grupos: 
Clase A.- objetos con líneas de emisi6n de FeII; Clase B.- obje
tos sin líneas de· emisi6n de FeII,con líneas permitidas anchas 
y delgadas las prohibidas, y Clase C. - objetos sin líneas de em~_:.: 

: ¡:. " . 

si6n d~ ~eII y con líneas permitidas y prohibidas del mismo anch~ 

' 

Algun':ls· pr©piedades son: 
· . . : ;·-: ·.. ' . ' . T A B' L A .. ·2· ... · .... · ......... . 

/ , 

Líneas de,FeII 

Fell/H~ · . 
Emisión de radio 
Espectro de radio 
Radio estructura 

Forma de la ~ínea 
Emisión de rayos X 

Exceso ultravioleta 
Intensidad de las líneas proi: 

hibidas 

A 

definidas 
0.2 

débil 
plano 
compacta 

aguda 
intensa 
normal 

depende 
de la lu

B e 
;no:; ·: no 

<0.2 <O. 2 

intenso intermedio 
abrupto ? 

frecuente algunas ve-
mente ex:- ces exten-di 
tendida da 
compleja delgada 
intensa débil 
normal nunca 

normal alta 

.. mi1to'slda'd' ' .. ' . ' ' .... ' 

3.- EL ENTORNO DE LOS NUCLEOS ACTIVOS 
Por último, examinaremos el entorno galáctico y extraga

láctico de los núcleos activos enfatizando la relaci6n entre la 
actividad nuclear y las propiedades extranucleares (Balick y He~k 
man, 1982). 

- 15 -
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1.- Su localización dentro de un cúmulo no parece ser tan im• 
portante para una galaxia activa. 

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

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

certae es mas común en galaxias elípticas, las fuentes de radio 
luminosas se identifican frecuentemente con galaxias D las cuales 
difiereh de las elípticas. 

··. '··'· ' 

-•,. ·--
4.- Las fuente~ de radio extendidas parecen presentarse prefe

' rentemente en galaxias elípticas (o de tipo D) las cuales rotan 
relativamente rápido. 

5.- Las galaxias elípticas que emiten fuertemente en radio tie 
nen mayor masa que las galaxias elípticas que casi no emiten en 
radio. 

·. 
6.- La luminosidad del núcleo es un parámetro crítico en el 

reconocimiento de la actividad nuclear. No lo es en cambio la lu
minosidad total de la galaxia. 

7.- Se ha observado ocasionalmente una tasa alta de formaci6n 
estelar en algunas galaxias activas, pero este proceso no se pue
de considerar relacionado estadísticamente a la actividad nuclea~ 

8.- Las' galaxias elípticas que tienen gas son mas activas que 
aquellas que carecen de ~l; en las galaxias espirales no hay una 
clara correlaci6n entre la actividad nuclear y el gas que contie
nen. 

9.- Las galaxias activas frecuentemente muestran gas ionizado 

- 16 -
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extranuclear; la ionización es probablemente mas un resultado que 
una causa de la activida~pero la presentia de gas si podria ser 
una causa de esta actividad. 

·.L'. 
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C A P I T U L O I I 
F U E N T E S D E E N E R G I A 

Para explicar la generación de las enormes cantidades de 
energía en volúmenes tan compactos (~1·pc) como sucede en los cu~ 
sares ~ y, en menor escala, en los núcl~os de muchas galaxias ~ 
Zeldovich y Novikow (1964) e, independientemente, Salpeter (1964) 
propusie~on la idea de que en el centro de estos objetos se aloja 
un gigantesco agujero negro y que la energía se genera por acre
ción de materia que cae en él. Han pasado casi veinte años desde 

. la formulación de esta teoría y, hasta ahora, todo parece indicar 
.. ~· que es la que·iejot explica las observaciones. 

_Z-j'.'' En estos veinte afíos, han surgido modelos al terna ti vos; ·to 
dos é'1_1os requieren de la presentía de una masa entre 106 y 1O19M. 
en una región < .1 pe. Podemos dividir todos los modelos (incluye!!_ 
do el de agujero negro) en 3 grandes grupos:. 

A) Cúmulos superdensos de estrellas (por ejemplo: Spitzer, 
1971; Arons· ·et .al. 1975; Col.gate, 1977). 

B) Estrellas supermasivas, "espinares" o "magnetoides" 
(Hoyle y Fowler, 1Q63; Ginzburg y Oxernoi, 1977). 

C) Aguje:t."OS negros supermasivos (por ejemplo: Lynden-Bell 
y Rees, 1971; Pringle ~t.•1. 1973) . . 

No es fácil estimar con precisión la eficiencia en la ge
neraci6n de energía con los modelos tipo A) y B); sin embargo, 
en ningún caso esta eficiencia supera ~1 valor de 10% para la con 
versi6n de masa en radiación, que es lo que produce por acreción 
un agujero negro (Lynden-Bell, 1978; Rees, 1978). Como acabamos 
de mencionar, un prerrequisito para la mayoría de los modelos es 
la acumulación de una concentraci6n fuerte de masa. Una vez que 

ésta empieza a generar energía de origen gravitacional de manera 
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conspicua, no es posible imaginar su evoluci6n (de la conccntra
ci6n de masa)sin que al finRl se produzca un colapso total. Es 
importante aclarar que, a diferencia de la formación de un aguje
ro negro por el colapso gravitacional de una estrella, el proceso 
que puede dar lugar a la formaci6n de un agujero negro supermasi
vo en el nficleo de una galaxia es un problema completamente abier 
to. A.pesar de lo cual, no es aventurado afirmar que, aún si la 
acumulación de gas en el centro de una galaxia no nos lleva direc 
tamente a la formación de un agujero ne.gro por colapso gravi tacio 
nal, la secuencia de configuraciones descritas por los modelos: 
A->- B'->- C o B ~ C parece inexorable (Lynden-Bell, 1978; Rees, 197~. 

Ya que cualquier opci6n conduce finalmente a la formación 
,., 

de. u·n· agujero negro y que, una vez formado, es la fuente de ener-
. gía más eficiente posible, parece razonable suponer que el proce
,s~ ~~~ g~nera la energia de los cuasares y de los nficleos de mu

chas gala~ias es la acreci6n de materia por un agujerw negro su
p;rmasivo (10 6 -10 1 ºM~) en el centro. 

Por lo que se refiere al origen de los agujeros negros ~n 
el. núcleo de las galaxias, existe una ideá alternativa a la del 
colapso en el núcleo de la galaxia ya formada; esta idea es que 
dichos agujeros negros se formaron por inestabilidades en el Uni
verso temprano, en etapas anteriores a la recombinación de hidr6-
geno. En este esquema las galaxias se formarían 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 núcleos de las 
galaxias activas (incluyendo los cuasares). La siguiente conside
ración es el suministro de materia suficiente para general ener
gía p,or acreci6n, o, como lo ha dicho Gunn (19 79): "el alimento 
del monstruo". 
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Esta materia puede provenir de varias fuentes (no excluye! 
tes entre si), pr incipalme.nte: 

a) gas intergalá~tico o gas galáctico que llega al núcleo 
via perturbaciones gravitacionales por interacción con otra ga~r 
laxia. (Balick y Heckman, 1982~ Dahari, 1983). 

b) gas del núcleo (Gunn, 1979). 

e) gas de estrellas de la galacia que pierden masa por pr2 
cesos convencionales (vientos, etc.) (Mac Cray, 1979). 

\ 
''' 

. \: e) estrellas del núcleo que se desintegran (ruptura de es-

. trej:1..as por fuerzas de marea: Hills, 1975; Luminet, 1981). 

El problema de cómo llega la materia al núcleo ha sido es
tudiado por Gunn (1979); una vez que hemos acumulado suficiente 
materia en las cercanías del agujero negro, podemos pensar en dos 
formas de suministro: acreci6n estacionaria (Luminet, 1981) o a
·creci6n intermitente (Shields y Wheeler, 1978; Balick y Heckman, 
1982).En el segundo caso, el fenómeno de actividad nuclear podría 
representar una fase evolutiva "pasajera" en la vida de cualquier 

\_,.; 

galaxia "normal". 

Se han estudiado formas·de acreci6n esférica del material 
(Mac Cray, 1979; Maraschi, 1981); sin embargo, en esta versi6n 1 

del modelo, no es posible explicar la emisión de chorros de mate
rial, fen6meno íntimamente ligado a la actividad nuclear; por ello 
concentraremos nuestra atención en los discos de acreción. 

El proceso de acreción vía un disco delgado es completam·e!!. 
te análo~o al de los sistemas binarios de rayos-X (Pringle y Rees, 
1972; Shakura y Sunyaev, 1973; Pringle, 1981). Para una razón da
da de M/tf (donde r:1 = dM/dt es la tasa de acreci6n y M es la ma
sa del disco), la temperatura característica a una distancia r/rg 
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casos 
cas' se -puedel\. 

tad.o.s desde 1a 
radio gal~~ias 



(donde r es el radio gravitacional, rg = .. .12Glf7R'·· para la fié .. · g· 
trica·de Schwarzschild) se escala con la masa del agujero central 

como ~~!~Jero· De manera que, para un disco crítico (en el sen
tido de la luminosidad de Eddington definida por: 

L = 1 O 3 B (M / M • ) cr agujero 
dado en erg/s), alrededor de un agujero negro de 108M,, la tempe-
ratura será del orden de 100 veces menor que la temperatura en un 

disco como el que podría existir alrededor de Cisne X-1 (Magujero 
-10-20 M.). Una consecuencia de este valor mucho menor de la tem
peratura es que la presi6n de radiaci6n: no serla suficiente para 

' . 
'·•:-1ntener la estabilidad del disco delgado; lo que invalida el mo-
delo (Re~s, 1978). 

, '·" •. ··i.-:-.·... . ·' .• ' 
;·,•\.' < J" 

··::~,)x~1;1,;¡,:?:f . . / 
··: Existe' otra raz6n para considerar discos gruesos (en los 

qiie iI·presi6n de radiaci6n en la direcci6n vertical es tan impor 
tante' ¿~:in~ lo es en la dirección horizontal), que es la aparici6n 

~e u~ v~~tic~ central que forma una especie de caft6n a lo largo 
del ~ual es eyectado el plasma mas cercano al agujero negro. 

'--· 1 •• 

La idea original se debe a Lynden-Bell (1978), quien ade
más sugiri6 que éste es el mecanismo por el cual se forman las . ' . 

. ~.~ 
;,.;· 

fuentes dobles de las radio galxias. Además se aventuró a pos tu- .·. 
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 los 1061 ergs almacenados (como energía de par
tículas ultrarrelativistas y como campo magnético) en los 16bulos 
de una radio galaxia. típica, por 1046erg/s que es la potencia tí-
pica de un cuasar, obteniendo 3x10 7 años, durante los cuales, en 
este esquema se irían formando los 16bu1os por la eyección conti-
nua de plasma relativista desde el cuasar, este modelo fué desa
rrollado por Blandford y Rees (1974). Existe un buen número de 
casos en los que, a partir de observaciones radiointerferométri-
cas, se pueden apreciar claramente los chorros de material eyec-
tados desde la fuente central y conectados con los 16bulos de las 
radio galaxias (Willis· e't'."al. 1974; Baldwin, 1977c). Por otra par 
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te, en varias radio galaxias se ha descubierto una fuente compac- . 
ta de rayos X en el centro (Rees, 1977). 

