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CAPlroto 1 

NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS 

1. 1 Introducción. 

Las primeras fotograf1as de galaxias fueron obtenidas utilizando 

las exposiciones mi\s largas poslbles para poder captar ln estructura de 

las regiones de menor brillo. Desafortunadamente, una consecuencia de 

ésto fue que los núcleos brillantes quedaron sobreexpuestos y mucha 

lníonnac16n de las reg1ones centrales de galaxias cl1ptlcas y espl.ralcs 

permaneció ignorada durante algún tiempo. En la actualidad, al reaUzar 

observaciones de galaxias se hace énfasis en el estudio de las reglones 

compactas y brillantes que exhiben muchos núcleos galácticos. 

El estudio observaclonal de los núcleos activos de galaxias (NAGs) 

comenzó con Fath (1909). al realizar un survey espectrosc6plco de las 

•nebulosas• espirales más brillantes. fath notó que aunque la mayori.a 

de las nebulosas tienen un espec~ro de lineas de absc.irclón (lo que él 

correctamente lnterprct6 como la luz integrada de una gran cantidad de 

estrellas), una de ellas, NGC 1068, 111.ostraba lineas de e111lsl6n. 

Reconoció algunas de estas lineas como las lineas caracterlstlcas de 

las nebulosas planetarias: (0111 >..3727 1 Ufo Illl A3869, Hfi y (Ollll 

AA4363, 4959, 5007. Después, Sllphcr (1917) obtuvo mejores espectros de 

NGC 1068, asl como de NGC 4151, que es slm.1.lar al de la prlciera. 

La primera discusión rea) de actlvldad galflctlca fué hecha por 

Seyfert (1943), qulen examinó galaxias espirales con núcleos brlllantes 



y con apariencia estelar. Seyfert notó que las llneas de e111s16n del 

hidrógeno en varias, de estas galaxias eran tnás anchas que las de 

lasnebulosas gaseosas (reglones HI I. planetarias, etc.) y de las 

espirales "'normales"'. Sl estos anchos en las lineas son debidos a 

ensanchamiento Dopplcr, las velocidades resultantes deben de ser del 

orden de miles de km s-1, mucho mayores que las observadas 

habitualmente. Además notó que coexistlan lineas de •baja" y 

relativamente •alta" ionización. Estas propiedades se convirtieron en 

el sello distintivo de lo que ahora llamamos •galaxias Seyfert", el 

Upo má.s numeroso de NAGs. 

Después de la Segunda Guerra Mundial comenzaron nuevas 

lnvestigaclones con radio-telescopios y se descubrió un gran nWnero de 

fuentes de radio extragaláctlcas. Una de lns primeras fue Cyg A (3C 

405), identificada por Baade y Hlnkowsky (1954) corno una galaxia cD con 

corrlmiento al rojo de z = 0.057. Su espectro con lineas de emisión es 

muy similar, tanto en los anchos de lineas, como en los altos niveles 

de 1onlzac16n, al espectro de las galaxias Seyfert. Mediante la 

detección de estas caractcrist1cas en su espectro, muchas radiofuentes 

(aunque no todas) pudieron ser ldentlflcadas como galaxias activas. 

Otras radlofuentes muestran dos reglones extendidas emisoras en radio 

(lóbulos): una a cada lado de la f"uente central que es visible en el 

óptico. Esto condujo a la especulación de que la galaxia central era de 

alguna manera responsable de proporcionar energla a los radlolóbulos 

(Burbldge, 1958: Ambartzumlan. 1958). La evidente correlación entre un 

jet en radio y otro visible en el óptico en las exposiciones cortas de 

M87 confirmaron que estas asociaciones eran reales, sobre todo las 

observaciones del VLA. que asocian las galaxias con los lóbulos lledlante 
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un jet extendido. 