Esto nos lleva a una serie de planteamientos mas generale~ 
de suma importancia: ¿cuál es el papel que juega el núcleo en la 
evoluci6n 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 acreción de mate
rial por un gigantesco agujero negro central, ¿podemos afirmar 
que la.ausencia de actividad indica la ausencia de dicho agujero 
negr? o, simplemente, la falta (quizás temporal) de ''alimento del 

Un razonamiento que nos lleva a pensar en una relaci6n e
volutiva entre los cuasares y otras formas de actividad nuclear, 
es el hecho de que, en épocas pasadas, la densidad de cuasares 
en el Universo debió ser 1 O veces mayor que ah.ora (Gisler, 1976}, 

sin.e,mbargo es imposible por ahora establecer una línea evoluti
va (si es que ésta es única) que conecte diferentes objetos entre 
~í; o bien, saber bajo que condiciones algunos cuasares se convier 
ten en radio galaxias, otros en galaxi~s Seyfert y otros en los 
llamados objetos BL Lacertae cuyo espectro (sin líneas de emisi6n} 
indica que~ probablemente~· han agotado su gas. Respecto a la re
lación evolutiva de este tipo de objetos con las galaxias "norma
les", solo podemos conjeturar que, quizás éstas últimas tambi~n 
alojan un agujero negro en su centro, aunque relativamente inac
tivo (definitiva o temporalmente) por falta de "alimento". (Ver 
por ejemplo: Peimbert y Torres-Peimbert, 1981) . 
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C A P 1 T U L O I 1 1. 

CU ASARES y G A L A X 1 A S S E Y F E R T 1 

En el capitulo I describ:imos las características de los 
núcleos activos en general, en este capítulo nos concentraremos 
en los dos tipos de núcleos activos a los que pertenecen los ob
jetos que observamos: cuasares y galaxias Seyfert 1. 

1.- INFORMACION OBSERVACIONAL 
En esta parte se describirán algunas de las característi

cas mas relevantes de: el continuo, las líneas de absorción y las· 
l 

lineas de emisión en los cuasares y las galaxias Seyfert 1. 
t.::·:'":'~}· ... ¡~- .. -

i)¿;~~f .CONTINUO ' 
·, 

El continuo cubre un intervalo que va desde los rayos r 
'e ·.', ". j . . 

hasta.el radio, la evidencia observacional sugiere que se debe 
principalmente a fuentes de origen no térmico; sin embargo la p·re 
sencia de protuberancias y excesos en algunas longitudes de onda 
sugiefe que tiene ciertas contribuciones térmicas y/o enrojeci
miento por polvo. 

Estudios cuidadosos indican que no es posible ajustar to
Jo el continuo mediante una sola ley de potencias de la forma: 
f, a ,-a. El índice espectral (a) puede variar de una región es

pectral a otra. 

El continuo es variable. La escala de tiempo de esta var'ia 
ción está relacionada con el tiempo que tarda la luz en recorrer 
una distancia igual al diámetro de la fuente. 

A partir del flujo observado y de las escalas de tiempo, 
para su variabilidad, se puede calcular la energia mínima emiti
da por radiaci6n, si se conoce la distancia al objeto. 

Observaciones de Seyferts 1 en rayos X (Rothschild' ·e·t. a1. 
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1983) muestan que toda esta regi6n espectral se puede ajustar con 
una sola ley de pot~ncias. La mayoría de los cuasares son muy dé
biles a ésta frecuencias. 

En la regi6n del ultravioleta por lo general se puede ajU~ 
tar una sola ley de potencias a toda la región. 

El continuo del ultravioleta presenta un abultamiento en 
algunas ocasiones y se supone debido a la emisi6n de FeII. 

En la mayoría de los cuasares, el continuo óptico tiene 
un in~ice eapectral a, O < a < 2. Las excepciones son: 

..... ,,;;-,· 

- ' 

a) cuasares muy enrojecidos con a - 6 (por ejemplo 3C68.1) 

b) cuasares con cambios abruptos en el índice espectral 
en el que el continuo óptico no se puede ajustar co~ una sola le.y 
de potencias, (O'Dell, 1979). 

En algunos casos estudiados el continuo puede caracteriz~r 
se por un solo índice espectral, desde el óptico hasta el infra
rrojo. 

Los objetos ópticamente más variables tienden a asociarse 
con las fuentes compactas de radio (con índices espectrales muy 
pequeños, Pollock, 1975; Usher, 1975). 

En la mayoría de los cuasares el continuo óptico esta po
larizado linealmente aunque muy poco (nL < 3%), sin embargo exis
ten algunos, muy bTillantes en el óptico, cuyo grado de polariza
ción llega a pasar del 10%. La polarizaci6n es variable, tanto 
en grado como en dirección; no se l~s ha detectado polarización 
circular, (Appenzeller y Hiltner, 1967; Kinman, 1967; Visvanathan, 
1968). 
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La evidencia observacional actual es consistente con que 
la emisión desde el óptico hasta el infrarrojo, en la mayoría de 
los cuasares variables, sea producida por un proceso sincrotróni· 
co; pero no se puede concluir de aquí que éste sea el único meca
nismo puesto que otros procesos podrían explicarlo también . 

. ii) LAS LINEAS DE ABSORCION 
En los espectros que se detectan líneas de absorción éstas 

presentan una z (corrimiento al rojo) considerablemente menor que 
la detectada para las líneas de emisi6n. 

·. Muchas líneas de absorci6n aparecen solamente cuarldo la 
,-.; 

resolución d~l espectro es muy alta, las absorciones intensas a-
' pi'ie'heri ~úri · ~ bajá resoluci6n; todas las 1 íneas de absorción que 
~e ~~~'iísto en cuasares y Seyferts· 1 son delgadas. 

Lo delg~do de las líneas implica una dispersión de veloci
dades internas muy pequeña.en el· gas absorbedor, consistente con 

'··'.' 

· ''la velocidad térmica de un gas a una temperatura ;....1 o4 K, (Perry, 

1979). 

Los· espectros con alta z son extremadamente complejos, a
parecen muchas líneas de absorción a longitudes de onda menores 
a la que se produce la emisión La, de hecho la densidad de líneas 
es del orden de 10 v~ces mayor a éstas longitudes de onda que a 
longitudes de onda mayores de la emisión La; los espectros con 
muchas líneas contienen de 100 a 200 líneas, (a ~em< 1215 A). 

En los objetos de z grande con un espectro con muchas li
neas se pueden identifi'ca.r del orden de un 50% de ellas, (Perry, 
1979). 

L?s objetos con z < 1.5 presentan pocas líneas de absor~· 

ci6n, sin embargo son visibles e indentificables las líneas de 
resonancia de elementos·comunes moderadamente ionizados. 
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En los espectros con líneas de absorción no se ha detecta

do una diferencia espect~oscópica entre aquellos con zabs muy pa
recida a la zem y en los que zabs y zem son muy diferentes. 

'/ 

Hay tres tipos de procesos de absorción conocidos: 

a) Sistemas de baja ionización; muestran líneas de iones 
que requieren de energías de ionización~ 30.eV. 

b) Sistemas de alta ionización; muestran líneas de iones 
que requieren una energía de ionización>. 30 eV. 

_, .;· 

e) Sistemas combinados. En un mismo espectro aparecen lí
neas d~·los do~ procesos anteriores, se cree que son los. mas co
munes • 

Para z < 1, menos del 1 % de los espectros de los c.uasares 
presentan líneas de absorción y éste porcentaj·e 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 galácticos y/o nubes de gas a lo largo de la línea de vi
sión. 

Si el gas que produce las absorciones fuera intrínseco al 
cuasar esto implicaría que no habría dispersión en su velocidad 
relativa a la fuente centra~ excepto por movimientos aleatorios 
térmicos; la diferencia entre zabs y zem se debería solamente al 
corrimiento Doppler causado por el movimiento del gas. 

Una galaxia normal conteniendo gas que produce lineas de 
absorción, se esperaría que también tuviera polvo; sin embargo 
no se ha encontrado la banda de absorción por polvo a 2200 A pa
ra los cuasares. 
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·Si la absorci6n es debida a objetos entre el cuasar y no-
, 

sotros destribuidos aleatoriamente en el espaciQ, entonces el nú-
mero de sistemas de lineas con diferentes·z de ~bsorci6n en cada 
cuasar individual, debería seguir una distribuci6n de Póisson, 
(Bahcall, 1978). · 

iii) LINEAS DE EMISION .~. 

Una característica del espectro 6ptico de los cuasares y 
las Seyfert 1 es que presentan líneas anchas de emisi6n con anchos 
típicos de 5000 Kni/s, (Baldwin, 1979). Las líneas mas intensas· 
son: OVI, La, NV, la combinación SiIV+[OIV], CIV, HeII, CIII], 
MgII, HeI, la serie de Balmer y en ocasiones bandas. de FeII; es-

-.;-,: . ' . _\ --~ : -.. ·~' . - •,. "'· . 

• . ·' '1 • 

pueden ser p~rmitidas o prohibidas como: [OII], [OIIIJ, [NeIII], 
[NeV], [SII] y [NII]. 
' . 

. ' '···· 

'·, En la regi6n ultravioleta las líneas de emis~6n mas comu· 
·' 

nes son CIV, SiIV y L«; estas líneas algunas veces aparecen en 
absorción. 

Muchos cuasares y Seyferts 1 muestan además líneas inten
sas de baja ionizaci6n que corres~onden a MgII, FeII y SiII. 

A la discrepancia entre las predicciones de los. modelos 
de fotoionizaci6n y los resultados observacional~s de cocientes 

\ 

de intensidades de las líneas de H, se le llama "el problema 

Lq / Hp ", (Baldwin 1977a). 

La intensidad de La / Hp predicha por modelos de fotoioni
zaci6n es del orden de 40, el valor observado está entre 4 y 6 
aunque a veces puede llegar hasta 2; la intensidad de H« / H~ p'r~ 

dicha por los mismos mride~os es del orden de 12, mientras que su 
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valor observado es ~4, (Dumont, 1981). 

Mas adelante regresaremos a este problema en el contexto 
de la física de los modelos. 

Se ha encontrado empíricamente una relaci6n de la forma: 
T. a W..._3/2 
~cont >.. 

entre los anchos equivalentes de algunas líneas de emisión (W>..) 

y las luminosidades de continuo (L. t.); esta relaci6n es vilida con 
para La, CIV, CIIIJ y probablemente MgII, (Baldwin, 1977a; Bald-
witi ~t.·a1. 1978). 

2.- MODELO GEOMETRICO GENERAL 
.. A continuación dare~os una descripción del modelo general 

. · que se deduce. de los datos observacionales, sin entrar. por ahora 
' ,, . ·' ' 

la física de los procesos. 

Las observ~ciones de la variabilidad del continuo en esca
las de meses indican que la fuente emisora de éste tiene demen5io 
nes del orden de 1017cm; tomando en cuenta también los anchos de 
l~s lineas, se deduce que no todas se emiten en la misma región. 

Las lineas prohibidas en general no varian tanto como las 
~ermitidas y el continuo, y se supone que se producen en una re
gi6n mas extensa. 

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

Se cree que los fenómenos f isicos son esencialmente los 
mismos en Seyferts 1 y cuasarés, la única diferencia es que en 
éstos últimos ocurren en gran escala: La energía total emitida 
es de 1044 -46erg/s para las Seyfert· 1 y de 10 46 - 48erg/s para los 
cuasares. Las regiones ionizadas que emiten las líneas en los ella 
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sares son de 10 a 100 veces mas extensas que.en las Seyfcrt 1. 

i) RE~ION DE LINEAS DELGADAS 
Las condiciones fisicas de temperatura y densidad electr6-

nica que se obtienen a partir de las observaciones nos indican · 
las características que debe explicar un modelo físico para regio 
nes de líneas delgadas de cuasares y galaxias Seyfert 1. 

La masa de gas que emite líneas delgadas es de 104 a 106M. 
con una densidad electr6nica de 10 4 .;;;; ne< 107 cm- 3 , (Dumont, 
1981); ~1 limite superior esiA determinado esencialmente por la. 

. . . • : .'- ~; .· ~·-. ·> 

ex1stenc1a de lineas prohibidas de [ OIIIJ, [ OII] , [ SIIJ. Para den 
sid~d~~i/in~~ ,·altas (que 1 o7 cm- 3) los niveles que producen estas -

," lí~~~~'.- 1~~' de~excitarían colisionalmente. 
;: ,;:t'0 ;'~}:il ,• .". 

t~!raz6n de intensidades de líneas [OIII] conduce a un va~ 
lo~. de .. lá temperatura entre 1 O 000 < T < 20 · 000. K; para llegar a 

.. 
estas temp~raturas es necesario tener una fuente de energía, esta 
energía no puede ser mas que radiativa puesto que a estas tempe
raturas y densidades las colisiones no son capaces de producir io 

r -

nes comci [OII], [NeV], etc. Puede suponerse que este sistema de· 
líneas es emitido por nubes ionizadas por la radiaci6n ultravio
leta del continuo no térmico de la fuente central. 

La raz6n entre los iones [OIII] noII] 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 la fuente central. El valor de R que se deduce es del orden 
de 1020 - 21 cm, las observaciones confirman esta estimaci6n. 

El.gas en emisión no necesariamente debe estar distribuí
do uniformemente alrededor de la fuente central. Pensando mas 
bién en nubes o filamentos se define un "factor de llenado" como 
la raz6n entre el volumen ocupado por nubes y filamento al volu
men total de la región nuclear. 
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Podemos pensar también en un factor de cobertura para ca
da nube, definido. de la siguiente manera: la razón entre el ángu
lo sólido subtendido por una nube a 4~, (figura 2). 

FIGURA 2: 
Factor de cobertura· = a/ 41r 

Con éste tipo de geometría se pueden construir modelos de 
--

.. ', fotof~~f~ac,~;ón que se utilizan para las nubulosas planetarias y 
' ·-; .• --- ~}._:·}=~-)_'('!-',_'·-*··:.f:_':~~:-J,"''_:; -._.,. ~ 

_. las·· regloJ1e·s, HII, basados en la resoluci6n simultánea de las ecu! 
•. i ' cr9ri~·~-~-4e-' equilibrio de ionizaci6n, de equilibrio térmico y de 

; · transf~~~~cia. de radiación. 
'' ._ 

J\ . 

. . -·. 
Para la región de líneas delgadas existen. también modelos 

alternativos a los de fotoionizaci6n, ver p~r ejemplo: Contini y 

Aldrovandi (1983). 

ii) REGION DE LINEAS ANCHAS 
Los modelos para las regiones de líneas anchas se constru-

_, 

yen con la misma estructura geom~trica que los modelos de las re-
giones qe líneas delgadas. 

La masa del gas que emite líneas anchas no sobrepasa 103M.; 
la distancia media de las nubes o filamentos a la fuente central 
es del orden de 1018cm; estas nubes tienen velocidades altas: -
c~10 4 KJn/s) unas con respecto a otras y tienen flujos turbulentos 
en su interior con velocidades probablemente del orden de la ve
locidad del sonido en el gas, (Dumont,· 1981). La densidad elec
tr6nica en estas nubes e.s de 10 7 <ne ~ 1010 cm- 3, el limite in
ferior se obtiene a partir de la ausencia de líneas prohibidas 
(en particular [OIII] 4959 y 5007), el límite superior proviene 
de la observación de varias líneas semiprohibidas particularmen-
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te CIII] 1909 que es muy intensa .en los cuasares y. que desapare
ce a densidades mayores de 1010 cm- 3 debido a las colisiones. 

La región de líneas anchas tampoco ocupa todo el espacio 
alrededor de la fuente. Podemos pensar en distintos modelos para 
la distribución del gas en emisi6n; por ejemplo una distribución 
con simetría esffiríca de nubes y/o filamentos o quizi en un dis- , 
co de acreción. 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 (-109 K) permite: 

.a) Resolver el problema del equilibrio de presión entre 
~~/ci.los filamentos que emiten las lineas y el medio cir 

b) La emisi6n de rayos X, tanto en el continuo (por bre~ss 
·.·_trahlung. tér¡nico,, suponiendo que los rayos X se originan via tran 

7 -
sici6n libre-libre en un gas con T-10 K) como en las lineas de . -~· 
FeXXV y FeXXVI. 

T., . 

Para temperaturas de 10 7 ~ T < 108 K el hierro no esta to-· 
. talmente ionizado y las lineas de FeXXV •Y FeXXVI alrededor de los ·· · 

7 KeV son intensas. 

FIGURA 3: 
___ NUBES QUE EMITEN LINEAS DELGADAS. - Dis..:. 

tanela promedio a la fuente central: 
R = 102n-21cm. 

___ GAS CALIENTE,- Temper-atura promedió: 
T = 107-8 K. 

--~..;....,r.----FUENTE CENTRAL (?) .- Dimensiones aproxi 
madas.: ~ 1017 cm de diámetro. -

~~'---.c;;z:::=---...i.' BES QUE EMITEN LINEAS ANCHAS. - Son 
mas densas que las de las líneas delga
das; distancia promedio a la fuente cen 
tral: R < 1018cm. -

· Existen variaciones de éste modelo geométrico que no dis
cutiremos aquí; ver por ejemplo: Gordon· ·e·t.·a1. (1981). 
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C A P I T U L O I V 
F IS I CA DE LAS R.E G IONES D E· E M I S I O N 

El espectro de emisión de los cuasares y las galaxias Sey· 
fert 1 se puede calcular, en principio, con modelos análogos a 
los que se usan para las nebulosas gaseoias. 

En el apéndice "B" se dan las ecuaciones fundamentales que 
describen el equilibrio de ionizaci6n de las nebulosas gaseosas. 
En este capitulo nos ocuparemos de las diferencias entre éstas y 

las regiones de emisi6n en los cuasares·; y algunos modelos pro
puest,os· para explicar los espectros de emisión de los cuasares y 
gala:xdfis Seyfert. La. física ·.de las nebulosas gaseosas 11ha: sido .es"' · 
tudlad~,.a fondo (ver por ejemplo: Osterbrock, 1974). 

:~. Su espectro de emisi6n de lineas se extiende probablemen-
te d~sde el infr~rrojo hasta el ultravioleta (en el ultravioleta 
casi t~das las líneas son permitidas) y está dominado principal
mente por líneas excitadas colisionalmente de elementos comunes; 
en la región del radio las emisiones se deben a recombinaciones. 

La emisión en las nebulosas resulta de la fotoionización 
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 1'0" 
y/o. "B" tempranas que ionizan el gas; la temperatura efectiva de 
las estrellas .esta en el intervalo 3x104 K < T* < Sx1o4 K; las 
densidades tipicas de regiones ionizadas son de 10 a 102 cm- 3 lle 

ganclo algunas veces hasta 104 cm~ 3 ; sus masas típicas son del or
den de 102 a 104 M,. 
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ii) PLANETARIAS 
Son nebulosidades aisladas, generalmente siMétricas, pre

sent.an "cáscaras" de gas que han sido perdidas recientemente por 

las estrellas centrales; éstas son viejas, mas calient~s (Sx104K 

< T* < 3x10 5K) y menos luminosas (-3 < Mv< 5) AUe las estrella~ 
galácticas. 

Sus densidades típicas son de 102 a 104 cm- 3 sus masas 
tipicas son de 0.1 a 1.0 Ho. 

Aunque la fisica de las regiones de emisi6n en cuasares y 

Seyfe~ts .1 es básicamente la misma que para las ·nebulosas gaseo-· 
,··· ... \,, 

sas.·n~¡p9demos aplicar mecinicamente el mismo trata~iento porque 
exis't:eri' diferencias esenciales tanto en las condiciones físicas 

-·. . def g·a·s, ~o~~ en la naturaleza de la fuente ionizante. 

-, ' 

,1 / . ' 

1 ~ - DIFERENCIAS ENTRE NEBULOSAS GASEOSAS y· REGIONES DE EMISION EN -

CUASARES Y GALAXIAS SEYFERT 1. 
i) El flujo ionizante proviene de un continuo no térm1icó.:y es- mu ·-.·.· . 

cho mayor que en las nebulosas gaseosas donde ~l flujo viene ese!_ 
c~almente de un cuerpo negro. Los fotones de rayos X (desde 100 
eV hasta KeV) interactúan débilmente con el gas y penetran mas en . -
la nube llegando mas lejos que el frente de ionizaci6n. Estos fo
tones pueden ionizar parcialmente el gas neutro a travfis de la 
producción de électrones secundarios; esto puede producir una zo-

na extendida de baja ionizaci6n (8000 K < T < 10 000 K). 

El enfriamiento de esta zona se debe principalmente a las 
lf~eas de MgII, FeII, Sil! y HI; ésta puede ser la raz6n por la 
que éstas lineas se observen más intensas en los cuasares y en 
las galaxias Seyfert 1, que en las nebulosas gaseosas, (Dumont, 

1 

1981). 

ii) La densidad electrónica es mucho mayor en la región de emi
si6n de cuasares y Seyferts que en las nebulosas:,10 7· 10 cm- 3 en 
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4 -3 . 
los primeros (comparando con -10 cm en las nebulosas), Esta 

densidad es suficiente para que la desexcitaci6n colisional del 
nivel 2 del átomo de H sea'impprtante; tambi~n la excitaci6n co
lisiona! a partir :de ~ste nivel se vuelve apveciable. 

iii) Si la profundidad 6ptica de la nube es grande los efectos 
de transferencia de radiación ya no son despreciables; un fotón . 
emitido será absorbido, o sea que no podrá salir de la nube; lo 
que no ocurre en muchas nebulosas gaseosas. 

iv) ~a intensidad de La estará saturada; como la profundidad 6p~ 
tica ~e las.otras líneas será menor, las razones de intensidades 

·se v~~án ~odificadas. 