El estudio más detallado de los NAGs comenzó propiamente cuando 

las medlclones en radlo con ocultaciones lunares fueron capaces de 

proporcionar posiciones precisas e lnformacl6n estructural a escalas 

angulares de 1". Esta técnica demostr6 que la potente fuente de radio 

3C 273 con tenia dos componentes separadas 20.. entre si, y que una de 

ellas era muy compacta con un espectro en radlo plano (Hazard, Hackay y 

Shlmmers, 1963). Esta estructura colncldla con su imagen óptlca, que 

parecia la de una estrella azul de magnl tud 13 con un débll jet que 

emergla de ella. Un espectro detallado del objeto reveló varias lineas 

anchas de emisión que no colncid1an con ninguna transición conocida. 

Sin embargo Schmldt (1963) se dlo cuenta de que estas lineas podlan 

identificarse con las lineas de Salmer del hidrógeno y una linea de Hg 

It, teniendo todas un corrimiento al rojo z = 0.158. Una lnterpretaci6n 

cosm.ol6glca de este corrimiento, como movimiento de recesión, implicaba 

que 3C 2.73 era una fuente muy distante, emitiendo con una potencia de ... 

10'7 erg s-1• Como nl las imágenes ópticas ni las de radio podlan 

resolverse, el taraat\o angular de la fuente estaba restringido a taiut\os 

menores de 1 kpc. 

Pronto se reconocieron otras fuentes de radio que 111ostraban 

caracteristlcas shallares: grandes corrimientos al rojo, tamaftos 

pequen.os y lurn1nos1dades extraordlnar1amente altas (cientos de veces la 

lWRlnosidad de galaxias brillantes normales). Esta categorla de fuentes 

de radio cuaslcstelarcs, ahora llamadas cuasares (o QSRs), crec16 en 

nfuaero auy ré.pldamente. En pocos ai'los quedó claro que una fracción 

significativa de fuentes de radio fuera del plano galáctico estaban 

asociadas a lsnágenes estelares que Jnastraban excesos en el azul y/o el 



ultravioleta. y que deberlan considerarse como buenos candidatos a ser 

QSRs. Huchas otras fuentes exhlbian propiedades en el 6ptlco que eran 

slmllares a las de los QSRs conocldos; pose1an al tos corrimientos al 

rojo pero no eran !"uentes de radio potentes. Esta categor1a de cuaeares 

.. radio-tenues" fue descrita por Sandage C196S).categorla que con el 

tiempo resultó ser más numerosa que la de los QSRs. El subconjunto de 

objetos cuasi-estelares con fuerte emlslón en radio constituye sólo un 

107. de los objetos "radio-tenues", a los que se les llama QSOs y 

atodos, genórlcamente, cuasarcs. 

En ninguno de estos trabajos se menciona el articulo de Seyfert 

(1943). y el sentlmlento general era el de que los cuasares podlan 

interpretarse como el .. núcleo central de una explos16n en una galaxia 

swoamentc anormal" (Chlu. 1965). Burbldge, Burbldge y Sandagc 0963} 

establecieron la Idea de que existan eventos violentos en los núcleos y 

que llenen un amplio rango de fenómenos asociados, Incluyendo galaxl.as 

Seyfert, radio galaxias. cua~ares y demás "rarezas" sl.mllares. Estos 

autores reconocieron explici lamente que la expl icac16n más obvia de 

los cuasares era considerarlos el núcleo de galaxias lejanas. A pesar 

de esta idea , durante el resto de los af\os 60 nadie más hizo 

referencia a la posible conexión entre galaxias Seyfert y cuasares. Las 

razones por las cuales toll\6 más de diez alias el considerar los Núcleos 

Actlvos de Galaxias como un solo fenómeno son expuestas por Lawrence 

(1997) en tres puntos: 

1. La varlabllidad de los cuasares implica tamafios pequefios y una 

paradoja aparente entre energla y densidad, lo que llevó a algunos 

astrónomos a formular una hlpótesls de cuasares locales (Hoyle, 

Burbldge y Sargcnt 1966). Además, las asoclaclones aparentes entre 
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cuasares y galaxias cercanas condujo a otros a cuestionar el 

slgnlflcado cosmol6glco de los corrimientos al rojo (Arp 1966, 1967). 