' Tomando en cuenta estas diferencias se han desarrollado 
vJrios mod~los para explicar el espectro de los cuasares y las 
: s·~·)r:f ~~t · 1·~ ·· 

. 
z ... MODELOS 

Existen básicamente tres tipos de modelos; de fotoioniza
~i6n, ·colisionales y mixtos. 

i) MODELOS DE FOTOIONIZACION 
A continuaci6n describimos dos de los modelos ~onsiderados 

como clásicos, aunque existen muchos otros (por ejemplo: Tarter y 
Salpetcr, 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 dé ionizaci6n central, a una distancia de 1019 ,;cm .. dé' la 
fuente. 

. 1 
Se toman ·en cuenta las ionizaciones a partir de los nive-
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les excitados del H; estas.ionizaciones y en_ particular las pro
venientes del segundo nivel, son más importantes que las proveniea 

1 

tes del nivel base en la regi6n parcialmente ionizada. Esto se de 

be a que la línea La tiene un espes~r óptico muy grande en esta 
región, lo cual hace que exista equilibrio termodinámico entre el 
segundo nivel y el fundamental por lo que la población del segun
do nivel es muy importante. 

El grado de ionización y el espesor de la zona parcialmen· 
te io~izada aument~n por un factor de 10 con respecto a aquellos 
modelos en. donde no se toman en cuenta las ionizaciones a partir 

··. ' ' ' . . 

de.niveles excitados. De esta manera Kwan y Krolik obtienen un ·co 
cie~t~~·:)e L« · / Ha = 2 (el valor observado está entre 1. 5 y 2. 5). -

._.r~·:ii~_:'~· '-.~s.·~_;;.·: · · · · ~ , · 
--.t .. 

•• 4 ' 

El problema fundamental de este modelo (que es común a la 
. m~yoría d~ .los ·modelos de fotoionización) es el uso de la aproxi

maci6n, llamada de "probabilidad de escape local" en la cual la 
probabilidad de que un fot6n escape de la nube (por dispersi6n 
geómétrica), 4epende de la distancia entre el punto de emisión 
del fot6n y la superficie de la nube, lo que impli~a la aproxima
ci6n adicional de que la nube es semi-infinita (es decir que solo 

tiene un borde) .. 

b) MODELO DE DAVIDSON Y NETZER (1979) 
La hip6tesis fundamental en este modelo para explicar las 

razones de intensidad de las líneas de H es la del enrojecimien
to por· polvo. 

Las consecuencias de éstas hi6tesis son las siguientes: 

1. ~ La razón La / H/J tendria un valor "'15 lo cual es más c·er 
cano al valor observado que la predicción te6rica de los modelos 
clásicos de fotoionizaci6n, aunque sigue estando un factor de 2 
a 3 veces mls alto que los valores observados. 

~ ~s -
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2. - El 
de lo que 
cialmente 
esta zona 
Si I I) . 

continuo ionizante en 
se observa. A causa de 
ionizada es muy grande 
se producen las líneas 

el ultravioleta será más intenso 
6sto el ·espesor de la zona par
(-1012 cm); pe sugiere que en 
de baja ionización (~gII, FeII, 

Tomando en cuenta que se usan las mismas aproximaciones 
que en el modelo anterior, las dificultades adicionales de este 
modelo son: 

a) La energía emitida por la fuente central debe ser mucho 

· ..•.... , ~ma_Y.~f/~~-;r,~~:l¡·; ,.·. 
--:.:·~;:·:-t;,~:ii~¿~~¿:;~~ /~· . 

;:,cb),El ·p~vó ·debería producir una intensa banda de absorción 
arr,~d~'~tC>~~. de 2200 A, a menos que las características del polvo 
..lutH:~n diferent'es que en nuestra galaxia. 

e) Se debería obtener una radiación en el infrarrojo leja
no muy intensa -10 veces o mas de lo que se observa (esta radia-

, 1 

ci6n seria producida en la reemisión de la energía absorbida por 
el polvo)~ 

d) Para explicar que, cuando es posible medirla por sepa
rado, la componente angosta de las líneas si dá una razón La / H~ 

-40 (lo que corresponde al modelo clásico de fotoionizaci6n), es 
necesario suponer que el polvo se encuentra entre la regi6n de 
emisión de líneas anchas y la de lineas delgadas. 

Collin-Souffrin et.•l. (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 líneas de H con los parámetros de los modelos de !:: 

Kwan y Krolik pero sin aproximaciones, y obtuvieron una raz6n: 
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Ha / Hp = 12 (el.valor observado es -4) lo cual indica que los 
parámetros utilizados en los modelos de fotoionizaci6n no son b'ue 
nos. 

La razón fundamental para plantear alternativas a los mo
delos de fotoionización es, sin embargo, el estudio de las líneas 
de baja ionización: FeII, MgII, SiII (Collin-Souffrin··e·t--.·a1. 1980; 
Joly, 1981; Dultzin-Hacyan, 1983). 

ii) MODELOS COLISIONALES 
Daltabuit y Cox (1972) propusieron un modelo para explicar 

el .espectro ·de los cuasares en el que la energía ionizante prov'ie 
! ' ' . .": '· ·~ .. _:-'.i ¡, '.'_ - - . -

ne de la conversión de energia cinética en radiaci6n por procesos 
di~:ipat

1

iyos durante el choque de nubes. Mac Alpine (9174) propuso 
. uná ·varfa'nte donde la onda de choque se debe a una explos.ión cen- .. · 

tral;. 

Bn términos generales, las predicciones de intensidades de 
lineas en espectros cuya energía s~ genera poT ondas de choque, 
no concuerdan con las observaciones, aunque existen algunas ex~e2 
clones. Como por ejemplo citamos los casos de: NGC1052 (Koski y 
Osterbrock, 1976), NGC4278 (Gunn, 1979), 3C371 (Baldwin· ·et.·a1. 
1981) y NGC7213 (Ward, 1981). En todos estos objetos el espectro 
de emisión parece ser típicamente de choque. 

iii) MODELOS MIXTOS 
Finalmente, se han pTopuesto modelos, con una zona de foto

ionización seguida de una zona colisional; las líneas de Lyman, 
CIV, CIII], Hel y HeII se forman en la regi6n de fotoionización 
mientras que las líneas de .}1gII, FeII, SiII y la serie de Balmer 
se forman en la regi6n colisioial. 

La existencia y las dimensiones de una zona de transición 
de fotoionizaci6n se fijan mediante la presencia de intensa radia 
ci6n de fotones ultravioleta o de rayos X en el espettro de la 
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fuente central. Si la energía en el intervalo ultravioleta - ra

yos X del espectro y la energía del continuo de Lyman son simi

lares entonces las líneas de Balmer se pueden formar en la regi6n 
de fotoionizaci6n; pero si la energía de la región ultravioleta 

- rayos X es menor que la energía del continuo de Lyman,.las li
neas de Balmer, MgII, FeII y SiII se formarin en la regi6n coli
sional, (Col 1 in-Souffrin et. al. 198 O; Gordon· et·. ·a1. 1981) . 

. ' 

·,.. : '.--~ 
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·CAPITULO V 

O B S E R V A C I O N E S Y 
P E· :e 'T R: :O F O . T ·O M E T · R I A 

GAL A.X I AS SE Y FER T 

R E S ~ L T A D O S D E 
D E 

' 1 
CUASARES 

1 .- OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS ,. 

E.' S -
y ·: D B 

Las observaciones que se analizan en éste trabajo fueron 
hechas en el Observatorio de San Pedro ~"ártir, Baja California, 
con el telescopio de 2m y con el OMA (analizador multicanal 6pti- ~. 

co) por D. Dultzin-Hacyan y M.A. Herrera. 

i) . INSTRUMENTO . 
. . ');'.}~:,;. P~~~'~btene~ espectros estelares digitalizados se ha em-· 

•.· ' ·/~~;\~' f,~·.,\~;· . .;:::~-~~<1i:~;~~-~.:; ... \,·':,··::;.·~~ ~ • 
pleac10.e1·espectrografo Boller y Chivens, construido especialmen-
t~ ~i~~ ei~observatorio astron6mico nacional (OAN), al cual se le 

.ha· i~stal~d~ un tubo de televisi6n SIT (blanco intensif icador de 

. silicio: del ingl~s "silicon intensified target") como detector y 

·· un analizador mul t icanal óptico (ot'A), modificado para uso astro-
, ' ' 

'.' 'n6mico, que controla la lectura de datos así como el manejo de 
los mismos (ver Firmani y Ruiz, 1981). 

El espectr6grafo tipo Cassegrain con colimador f/15 está 
dotado de tres regillas difractoras intercambiables, optimizadas 
para trabajar en 2 órdenes: en el primer orden (en el rojo con 
A.> 65~0 A)· y en el segundo orden (en el azul, A va de 3000 A a 
6000 A) alrededor de su respectivo ángulo de resplandor, (blaze). ·.· 

La tabla 3 muestra las caracteristicas de las diferentes 

rejillas. 

líneas / mm 

TA·B·L·A·· 3·························· 

ángulo de res•. · .. A de resplandor 
plandor primer orden 

-X <ie resplandor 
sep:und.o orden 

2 o o 6° ·00 1 9473 A 4737 A 

4 o o 9º 44' 9661 A. 3831 A 
·s· ·3· ·o· · · · · · · · ·2·0;0 . '3'4'' · · · · · · : · · · · 1s·6'0- A · · · · · · · · · · · ·Jg·B'o· A · · · · 
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El OMA cuenta con dos cámaras con distancias focales de 
400·mm (F/5.5) y de 162.4 mm (F/1.6) respectivamente. Esta últi
ma fu6 diseftada por F. Cobos y R. Noble y construida en los ta-· 
lleres del Instituto <le Astronomía de la UNAM. 

Por otra parte el detector puede describirse por etapas: 
inicialmente, el espectro ~e enfoca a la entrada de un tubo inten 
sificador, el cual convierte la imagen de fotones en una imagen 
de electrones; éstos se muJtiplican, aceleran y se enfocan sobre 
una pantalla de fósforo, que se acopla 6pticamente a la entrada . 
del SIT; en éste se genera una imagen de electrones que se protec 
ta sobre.un blanco de silicio; la cara posterior del blanco con-
sist~.d~ un ~rreglo bilimensional de junturas P-N. Para cuantifi

.. car' .ei núm~ro de ·~lectrones que inciden sobre cada elemento de 
ár~~ á~i·bla~co, se establece inicialmente una diferencia de po-
tencial,de polarida~ inversa a los diodos. Los fotoelectrones in-
cidentes ~eneran pares {electrón- hoyo) de portadores de carga, 
provocando que el potencial establecido disminuya a medida que 
los hoyos. oie depositan en el material ·P; barriendo e 1 arreglo dió 
dico con un hay colimado de electrones, se estima la carga posi
tiva de exceso acumulada en los diodos de cada secci6n del blanco 
midiendo la corriente (corriente de la sefial) que el cañ6n elec
tr6nico deposita para establecer el potencial inicial. Una des~ 
cripción completa del sistema, se encuentra en: Ruiz (1974), Sola~ 
(1977), Firmani y Ruiz (1981). 

En la tesis ·profesional de J. González (1982) se da una 
descripci6n detallada del proceso de calibraci6n y manejo de da
tos del OMA. 

ii) REDUCCION DE DATOS 
El proceso de reducci6n de· datos consta de las siguientes 

etapas: 

' 
a) LINEALIZACION 

- 40 -

'!!',.:. 

'. :,, . 

' '·· 



Para determinar las longitudes de onda~. del esnectro a 
l -

estudiar se toma uno de compara~i6n de una 16mpara incandescente 
(en nuestro caso de HeAr). Se ajusta una curva suave que pase por 
los puntos de dicho espectro y se determina la posición en cana
les y fracción de canal de los máximos de las líneas de compara
ción. 

La linealización consiste en definir, con base a la curva 
de dispersión, nuevos canales equidistantes de ancho óptico cons
tante. 

_.;.··· ."r . : •.• , 1 , 

~':: .. <oJ>l: EXTI,NC~ON ATMOSFERICA 
:·::,:"":f:'··~'.:x.:._~·',~>~·.:':'!'~.·~·· :·,;· .. '::· ,:.<_: . r 

>·:,~:,·,~,~; .fluJo estelar Fl (O) sufre pérdidas a medida que atravie 
za 'ia>'áf~,6sfera terrestre antes de ser colectado por un telesco-

~ ·;,;~·:;;.~:,;:e-.:::~~;~."'.-,' - ' 

pio 'en .. la superficie de la Tierra; dicha disminución se debe pr"in 
cipalm~nte.a la dispersión de Rayleigh causada por las moléculas

. de ai;r.e~ ·las absorciones .en 1 ineas y bandas moleculares del agu~ 
r dé~ .. ~'zo~o; y por la dispersión debida al polvo mineral, parti

"culas de 
1 sal, gotas de agua, así como todo tipo de contaminantes. 

~ En el programa de reducci6n se calcula la corrección por 
extinci6n cada 4 minutos y se corrige el espectro linealizado por 
el promedio de las correcciones en el tiemno de integración. 

· Schuster (1981), basado en observaciones fotométricas de 
212 noches en San Pedro MArtir, B.C., discute la extinción atmos-

. . 

férica en dicho observatorio y calcula los valores promedio del 
coeficiente de extinción en magnitudes (K~ [mag] = 1.0857 K~j) P! 
ra las bandas del· sistema fotomé.trico de 13 colores; en la tesis 
profesional de J. Gpnzález (1982) se dan los valores de la extin~ 
ción atmosférica en San Pedro ~ártir interpolados de los resulta
dos de Schuster siguiendo la extinción selectiva del observatorio 
Lick. 

e) ESTRELLAS PATRON DE ESPECTROFOTOMETRIA 
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El espectro se relaciona con el flujo real fuera de la at

m6sfera terrestre a trav6s de una cierta curva de respuesta (Gon

zález, .1982). 

La respuesta depende, en principio, únicamente del paso A~ 
de la linealización, así como de las condiciones instrumentales 

de observaci6n tales como el ancho de la rendija, el ingulo y den 

sidad de líneas de la rejilla de difracción y del ajuste del cua
dro de lectura en el detector. Así, la respuesta aplicable a una 

serie de espectros obtenidos y linealizados bajo las mismas con
diciones se puede determinar observando una estrella cuyo flujo 

F~t. ~~~.~; ~-ono~ido. 
. ' . :~:1,;1.~~,p~:'.. ·.· . . 
.,~ la~ estrelias patr5n se tomaron de Stone (1977), quien p~~ 

porcl:~~fá j una lista de estrellas estándares secundarias de brillo 

f~termedio observadas con el telescopio de 3m de Lick y el espec

tr6metro de Wampler. 

Los f.lujos absolutos en distintas unidadés para las estre

ilas patr6n de la muestra de Stone (1977) se presentan en la te-
~is piofesional de J. González (1982) (tabla III.2). 

Para obtener la respuesta, se promedia el espectro de la 
estrella patrón dentro de cada una de las bandas de Stone dentro 
del intervalo ~spectral ob~ervado. La curva de respuesta se obtie 
ne interpolando una cObica suave cada cuatro puntos de calibra~i~1. 

ción. En los ext·remos de la curva puede extrapolarse lineal o c·ua 

dr&ticamente dependiendo del caso particular. 

Todos los programas de reducción y· análisis de datos se im 
plementaron en el sistema NOVA 1200 del Centro de Cómputo del ln! 
tituto de Astronomía de la UNAM. La implementación del sistema y 
la elaboración de los programas de reducción fueron llevados a ~a 
bo por: Gianfranco Bissiachi, Luis Carrasco, Rafael Costero, Cl'au 
dio Firmani, Luis Salas y Alfonso Serrano. 
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iii) OBSERVACIONES 
Los objetos observados y algunos datos imporatntes de e~ 

llos se muestran en la tabla 4. 

2.- RESULTADOS 
Se identificaron líneas, se midiero'n anchos equivalente~ e 

intensidades absolutas, y se calculó el índice espectral (cuando 
fué.posible dada la longitud del intervalo), para cada uno de los 
objetos observados. La corrección por extinción no es relevante 
en el intervalp óptico. 

t:1<::ft'·.~·'if~élos los anchos equivalentes e intensidades rlportados 
'~i-~~;.~~~~~~~~~?}'.~'.~~J~~,f~:).,·'~.:~ .'.·~:;, . '· 

SOR,tds ~edidos en la Tierra. ,: :,f4W . .. ·~'~r;:c '· ·.. · . 
. J?:i . ¡ 

~~;¿~ff;;.,/\rt~r:, H programa que se us6 suma las intensidades medidas en 
.~ .. ~~~:·°"~1'.;;,t-:,: .~,,·~;'~· .. ·~;)},·'~;/ _;,~,:.'t--:,; ·_,;" -,;.< ~:' · .. ' • 

'.!tt;'.~',C,.~~~·~;~l~~a~, JI.a resolución en 1Jcanal está dada en ~a tabla 4). 

-.· ~Bn. los~~s·~s. de mexcla apre~iable en las líneas (por ejemplo Hp 
Y [OIIIJ ~n algunos objetos), la estimación del porcentaje de ctin 

. ,, t~ibti~f6~ de una 1 ínea a otra se hizo geométricamente (a partir -

.,, ~· ., ~ .. ::: ·:-~-: ,'. ·'..·~'.-~_',·/.-,~---~:{' ,.. " . 

de fá~apariencia de los perfiles). Esto es una de las fuentes prin 
:;:·r - ,· 

~cipalesde incertidumbre en las mediciones; la otra es el nivel 
., ..,_l. , ., ','J_ 

'd~i·c6ritinu~ que se trazó a ojo. Sin embargo puesto que la reso-
., ·, . ' - . 
luci6n es alta con respecto a observaciones anteriores, los erro
res son pequefios (sobre todo para las líneas más intensas). 

Las intensidades (I) y los anchos equivalentes (\'!) están 
dados en erg/(cm2 s) y en A respectivamente. 

i) II Zw 136 

Su e~pectro se tom6 en dos parte. Las figuras 4 y S mues
tran los espectros "azul" y "rojo" respectivamente y se puede a
preciar el espectro .completo en la figura 6. 

Las lín~as identificadas y medidas se presentan en la ta· 
bla 5 y se comparan con datos obtenidos con anterioridad. 
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" T"A . B' L'. A/ -.. 4r . 
•' ·' ... ,; .. - o 

OBJETO TIPO z m FECHA DE ESTRELLA ( S) ', .: INTERVALO REJILLA A/CAN RENDlJA t (s) 
V OBSERVA .. PATRON , . EN A OBSER (l/inni) {µ) DE EXP 

CION ·,VADA .. (A)'-

' 1 

IIZw136 Sy 1 0.062 14.3 BIVIII/81 . Hil 102 3000 .. 5500 200 4.2 350 .2280 

IIZw136 Sy 1 0.062 14.3 13/VIII/81 Hil 102 y 5300-8300 200 8.3 300 1200 
BD+25º3941 

3C 232 QSO 0.533 15.8 29/III/82 Fei 56 y 4100-6050 400 5.5 600 6480 
BD+33º2642 

3C249.1 QSO 0.311 15.7 30/III/82 Fei 56' y 4100-5500 400 5.5 600 86lJO 
.. BD+33º2642 

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+28º4211 

3C 120 Sy 1 0.033 14. 2 15/X/82 Hil 102 y 4030-5550 200 4.2 500 2880 QSO 
'' .... BD+.28º4211 . . .... ' ... . ..... 

Esta tabla muestra los Ofijetos obs~rvados y algunos datos importantes sobre ellos. 
• 1 

. : 

.. 
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X observada (x102 A) 

FIGURA 4: IIZw136 
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53.2 60.7 6 .3 7 • 8 8 . 
). observada (x102 A) 

FIGURA 5: IIZw136 
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. . ' ' . . . . , : .. T. 'A .B. ·1· 'A .. ·5· . . ....................... 

Línea >i.ª wª lb 
·o 1) 

\ 
9t 3 . 0) X 1 0 - 14 

H6 4102 30± 7 ( 

H'Y 4340 85±9 (23±4 .O)x1o- 14 

HB 4861 156±8 ( 3 6± 3 . O) x 1 O 7 ·
14 

•r ... - -

[ OIII] 4959 25±1 ( 6±0.3)x1o- 14 

[ OIII] 5007 50±2 (11±0.5)x10- 14 

Ha 6563 5 6 S ± 20 ( 10l ± 3 . 0) X 1 0 - l 4 

' J 

. a) dados en ~. . . 
.,_,t~ -... ·: ·._ r.~·:.~.:·:··~f..~/./;y-i.,"';~~--;·_/r, " 2 

b),,4a,~g~w:en ~rg/ (cm s) 
; {:(• .. ': . . :11

)' este 'trabajo 

·, · 2) l1!~edman' {1976a) 

3). d~andi (1981) 
. . . . ~ . 

. 4) O~terbrock (1977) 
-t¡' 

Ib wª lb wª 
2) 3) 3) 4) 

---- --- -----
-------- 63 ------
50x10~ 14 160 34x1o- 14 163 
lím.sup~ 

----
-------- --------
-------- 89 --------

........ - . ' 

La intensidad y el ancho equivalente de las líneas que se 
ptlede~ comparar no han variado (dentro de los límites de errorj. ~ 
El valor que reporta Grandi (1981) para· Ha está equivocado, lo 
cual se puede ver claramente de los demás datos de su artículo. 