Para muchos, ésto sigue siendo un problema abierto Ce. g. Sulentlc y 

Arp, 1987; Tlf"t y Cocke, 1989; Valtonen y Basu, 1989). 

2. Las propiedades conocidas de cuasares y HAGs durante los af'ios 60 no 

coincldlan, salvo por los corrimientos al rojo y la presencia (o 

ausencia) de la galaxia asociada. Un paso importante se dio cuando se 

reconoció que existen dos tlpos de galaxias Seyfert (Khachlklan y 

Weedman 1971), de los cuales las propledades de las llamadas tipo 1 son 

parecidas a las de los cuasares. El survey de Harkarlan 0967) de 

galaxias con exceso en el azul, y el de Zwlcky (1966) de objetos 

compactos, dieron como resultado el descubrimiento de que muchos de 

estos objetos eran galaxias Seyferl, algunas con lun:.lnosidades muy 

parecidas a las de los cuasares. Finalmente, al encontrar varlabilldo.d 

en los núcleos de galaxias Seyfert {Smi th, Weedman y Horgan 1968). los 

problemas de energla-densidad dejaron de ser un argumento de separación 

entre Seyferts y cuasares. 

J. Weedman (1976) recalcó el hecho de que los cuasares. las Seyferts y 

las radio galaxias eran estudladai? por distintos grupos de astron61n0s. 

Esto condujo inevitablemente a la prol1ferac16n de termlnologlas y 

def'lnlciones distintas en cada uno de losgrupos. Podemos encontrar 

términos como '"galaxia N". "radio galaxia" o "galaxia cuasi-estelar" 

que no dependen esencialmente de las propiedades intrlnsecas, sino de 

cosas co1DO la distancia, la calidad de los datos o el uiodo en que 

fueron descubiertos los objetos. Esto de alguna manera preju1c16 e 

incluso. en algunos casos, atrof16 el entendimiento que tenla de los 

NAGs. Existen en camblo varios resultados encaminados a demostrar la 
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unidad Seyfert-cuasar: la continuidad en la luminosidad (Arakellan 

1971), la demostración de que los colores de las galaxias Seyfert 

pueden modelarse como una mezcla de colores de cuasares y galaxias 

normales (Sandage 1973, Wced11an 1973} y la existencia de la galaxia 

huésped en el caso de los cuasares (Hawkins 1978). 

Otro ejemplo de objeto que se descubrió en radio es el caso de los 

objetos tipo BL Lac, que presentan un espectro dominado por el continuo 

sln lineas de emisión (o muy débiles). El estudio de estos objetos 

comienza con la identificación de una fuente variable de radio con una 

"estrella" variable, BL Lac {Schmidt 1968; HcLeod y Andrew, 1969). La 

medida de rotación de F'araday indicó un origen extragaláctico y el 

espectro óptico que carecia de lineas, estaba altamente polarizado 

(Oke, Neugenbauer y Becklln 1969). Varlos objetos similares se 

encontraron en los afias siguientes y se ldentlflcaron como una clase 

particular. 

A medida que transcurrió el tiempo más y mejores observaciones 

trajeron como resul lado el descubrimiento de nuevos tipos de objetos y 

la aparición de nuevas subclaslflcaciones en los tipos ya establecidos, 

lo que ha dado lugar a que hoy en dia exista un verdadero "zoológico" 

de NAG~, el cual se presenta con mayor detalle en la siguiente secc16n. 

Tipo Número Hpc-3 

Galaxias de campo 10-1 Tabla 1.1 

Galaxias Seyfert 10-4 Densidades espa-

Radio galaxias 10-6 ciales aproxima-

QSOs 10~7 das. (Osterbrock 

QSRs 10-9 1990!. 
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1. 2 Clasif'1cación. 