Desafortunadamente no se publican perfiles para las líneas; 
1 sin embargo se pueden comparar mediciones de velocidades (tabla 6}· · 

F W H I 
F W O I 

. ,..,,,. T 'A B L. A . . .6. . . 

2700"·± 200. 

8571 ± 800 

2238 ± 300 

11192 ± 1 soo· 

H .zy, . 
(í) 

2200 ± 300 2300 ~ 400 
1·010"0' ±·1·000 .. 1'1400 ±1990 

* dados en Km/s ·NOTA. - En ambos casos se ha omitido la 

1) este trabajo 
2) Osterbrock (1977) 

· corrección por resoluci6n ins
trumental que debe ser muy pe
quefia (se puede demostrar). 

De la tabla 6 se aprecia que los anchos de Ha ~ Hp (dados 
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en Km/s) no han variado •. 

Los valores de Ha / Hp y H
1 

/ H~ se muestran en la ta
bla 7; éstos indican un decremento de Balmer particularmente sua
ve para este objeto. 

· H I H . a .. {j . 
·H''/H'' 'Y.. {J 

TA 'B 'L A .. T 

Intensidades Relativas 
(1) (2) (3) 

2.70 

0.68 

3,63 

0.75 

3.60 

o.so 

se compara el índice espectral que se obtuvo con 

d~~os obt~nidos anteriormente (tabla 8). 
. . . . . . . . . ·_ . . . . . . . . . . . T A B. .L. A . . ·s- . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 

Indice espectral A.fío de ob-
. ( « ) " " ... servac1on 

. -1. 24 

. -o. 49 

-1. o 

197 5 

1974, 1976 

1978 

-0.49 1975, 1976 
-0.9, '± ·0-.·2· ......... ''198l ... . 

,'1) Stein y Weedman 
· 2) Phillips (1978) 

.3) Rieke (1978) 

.4) Grandi (1981) 

'5) este trabajo 

Intervalo de Referencia 
'). 

4237· ~ "8555! ( 1 ) 

3000 - 7000A ( 2 ) 

1 - _ 4 Jl .e 3 ) 

2100 - 6563.A. ( 4 ) 
· · · ·3s·on ·-· s-Jo·oA: · · · · · · ('S'}'' 

(1976) 

Comparando los diferentes valores para el indice espectral 
(en el óptico) se puede concluir una variación en el tiempo. Esta 
variaci6n podria ser periódica, pero desgraciadamente no se rep·o!. 
tan las fechas de observación con mayor exactitud (en meses al me 
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nos), por lo que no es posible concluir claramente que sea peri6~ 
dica. 

ii) 3C 232' 

Su espectro esta representado en la figura 7; la identifi
cación y comparación de las líneas se muestran en la tabla 9. 

T' A B "L. A . . ·g . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 

Línea' W a 
( 1) 

I b W a 
(1) . (2) 

MgII 2798-·. 148:±26 23±5.0 '. 1'31 

[ MgV)".:;L·2931'': : 119±1 s 13±3. o. 
22 

W a W a 
( 4) (5-6) 

72 7. 1 97 109 

~··· ... :.<~7.f;,._z,~'.<'~·!.(.'.~:.!·; .. _ ... ,,, .. -. _, · • .... .. • , 
( OI lF'< 3127: ' · . 70"±. ·1--. · · 'S"±1l: ·l . · :._:_:_..: .. ~ .. ·-· · · · ·-· -· · · · ·_;_; · · :....:...:..- . 

. )lr;:tC'.'~) !•dados. en A ' 
·~·;·.~\~:o: 'b)0 d;ad~s en: (xl0- 14)· erg/(cm2 s) 

'>r!. '> . ''."~ .. -~ ' . 

1) este trabajo 
2) Neugenbauer· et.al. (1979) 
3) Grandi (1981) 
4) Baldwin (1977b) 
S) Phillips (1978) 
6) Grandi y Phillips (1979) 

La comparación de datos indica variación en la intensidad 
y ancho equivalente de M~II. 

Se midieron por primera vez anchos equivalentes e intensi~

dades absolutas para dos líneas ([MgV] y [OII]). 

La tabla 10 muestra el índice espectral y se compara con 
datos obtenidos anteriormente . .. 

Los datos obtenidos aquí 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 ~ndices espec
trales u ara las· diferentes regiones (infrarrojo, óptico, ul travlo 
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TABL'A. 1 o . . . ' ............ ' .. ' ' 

Indice espectral 
( a ) 

-0.7 

-0.75 

-0.48 

-1. 12 

-1. 45 

Ai'\o de ob
servación 

1976 

1974, 197.6 

1966, 1968 

1977, 1980 
. 1978 

Intervalo de 
~ 

3548 8700A. . 
3000 .. 7000A 

3366 - 84SSA. 

2100 - 6563¡\ 

1267 - 3013A. 

Referencia 

( 1 ) 

e 2 ) 

( 3 ) 

( 4 ) 

( 5 ) 
· · · - o • 1 ± · n. ·z · · · · · · · · · · l9's·2· · · · · · · · 4'lO'o· ·-· ·6osoA. · · · · · · ·e ·6· 1 · · 

1) Baldwin (1977b) 

2) Phillips (1978) 

~) Neugenbauer· et.a1. (1979) 

. ·~"~·:t·;;¡/.,.·~). Gr.a~di (1981) 

·,.t .s) Dul tz in-Hacyan· ·e·t-.·a·1. ( 19 8 2) 

6) ·este trabajo 

. T A B' 'L A 1 ·1 · 
. ' 1 d - p ,· ~; 1 f 

:< " .. g .· . • og P 

. (Hz)' {1 )' (mJy) 

log 11 . log f" iog v log f
11 

•.' 

. 14.95·· -0.os±o.02 · 
~ ·• ' 

~· 14.90 -0.03±0.02 .. . .,, ... 

14.85 o. 02± o. 02 

14.80 o. 04± o. 02 

14.75 o. 06± o. 02 

14.70 o. 08± o .. 02 . 

14.65 0.11±0.02 

14.60 o. 12± o. 02 

14.55 o. 14± o. 02 

14.50 o. 18± o. 02 

14.45 o. 20± o. 02 

14.38 o. 24± o. os 
14.26 o. 26± o. os 
14. 13 o. 26± o. os 

(Hz) (Z) (rnJy) 

1 5 . 3 7 - o . 8 7± o . o 7 

15.34 -0.82±0.07 

15. 31 -o. 78± o. 08 

15.27 -o. 72± o. 08 

15. 18 -O. 56± O. 08 

15.13 -0.46±0.08 

15. 07 -o. 35± o. 09 

·15. 00 -O. 15± O. 08 

(Hz) ( 3) (mJy) 

14.86 -0.14±0.08 

1 4 . 8 4 - o • 1 4± o • o 8 

14.81 -0.10±0.09 

14.79 -0.09±0.09 

14.77 

14.74 

14.72 

14.71 
14.70 

-o. 08± o. 1 o 
-o. 06± o. 11 

-o. 04± o. 12 

-o. 04± o. 13 

-0.03±0.13 

. ·1 ·3·. '9·3·· · . · -o·. 'T3± ·o·. ·2·3· . . . . . . , . . . . · ........ · ...... · · · · · · · · · · · · . · . . . 

1) Neltgenbauer' ·e·t··.-a1. (1979) 3) este trabajo 
2) Dultzb1.:Racyan· ·e't;a·1. (1982) 
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III. 

I. Este trabajo 
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III. Dultzin-Hacyan et.al. ·(1982) 
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FIGURA. 8: 3C 232 

.. 52 .. 

·'·¡: 



leta), los datos graficados se presentan en la tabla 11; (pag.51) 
de esta gráfica 'se puede apreciar-que el índice espectral es di
ferente para cada una de las tres regiones. 

Es notorio que se reportan tres valores para el índice es
pectral (en la región óptica) de ~0.7. El valor reportado por Neu 
genbauer et.•l. (1979) no es muy confiable pues ajusta una sola 
ley de potencias para los intervalos infrarrojo y óptico, obser
vandose de la figura 8 que ésto no es correcto. El valor reporta
do por Grandi {$981) indica una posibilidad marginal de variaci6n 
en el tiempo • 

.. ' .. ~. 

>• '\¡;J -~·;~;... ; < '~ n: 1 . 

iii) 3C. 249.1 · 
':.,~.~~ ... :_i<;'C?,'~:,t~.1:;: .. ;~2(:~·~_:,:.· ... ,-1::,t .. ' __ : .. ~.' 
Ji'.:~·:~·;_{> La figura 9 muestra el espectro para este 
- ._<,_-~;-r':f..e:~~:·_.-.:--.~·: ~ ·• _:· .'. .. :,·-~ •. · , • 

~~as 12 j 1~ muestran l~s lineas identificadas y 
.. ~~~}1~s ~,c}uiv.alentes e intensidades absolutas de 
~ice.espectral respectivamente; tambié~ aquí se 
~6~ obtenidos anteriormente. 

,.- '' 

objeto, las 
medidas 

. 
con 

líneas, y su 
comparan con 

• "'·<'•. , .•...•.•. ·,· ••....... r· A B 'L' 'A .. · ·r -z· .................. . 

Línea . 
,· ;J 

[ NeV] 

[ NeV] 

3346 

3426 

wª lb wª 1 6 

(1) (1) (2) (2) 

5± 1. o ( 9± 2 • O) x 1 O;: l S 
.. 

6± 1. o (11±2.0)xlo·lS 

ta-
sus 
ín-
da-

[ 011) 3727 16± s. o (27±9.0)xlo- 15 
{ 

6±2 15x1o- 15 

27± 4 núcleo J lx1.0 -·15· 
nebulosidad .. 

[Ne III] 

He I 
He+[ Ne! III 

3869 

3889 

3967 

a) dados en A 

13± 2. o ( 2 2± 3 • 0) X 1 0 - l S 

12± 2. o ·(18±4.0)xlo-15 

8± o. s (12±Q,8)x10- 15 

b) dados en ~rg/(cm2 s) 
1) este trabajo 
2) Richtone y Oke (1977) 
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La mayoria de las mediciones se hicieron por primera vez¡ 
para 1• linea que se puede comparar existe una pequefta discrepan
cia debido a la forma en que se tomaron esos datos, ya que Rich
tone y Oke (1977) separan el ndcleo de la nebulosidad; ~e debe n2 
tar que si se promedian los valores dados para los anchos equiva· 
lentes (6±2 y 27±4) se obtiene un valor aproximado al Óbtcnido en 
este trabajo, y la suma de las intensidades absolutas {1Sx10~ 15 y 

11x1o- 15 ) proporciona un valor similar al nuestro • 

. T A B L A .. 1· 3' ....................... . 