La U.stn de propiedades conocldas de los NA.Gs es 

lmpreslonante: altas lwnlnosldades, potencia em.ltlda 

verdad 

radlo. 

presencia o ausenc1n de lineas de emlslón anchas (donde anchas 

s1gnlflca anchos de miles de km s-1). presencia de lineas de e111.1s16n 

delgadas de alta exc1taclón (anchura de cientos de km s-1), presencia 

de lineas de emlslón de baja e><cHac16n, un alto grado de varlabllldad 

en diferentes escalas de tiempo, emlsl6n en todas las frecuencias, 

incluyendo IR, UV y rayos X, fuerte cmlslón en el cont1nuo y en algunas 

lineas, grado de polarlzac16n, etc. En la figura 1.1 se muestra 

esquemáticamente los criterios de clasifl.caclón de los núcleos activos de 

galaxias en base a la forma de detección. Los NA.Gs se sefialan mediante 

dos circWú'crenc las concéntricas o un trazo grueso. Los nombres vienen 

expresados por sus siglas en inglés (ver glosarlo). 

Una claslflcaclón correcta de los HA.Gs nos permltlria obtener una 

vlsi6n global de los poslbles procesos f lslcos que se llevan a cabo en 

los núcleos activos, y nos podrla ofrecer elementos para establecer un 

modelo unificado (si es que lo hay) que explique a todos ellos. A muy 

grandes rasgos, los NA.Gs pueden claslflcarse en cinco grandes grupos~ 

cuasares, radio galaxias, objetos BL Lacertae, galaxl.as Se:yfert y 

t.lNffis (Low lonlzatlon Nuclear E'.lnlss1on Reglons). Algunos autores 

incluyen las galaxias con brotes intensos de formaci6n estelar en el 

núcleo (Starbursts) como actlvas, pero a reserva de dlscutlr ese punto 

más adelante, conservaremos el esquema descrito arriba, En la tabla 1.2 

se muestran algunas de las propiedades observadas mfls importantes para 

algunos de los tipos de NAGs. La primera columna se refiere a s1 el 

objeto es compacto (C) o extendido (E). La segunda a si presenta o 
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Figura 1.1 Clasificación de NACs según el modo de detección. 
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variabllldad en sus llncas o en el continuo. La tercera sl la radlaclón 

que emite se observa polarizada. La cuarta a la presencia de linean 

anchas de eia1s16n. La quinta a la presencia de lineas angostas de alta 

lonh:ación. La sexta a Uneas angostas de baja ionlzación. La séptima 

indica si el objeto es un fuerte emisor de radio y por último. la 

octava columna indica sl es un fuerle emisor en rayos X (duros y 

blandos). Esta es una manera burda de espcclf"icar algunas de las 

propiedades de cada tipo de NAG. A continuación se describen con mayor 

detalle las propiedades de los cinco grandes grupos arriba mencionados. 

1.2.1 aJASARES. 

En general. suelen encontrarse en reglones de al ta densidad de 

galaxias (Bellck y Heckman 1982), y existe evldencln de asociación a 

una nebulosidad que podría ser la galaxin huésped. El espectro de 

emisión de los QSOs es muy parecido al de las galaxias Seyfert 1 y los 

QSRs son slm1lares a las Radiogalaxlas de Lineas Anchas (ver abajo) 

tanto en sus lineas como en su emisión de radio (Ostcrbrock, 1979). 

La emisión de continuo cubre un gran intervalo espectral. desde 

los rayos X hasta el radio. Algunos presentan lineas de emisión de Fe 

l I y la mayoria muestra un exceso de emisión en el ultravioleta e 

infrarrojo, respecto de las galaxias normales. 