Indice espectr.al Año de ob- Intervalo de Referencia. 
servaci6n • ~ 

1 9 6 4 a 1 9 6 8 o . 3 2 .. 2 • 2Jt e r ) 
1966, 1968 3366 <r s4ssA e 2· r 

1978 1260 zsooA e 3· ) 
.: · · -·o-. 3 ±· ·o. ·z· :· · ,. · · · · l9s2· · · · · · · " 4 lOO' ·-· -ssoo:A: · · · · · · -e ·4 .. l · · 

:rf.;tf~:· 1) Okei et.al. (1970) 
:,. ... ".·)<··. :::-~:~· 
.j;"Y · · 2) Neugenbauer et.al. (1979) 

t',· . 

3) Dultzin-Hacyan e·t.-al. (1982) 

4) este trabajo 

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

De la figura 10 se observa que es posible ajustar una sola~ 
ley de potencias a los intervalos óptico y ultravioleta (dentro 
de los límites de error), aunque no en la regi6n infrarroja; vaJ 
ra esta regi6n, solo se tienen los fluj es de Ncugenbauer· e·t·:a1. 
(1979) quienes reportan un valor de -0.17 para el índice espec• 
tral en el intervalo 6ptico-infrarrojo. Sin e~bargo como se puede 
ver de la gráfica 10, por un lado, el óptico tiene claras distor
siones con respecto a una ley de potencias y por otro, aún si ig
noramos estas distorsiones la tendencia del infrarrojo no se ex-

·. 
trapúla en una. mtsma 1!:aet·a al. '6pt1to; el valor para el índice es-
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bO o . 
. r'4 

-0.1 

3C 249.1 

. III. 

~ I. Este trabajo 
II. Neugenbauer et.al. (1979) 

III. Dultzin-Hacyan et.·a1. (1982) 
IV. Dultzin-Hacyan et.al,'·(1982) 

-0. 4 ::>a--~-f.(~d_e_s_e_n_r_ó_j_e_c_i_d_o-+-~~~~~~-t-~~~----~-t 
14.0 14.5 15.0 15.S 

log v (Hz) 
FIGURA 10: 3C 249. 1 
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· · · · · · · · · · · · · · · .. ' ... · 1''A' Jr ·L·· 'A' .. · ·1· ·4· .............. · · · · · · · · · · 

~og " log fv lag ·V . log .fv 

(Hz) (1) (mJy) (Hz) (2) (mJy) 

14. 95. 0.21±0.02 15.37 "'º. 42± o. 03 

14. 90 0.24±0.02 15.33 -0.41±0.03 

14 .85 . o. 33± o. 02 15. 15 -o. 33± o. 04 

14.80 0.34±0.02 15.12, -0.31±0.05 

14.75 o. 26± o. 02 15. 1 3 -o. 25± o. o 5 

14.70 o. 25± o. 02 15.10 -0.21±0.05 

14.65 o. 26± o. 02 15.06 -o. 17± o. 06 

15.03 -0. 1 O± O. 06 

. 3'<i';t~;:~~?f ii~, .1) Neugenbauer ·et.'al. (1979) 

2) Dultzin-Hacyati et.al. (1982) 
3) ·este trabajo 

~ ··~ ,.:., 
•"•" \: .... -

,'.· 

; 

·log v log f,, 
(Hz) (3) (mJy) 

14.26 o. 08± o. 04 . 

14.23 o. 08± o. 04 

14.84 o. 08± o. 05 

14.83 o. 08± o. os 
14. 81 0.11±0.05' 

14. 80 0.11±0.05 

14.79 o. 12± o. 06 

14.78 o·. 12± o. 06 

14.77 o. 12± o. 06 

14.76 o. 13± o. 06 

14.75 0.14±0.06' 

14.74 0.14±0.07 

pectral dado por Neugenbauer ~t.•1. (1979) no es confiable. 

' 
' l 

Oke· ·et.'al. ( 1970) por un lado reportan un valor de -0. 46 

para el índice espectral en el infrarrojo, y como Dul tzin-Hacyan ;, 
·et.al. (1982) reportán también -0.46 en el ultravioleta, esto su

giere que, tomando en cuenta nuestros datos en el 6ptico, 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 óptica que pueden estar relacionadas a la e~is 
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 radiación de origen térmico que provengan de ésta 
en la regi6n óptica del espectro. 

"' 5 7 .. 

'.1' 



iv) .NGC 985 
Este objeto casi no se ha estudiadó, es la Onica galaxia 

de anillo conocida que es Seyfert al mismo tiempo (De Vaucouleaurs 
y De Vaucouleu~s, 1975).· 

! . 

La figura 11 muestra el espectro para este objetor la ta
bla 15 muestra las líneas identificadas, sus ancños equivalentes 
y sus intensidades absolutas . 

. . . T A B .. L. A .. ·1· ·5· ....................... ' 

W a I b 
(1) (1) 

38 ± /7 (11 ± 2) x·10 .'· 11 
81 ± 18 (Z 3 ± 5) x 1 0 • l 4 

36 ± 7 (10 ± 2) X 10 :.. 14 

. ·73 ·t· . ·4· ... '(r9 ±' '1')' :Je' TO' .~.1.4. · · · · · · 

Estas mediciones se reportan por primera vez. Chi Chao Wu 
~t.al. 11980) en un artículo sobre mediciones ultravioleta repor
tan los cocientes La.,/ H¡J = 9. 7 y Ha / Hp = 3. 5 .. la referencia 
citada ahi para las observaciones 6pticas es una comunicaci6n P~! 
vada de Osterbrock y no se encontr6 publicación posterior sobre 

' . 
ésto (incluidos pretiros hasta 1983). 

Se obtuvo un valor de -1.7 ± 0.2 para el indice espectaL 
Desafortunadamente no existen valores para comparaci6n. 

De Vaucouleurs y De Vaucouleurs (1975) clasificaron esta 
galaxia como Seyfert 1 bas§ndose en la apariencia de las lineas 
anchas de la serie de Balmer. Aunque mencionan que se aprecia una 
componente central delgada para Hp, en esa.época no se tenían las 
clasificaciones intermedias. 
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De la figura 11 se puede apreciar que el espectro no per
tenece a una galaxia S~yfert 1 y debe ser reclasificada. Algunas 
propiedades que apoyan esta afirmaci6n son: el cociente [OIII] /Hp, 
la componente delgada en Hp que se observa en nuestro espectro. A 
la izquierda de H/j es posible observar una band_a de emisión que 
posiblemente se deba a FeII (4686!); esta emisión es muy débil· 

para una galaxia Seyfert 1. 

Para hacer clara la diferencia, podemos comnarar el espec-
tro de NGC985 (figura 11) con el de IIZw136 (figura 4) que es tí

:.' .. ,. pie~. d_e una galaxia Seyfert 1. 

¡!I~'áf¡:~~,i~f L~'o durante mucho tiempo también estu~o clasifica-·· ··· 
';['tf• ., .~,9 c_cmio gal.axia Seyfert 1, a partir de consideraciones exclusiva .. 
. ( ~~~--:t~~~~~~;.'.--~'r-~:-~;,~~~·:;--;:'-~ :,:0 , .', ~-·'-¡' ; · ~; •: · '• . ' · ' 

i~fl~>.~~··'' mEi,nt~ mo:r,fológicas (la apariencia de su núcleo brillante y promi .. 
!¡?1'~-~~\ .. ·:: :~::l:=· ', " .... -_¡ :'· ._ '·~:-.·~·- ,'; 1 

'ii§;;··' . nen te. (Weedman, 1976a)) . Pos ter iormen t~ al tomar se es!Jec tros con 
.;'J~~t,~.:~ . ali~reso-lución, se clasific6 como galaxia Seyfert 1. 8 (Os ter- 1.· ·.'. •• 

· · · brock, 1'978), debido a la superposici6n de una componente angos

· .. :t.~ c~ntral y alas anchas en la línea Hp. La figura 12 muestra su 
· . ; , es~ectro donde también se pueden apre~iar las alas de Hp. 

La tabla 16 muestra las líneas identificadas. En este ca
so no se pudo calcular ~1 indice espectal debido a un problema 
de calibraci6n que distorsionó el continuo a partir de -~<4800A{· 

lo que deja un intervalo demas".iado pequef'io para medir el índice 
espectral. 

Línea ~á 

Hp 4861 

[ OIII] 4959 
. [ Oilil ... 5007" 

a) dados en A 

. .. ' .... T A :n L' A .. ·r "6' ....................... . 

W a I b I b 
{1) (1) (2) 

11 ± 4 (22 ± 9)x1o .. 15 

(23 ± 7)x1o- 15 

.. 1 s 
100x1 O (lim. sup .~. 

13 ± 2 

35 ± T · '(Tl ±. z)·x-ro--.1.S · 

1) este trabajo 
b) dados en erg/(cm2 s) 2) Weedman {1976~) 
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Osterbrock {1981a) reporta un valor para el índice 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 transición debido 

a que presenta características intermedias de cuasar y de galaxia 
Seyfert 1, por lo que aparece indistintamente en ambos tipo.s de 
catálogos. 

.. . 
. La fuente de radio en el núcleo conocido como PKS 0430+05 

'tl .~~~:~;.. '"~->::/::.~:~/i- .·- . ,".:~·-· ;,;·'.:·~~'-._'..: \ __ :_ :·:·~;.:_·.~,:,~ ;~. -
~,,yrq,;; . :Se. ~den ~:i.f~.c~. ~p~i<::amente con el nú:cleo de una galaxia Seyfert 1, 

l~:j~~::'{~1f!~'.~~~~;~~:~.:.-~~-:~YTl~T~ q~e la z de las 1 íneas de emisión del núcleo. 
· · ··· Arp (J9l5) ha obtenido una fotografía de al ta resoluci6n de este 

> '· ,-. ,' -,,q <> ·.·~T '; :'.1'- ·"°' > ;.,- 1 ,)<'. 1, ·~ ,• • 

ob)e tt),': e'1i ~la. que' se ve un débil brazo espiral. 
''"''"'<)'¡¡;¡y,.¡ :. ·;<_;,%;:;¡;;~~~~:::;Y,_): ; ; ,,,, ' i . . 

~~~~i/~::... . ·· '.JU espectro para este objeto s~ muestra en la figura 13; 
¡-~'!.§~~?~:.:µ·~~).(:." '~ :~<-•;. . 

1§t!;': ·para,. ~ste 5!3 ttivo el mismo problema de calibraci6n que para el 
ft?'.;:;:,,.,·~Í~b\;,anterior ·(distorsión para l\~4800A). Aunque la línea H

1 
,. : i· 

.. !.\(4340J .. {. 'se .identifica claramente el espectro no es confiable de-
.. ¡:~ ' 1,~ ._: :--:-:-

... ,,;.~~ido a que no aparece en su lugar; n6tese que H
1 

.es más intensa 
. _que Hp 'eri este espectro. Esto se debe a la falta de calibraci6n 
· y de aquí que solo se identifiquen Hp y [ OIII] . 

·La tabla 17 presenta las líneas identificadas y se compa
ran aon datos anteriores. 

Ok.e' e·t·. ·a1. {1980) ñ.an h.ech.o espec'trofotometrí_a absoluta 
de este objeto. Sin embargo no hemos reportado sus resUltados en 
la tabla 17 ya que lo que ellos encuentran es que la intensidad 

de las línea~ (Hp y [OIII] 4959) es muy variable. Es~e resultado 
fué confirmado por French y ~.filler (1980) quienes a partir de ob .. 
servaciones de la emisió~ del n6cleo diagragmado (es decir, sin 
la nebulosidad asociad~), ericontraron una v~ria~ilidad apreciable 
en términos de algunos mese~. En particul~r, en menos de un afio 
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· · . · . . . . · . . . T A B' L. A . 1 · 1' . . . . . . . . . . . . . · . . . . . . 

Línea Xª W a I b W a I b W a . I b W a I b 
(1) (1) (2) (2) (3) (4) (5) (6) 

Hp 4861 90±8 c21±4) .. 111 37 . ,1.23 . ,s.o* 106 .• c.2.8.±.2) 

[ OIII] 4959 30±5 ( 7±1) ·- - -- - -
\,,,,.... . ...... 

I b 
(.7) 

( 29± 7 ~O) 
• 1 ••••• 1 

[ OI I I] 5007 8 3±11 (2.0±'2} . ·-· -· .. ·~ . ·__:_:_: . ·,.....;._:_: . ·-· -· .......... '(4n±·o. 5) 

a) <laqo~ en A 
1 

'·· . ' -14 2 
b) dados en: (x10 ) erg/{cm s) 

*) límite superior 
1) este trabajo 
2) Oke y Zimm~_rma!l (1979) 
3) Shields· e·t:a'l. (1972) 

.. 4) 'weedman (1976a) 
5) Osterbrock (1977) 

".: 

6) Lacy' ·e·t·,·a1. { 1982) 
7) Balick y Heckman (1979) 

,_(J,977) 1 ~l continuo y las líneas anchas disminuyeron en intensi
·dad' p~t' ti~ factor de 2, mientras que las líneas delgadas permane-

. ,-.:~·<1,~:i,;'.':~~ - :· ---~-:·_, •\,-- " . ' 

¿{eiori constantes. De ésto deducen dimensiones (<0.2 pe) y densi-
·~ . ·. ' . 5 - 3 ... 
. d~d \(ne>2x 1 O cm ) para la region de emisi6n de las líneas an-: 
chas. 

\ 

Desafortunadamente nuestros datos no se pueden comparar 
para decir algo más sobre la variabilidad, porque fueron tomados 
sin diafragmar el núcleo, y la contribuci6n del espectro de la 
nebulosa asociada, ~ue est~ contaminada por el espectro del nú
cleo, (Baldwin· ·et· ."al. 198'0) puede ser apreciable. 

Bs·;por f.'ésto que.- es muy importante hacer observaciones :'sis
temáticamente repetidas con el mismo equipo y en las mismas con
diciones. 

Respecto del perfil de Hp, tampoco podemos hacer una com- · 
paraci6n detallada excepto a trav~s de los anchos . 
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Oke y Zimmerman ( 1979) reportan los valores: FWOI-100.00Km/s 

para ~odas las 1 íneas anc~as (incluyendo Hll) y fWHM~ 1200Km/ s para . 
HJJ. Nosotros encontramos para H11.: FWOI·· = -9 691 '± .·100 Km/s y 

FWHI = ·3 046 ± 200 Km/s. Este último valor discrepa 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 mediciones en una sola línea pueden no 
. . . 

ser contundentes, esta discrepancia parece indicar la posibili-
dad de transición de tipo Seyfert intermedio a Seyxert 1. 

::: ·. La tabla 18 muestra índices espectrales obtenidos con an-
~·; ·.·~·., ) .:~,~:~<~~-~.:·:.',? '_/Y~,_r., ':~ .. ' . '. ' , . , 

teriq~id~d; nosotros no pudimos calcular el indice espectral ~or 
- , -"c:J'f,\~.~-\".tf~~?".~~~·~.1~·.;;.:::. ,.,.. -
el 'pr()Q_l~ina. d~ e ali brac i6n para "-<4sooA antes mencionado. 

,\ : ~~~~[;;1:,t'.C¡,¡·_<·: . . . ' ·. ' ' T A B L A ' ,· r s· ' ' . ' ' ' ' . . ' . . ' ' . . . ' . ' ' . . . 

.~ - . 

Afio de ob
se:rv~ci6n . 
' • ~ . l ( 

. 1967' 1969, 
1971 

Intervalo de 

"" 
4237 8555}_ . 

!leferencia 

( 1 ) 

.. - 1 • 6 o 1 9 7 4 4 2 3 7 ... s s s sA ( 2 ) 
<~,_,,,e:;:,;:.:.: ... ·r .-o· · · · · · · · · · · · · · 'l9'T8. · · · · · · · · · · .,. · .. · ·4· }f · · · · · · · .. { ·3· l · · 

· 1) Shields"·e·t-.·a:1. (1972) 

Z) Stein y Weedman {1976) 
3) Rieke (1978) 

De estos datos solo se puede inferir que el índice e,speo'
tral en la regi6n 6ptica no vari6 entre· 1967 y· 1974, ademis se 
puede ver que la ley de potencias en la regi6n 6ptica es diferen
te a la del infrarrojo. No se ~ienen datos sobre .el continuo ul
travioleta, ni datos mas recientes de.:1974 para el continuo 6pti
co, lo cual es lamentable dado el renorte de variabilidad en las 
líneas. 
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e o N e L u s I o N E s Y C O M E N T A R I O ... 

F I N A L 

Se obtuvieron espectros de dos cuasares (3C232, 3C249.1), 
tres galaxias Seyfert (IIZw136, NGC985, ~~kn609) y un objeto tran
sitorio (3C120). En todos los casos se reportan mediciones nuevas 
de intensidades absolutas y/o anchos equivalentes y/o índice· es
'pettrál .. Hemos· hecho una· comparaéi6n de nuestros datos con todos 
los datos publicados previamente para cada objeto (cuando fué po
sible), con el fin de buscar indicios de variabilidad en intensi
dades, anchos equivalentes, perfiles e índices espectrales. 

. . . . ,.:: . ·;:"· . ' 

~.~}~., "~i~~~t!~f":~:~.}i de IIZw136, la única linea cuya intensidad ab-
·füffi}.·,'" .. ~ef.Pt~,,~!;~~ .. ;.~t~~~·:reportado es Hp y en ella no encontramos variabi- . 
·.;tfo~ iidad'.'""ili"en·· intensidad ni en perfil (corno no existen buenos per-
~~:t:·J,::~~t~~ .. '··!.:-~ · .. ~ ~~·'t:~;.· ·~· :.:·,~ ~ . 7~· ;t:~)~· Y/;~:'f: ?h'·. _·, ~ ,:'> · .. • . . · . 

~~{,¡;,;,< ,.fJ~e.s · ;fep,o~tad~s con anterioridad, ; la comparación de formas se 
.~~f'f.';1':%:.,);,i,' ' .. ···~.·.:tf .. ;,:.~~· •. _.- · .. • ·~·.'.:f-.~.¡,~·:-~?-,: ,· ' . . . 

~.¡i.~~2 , 'hizo i1,1c1irectamente a partir del ancho en velocidad a intensidad 
.\;'~: · . ¿·e.fo>'.Y ... ·,·a .. , 1.'a' ~itad de la intensidad de la línea). Se encontr6 va~ 

'I: ,, .. , 

;.:: rl~qilÍ,dad en el índice espectral. 

· T~mbién encontramos que no es posible ajustar una misma ley de 
potencias para todo el intervalo desde el infrarrojo hasta el ~1 
travioleta. 

Para 3c249.1 todas las mediciones de intensidad absoluta 
y anchos equivalen tes se reportan por primera vez; en este caso si· 
·~e:· puede ajustar una sola ley de potencias desde el infrarrojo 
hast.a el ultravioleta (con distorsiones en el 6ptico, ver texto). 

Para NGC985 y !1kn609 todas las mediciones son nuevas, y 
de nuestros espectros se ve claramente que existe un problema de 
clasificación para estas galaxias. El índice espectral en el 6p
tico se ~eporta por primera vez para NGC985 • 
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Para 3C120 hemos encontrado variabilidad en la forma del 

perfil de Hp. A partir de rnedicio~~s indirectas (FWOI y Fl~'Hl) en
contramos un ensanchamiento en la parte media (Fl1.1Hl) de la 1 inea. 

En general podemos decir que el proble~a del estudio de 
la actividad del núcleo de las llamadas galaxias activas (inclu
idos lo~ cuasare~) es un problema de actualidad por lo que se ha 
hecho un gran esfuerzo por recopilar trabajo observacional en to· 
dos los intervalos espectrales para estos objetos. A pesar de la ~~ 

gran cantidad de material existente es muy importante continuar y 
sistematizar las observaciones, requiriéndose: 

:,.i,·:~~¿!.:s.:r.'..tt:.f~.:::~;.: ... :• .'· ... 1·._.·. ·' ·. • 
'¡ 5~ 

~:/'fl:.;; Observaciones reoetidas sistemáticamente de nreferen-
.. "'~;¿} ~~~~~;~-;!'/; ~ :~ _,-· ._, ·~,·:~:·~~:'i.;:}·-,:. ',· .... ;: ' . • . . -

c1a -·~J) las mismas· condiciones instrumentales de observación (so-
-. · _;:. ·.t:!-'..¡::t~ft~f~'.\:·- ~-(~:~-.. . -. ~~<.~:·_~~~r!.'!:-;·-; .... .: :· · 
bre todo. tratándose de espectrofotometria absoluta de alta reso-
'ius~\~Ji5''c~n el fin de estudiar la variabilidad del continuo y de 

,. lÍp~~s esÍ>'e~trales. Por lo que respecta a las líneas de emi
si6n,_ és~ particularmente importante estudiar variabilidad de per
fil;~; ya que ~sto nos puede proporciona~ eventualmente informa-

·- 1;··, ··,' • 

. ci6n de los campos de velocidades en las regiones de emisi6n. 
·, -.• 

2 .. - Observaciones· ·s'imul'tah'eas en las distintas regiones 
·espectrales. ' 

3.- Observaciones siste~áticas de las galaxias asociadas 
a:-los núcleos activos. Es importante establecer si existe alguna 

f 

correlaci6n estadística entre las propiedades extranucleares de 
la galaxia y la ctividad nuclear. 

Todo este tipo de observaciones nos ayudarán a comnrender 
mejor las condiciones fisicas dentro de los nficleos de~las gala
xias activas, también nos pueden dar indicios de la naturaleza 
de la fuente central de energía y, por último, nos ayudarán a en
tender el papel que juega la actividad nuclear en la evolución de 
las galaxias. Problema muy importante del cual.no sabemos practi
camente nada. 
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