Según Hazard (1979), las caracteristlcas básicas de los QSOs son: 

a) apariencia estelar, 

b) fuerte exceso en el ultravioleta debido a un continuo no térmico, 

e) emisión variable en varias longitudes de onda. 

d) lineas de emisión permitidas anchas (hasta 20000 km s-1 ). Los que 

tienen altos corrimientos al rojo exhiben frecuentemente l incas de 

absorción, y 
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e) corrimientos al rojo altos, lo que implica que si se supone que son 

debidos a la expansión del universo, las magnitudes absolutaa estarian 

comprendidas el rango -23>Hvcr..a>-28, con lo que 6er1an más 

brillantes que las galaxias más brillantes de un cúmulo 

(-24<HvcAL<-22). 

Los cuasares que presentan lineas anchas de absorción también 

muestran polarización; si ésta es mayor que 3:.< se denominan cuasares de 

alta polarización {HPQ, "hlgh polarizatlon quasars") y los que tienen 

menos de 3X, cuasares de baja polarizac16n (LPQ, "low polarlzatlon 

quasars"). 

l. 2. 2. RADIO GALAXIAS 

Su caracteristlca principal es la existencia de dos grandes 

lóbulos de plasma, situados a una distancia hasta del orden de 106 pe 

del núcleo, que emiten intensamente en radio. Poseen también una fuente 

compacta de radio muy potente (más intensa que el resto de la galaxia) 

asociada al núcleo 6ptlco. Frecuentemente muestran jets cuyo continuo 

de radio parece estar polarizado y dominado por una ley de potencia. 

Las radio galaxias estilo asociadas a cúmulos ricos de galaxias y 

se les asocia preferencialmente ;;:on galaxias ellpticas gigantes, cD. 

que giran más rápido que las galaxias eliptlcas normales (Ballck y 

llecklnan t 982) . 

En el óptico sus lineas de emisión son muy intensas; algunas radio 

galaxias muestran en su espectro lineas delgadas (Narrow Llne Radio 

Galaxy, o NLRG) pero en otras dominan las lineas anchas (Broad Line 

Radio Galaxy. o Bl.RG). 

En las Nl.RG los anchos de las lineas van de 400 a 800 ka s-1 

(Osterbrock 1979). Se han detectado lineas de absorción y el ancho 
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equivalente de éstas es menor que en las galaxias elipticas normales. 

En las EUlG los anchos de las lineas van de 5000 a 30000 km s-1 

(Osterbrock 1979; 1981). 

El espectro de las lineas delgadas de las BLRG es similar al de 

las NLRG, lo que sugiere que las radio galaxias en general tienen 

condiciones flsicas similares la reglón de emisión de lineas 

delgadas (Osterbrock 1979). Las luminosidades en radio van de 1041 a 

1043 erg a·1
• 

l. 2. 3 OBJETOS BI.. I..ACERT AE 

La caracterlst1ca fundamental de estos objetos es que na presentan 

lineas de emls16n, esto es, su espectro está dominado por un continuo 

de tipo no térmico que en algunos casos muestra lineas de absorción 

(Rlcke et al. 1976, Burbldgc el al. 1976). 

En general son de apariencia estelar aunque algunos parecen estar 

en el centro de una galaxia el1pt1ca muy luminosa. No se localizan 

cumulas de galaxias muy poblados. Su brillo varia muy rápidamente 

radio, infrarrojo y óptico, las variaciones tiplcas son de décimas de 

magnitud por noche, y en escalas de tiempo más largas puede ser de 

hasta cinco magnitudes (Stltlmatter 1978). Recientemente se ha 

encontrado que en el minlmo de intensidad aparecen 1 lneas de e1111s16n 

muy débiles. 

El tnáximo de la luminosidad del continuo está en el infrarrojo. En 

el óptico el continuo está altamente polarizado (hasta un 30X); la 

polarización lineal varia rápidamente tanto en intensidad como en 

d1reccl6n. En la reglón de radio el grado de polarlzac16n es menor. 

Su indice espectral en la reglón óptica es l :S u :S 6. En radlo es 

plano y en rayos X es muy empinado (Urry, 1984). 

12 



Existen otros objetos muy similares a los BL t.ac Cvariabllldo.d, 

polarización, espectro empinado) pero que muestran lineas de em,.s16n 

(Angel y Stockman 1980). La un16n de estos objetos con los BL Lac 

tradicionales es conocida como la clase de los blazarcs. 

1. 2. 4 GALAXIAS SE:VFERT 

El espectro de emisión de las galaxias Seyícrt ha sido ampliamente 

estudiado en el 6ptlco. Es muy similar o.l de las nebulosas gaseosas 

pero cubre un rango de lonlzac16n más grande (Osterbrock. 1990). 

Kachlkhlan y Weedman (1971) lo.s dlvidleron, según sus 

caracterlstlcas espectrales en dos tipos, Seyícrt 1 y Seyíert 2. 

Los núcleos de Seyferl 2 poseen un espectro de lineas de cmls16n 

con anchos tlplcos de 350 km s· 1
, aunque en diferentes objetos el rango 

de los anchos va de 200 a 700 km s-1 (Dahari y De Robertls 1988). El 

espectro incluye tanto lineas permitidas UII, Hel y Hell) como lineas 

prohibidas, de las cuales las más brillantes son {OIII}AA 4959, 5007; 

[Nll] AA 6548, 6583: !Ol]AA 6300, 6364: [Sll]AA 6716, 6731: !FeVll]A 

6087 y en varios casos lFeX)A 6375. 

El espectro de los núcleos Scyfert 1 incluye a todas las lineas 

delgadas prohibidas mendonadas CR, el párrafo anterior más otras lineas 

permltldas anchas: Hl, Hel. Hell y Fell, tiplcamente con un ancho de 

3000 kra s-1• aunque pueden lr de 500 a 15000 km s-1 en distintos 

objetos. 

La lnterpretac16n lllás simple que se tiene de ésto, es que las 

lineas angostas son emitidas en una "región de lineas angostas" (NLR) 

en la cual las velocidades llenen valores del orden de cientos de klD 

s-1• y las lineas anchas en una "reglón de lineas anchas" CBLR). donde 

las velocidades alcanzan los 10 o 15 mil km s- 1. 
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La ausencia casi completa de lineas de emisión prohibidas en la 

BLR sólo puede significar que ahi todas se desexcl tan collslonalP1ente. 

lo que implica que la densidad electrónica dentro de esta reglón es 

mucho mayor que las densidades criticas para desexcitaclón colislonal 

de todas las lineas prohibidas fuertes observadas en la HLR y en las 

nebulosas gaseosas {Osterbrock 1989). 

Se puede entonces interpretar que las Seyfert 1 contienen una BLR 

y una NJ..R, mientras que para las Seyfert 2 se tienen dos 

representaciones: una en la que sólo contienen una NLR y otra en la que 

se tiene una NL.R mAs una BIB "escondida" que no es observada 

directamente. [stas interpretaciones se discutlrán posteriormente. 

Existen tarablCn los llamados tipos intermedios que entran en la 

secuencia de Lick (llamada asi porque quienes la propusieron y 

promueven los astrónomos del Observatorio de Llck). Una galaxia 

Seyfert l. 5 es un objeto cuyo espectro muestra lineas de e11lsl6n de Hl 

con componentes anchas y angostas (una linea ancha permitida con una 

componente de linea angosta montada sobre ella). mientras que en las 

Seyfert 1. 8 o 1. 9 la componente ancha de HIJ es muy débll o 

indetectable. respectlvamente (Osterbrock 1984}. 

Observaciones en otras longitudes de onda parecen reforzar la 

dicotomia de las galaxias Seyfert. Las llpo 1 son fuentes de rayos X 

duros. pero las tipo 2 no (Elvls et nl. 1978). Ambos tipos tienen 

excesos lnfrarrojos (1-10 µm) pero de forma caracterislica distinta 

(Neugebauer et al. 1976, Lawrence et al. 1985). Las Seyfert 2. tienden a 

ser fuentes de radio aAs luminosas que las Seyfert 1. 

Existen objetos que son espectroscópicamente sh11lares a las 

Seyfert 2 pero que son fuentes de rayos X duros, a los que se les 
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conoce con el nombre de NELGs {Narrow Emlsslon Llne Galax1es o galaxias 

de lineas de emisión angostas} o NLXGs (Narrow Line X-ray Galaxles. o 

galaxias de rayos X de lineas angostas). La luminosidad t1plca en rayos 

X de los NEl..Gs es un orden de magnitud menor que la de las Seyfert 1. 

l. 2. S LINERs 

Desde hace algún tiempo se sabio que algunas galaxias muestran un 

espectro con lineas de emisión de baja cxc1tac16n cuyos cocientes de 

intensidades no se parec(.n ni a las galaxias Seyfert nl a las reglones 

HII y que, en algunos casos podrian semejar a las remanentes de 

supernova. 

Lo que resul t6 sorprendente fue que un survey espectroscópico de 

galaxlo.s cercanas (Hcckman, Balick y Crane 1980) revel6 que - 1/3 de 

todos los núcleos de galaxias espirales muestran lineas débiles de 

cmls16n de baja excitación. Hcckman (1990) bautizó a estas galaxias con 

el nombre de LINffis (reglones de emls16n nuclear de baja excitación), y 

sugirió que de alguna manera debian estar relacionados con las galaxias 

Seyfert, ya que presentan acllvldad nuclear y aparecen frecuentemente 

en espirales tempranas, tal como ocurre con las Seyfert. Actualmente se 

cree que los LINFJ\s pueden ser una especie de "mini Seyfert" (Phllllps 

et al. 1986, Keel 1983), y hay autores que las llaman "Scyfert 3" 

(Stepanyan et al., 1989). 

Lawrence (1987) hace hincapié en que la clas1f1cac16n y la teorla 

que de ella se desperenda pueden resultar inapropiadas sl la primera se 

basa en propiedades impactantes pero fundamentalmente irrelevantes, 

cosa que puede ocurrir fácilmente si no se procura que la claslflcac16n 

esté basada en propiedades presentes en muestras de objetos lo más 

completas posible • 
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CAPITULO 2 

CONTINUO Y REGIONES DE LINEAS DE EMISION 

2.1 Inlrod.ucc1Ón. 

En términos :fenomenológicos, se piensa que los núcleos actl.vos 

tienen la siguiente estructura: 

t. Una fuente central de continuo. 

z. Una región de gas denso con altas velocidades (BU\). 

3. Una reglón de gas a baja densidad y velocidades menores (NLR). 

4. Una reglón de plasma relativista a escalas de kpc a Mpc (no 

necesariamente en todos los tipos de NAGs) que produce emisión en 

radio, que usualmente presenta La estructura caracterlstlca de lóbulo 

doble :fuera del núcleo y frecuentemente acompaft.ada de una fuente 

compacta de radio, esta última a escalas de pe. 

5. Jet(s) relativlsta(s) que aportarlan energia y materia a los lóbulos 

de radio. 

Se ha encontrado que parece haber versiones radio-emisoras y 

radio-tenues de cada Upo de NAG. excepto posiblemente en el caso de 

objetos BL Lac. 

Según esta conceptual1zacl6n del problema, la naturaleza de las 

reglones de lineas de emisión está ligada a la de la fuente central de 

continuo prlnclpalaente de dos maneras. Primero. los cocientes de 

lineas de emisl6n son consistentes. en general. con la fotolonlzac16n 

debida a la fuente de continuo. Esto ocurre tanto para la NLR como para 
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la BU\, las cuales a pesar de estar supuestamente a muy d1stlntas 

distancias de la fuente central de continuo, tienen par<\metros de 

lon1zac16n similares (el par<\metro de lonlzaclón U se define como U = 

F/(4nR2N"l (c111 s-11, donde F' es el flujo total de fotones Ionizantes 

def'lnldo por F " S:s:912F vdvlhv, R es la dlstancla promedio de la fuente 

central a una nube y N
0 

es la densidad electrónica). Las observaciones 

indican que en general U toma valores entre 108 y 109cm s-1 (en la 

11 teratura se maneja también un parámetro de lonlzación adlmenslonal 

u = U/e, donde U es el parámetro definido arriba y e la velocidad de la 

luz) aunque hay casos en que alcanza valores de hasta dos y tres 

órdenes de magnitud menores (Netzer, 1983). 

Por otra parte, la existencia y el estado flslco del gas, al menos 

la BU\, puede predecirse invocando principios fislcos como los 

expuestos en la teoria de Krollck, HcKee y Carter {1981), quienes se 

preguntan cu<\l oerla el estado fisico de un gas calentado por una 

fuente de continuo como la observada. La respuesta la dan en términos 

del balance entre el calentamiento por fotoionizac16n y el enfriamiento 

bremsstrahlung. lo que da lugar a un equilibrio de dos fases, esto es. 

nubes densas y frias embebidas eq un medio caliente y rarlficado. Esta 

es la Yisuallzaci6n ortodoxa de la BU\. 

El equilibrio de dos fases ocurre solamente para un cierto rango 

de parámetros de lonlzación. También es afectado por la pendiente del 

espectro del continuo ionizante: si es muy empinada domina el 

enfriamiento Compton y no ocurre el equilibrio de dos fases. Perry y 

Dyson (1985) presentan argumentos fisicos contra esta teorla y proponen 

un modelo que involucra choques y vientos. Existen también modelos que 

combinan ambos fenómenos (fotoion1zaci6n y choques), e.g •• 
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Viegas-Aldrovandl y Contlni (1989) y referencias ahi citadas. Fabian et 

al. (1986) argumentan que el espectro de algunos NAGs es demasiado 

empinado para que se de el equlUbrlo de dos Cases. Existen modelos, 

como el de Terlevich et al. (1992), que no requieren de Cases 

pre-especificadas (ellos modelan la But con explosiones de supernova). 

En las siguientes secciones se di~cutlrán más ampliamente las 

reglones de lineas de emisión y de continuo, y posteriormente se dará 

una revisión de los 111odelos de posibles fuentes de energla de los NAGs. 

2.2 Continuo 

Según Bregman (1990) los NAGs pueden claslf"icarse en dos grandes 

grupos: en el primero el continuo está do•inado por emisión térmica 

CNAGs con emisión tenue de radio), y en el segundo el continuo es 

predominantemente no térmico (blazares, te., objetos BL Lac y cuasares 

de alta variabilidad y polarización). Para el primer grupo la emisión 

en el rango de 0.01-1 µm contribuye fuertemente a la lwdnosidad 

bolométrlca del núcleo, y probablemente sea emls16n térmica de un disco 

de acrec16n modificada por la dispersión de electrones y por efectos 

relativistas. El continuo de 1-1000 µm está doainado por emisión 

térmica de polvo que posee temperaturas que van de los 40 K a los 

1000-2000 K. Probablemente el polvo esté reemltiendo la emisión de 

continuo a 0.01-0.3 µm que previamente habla sido absorbida en un toro 

o en un disco extendido. La emisión de rayos X Cl-10 keV) es producida 

por dispersión Compton o por electrones tén11tcos callentes que rodean 

el disco de acreción. La emisión tenue de radio debida a radiación 

slncrotr6nlca, se presenta en forma de chorros y de lóbulos, y es 

morfo16glcamente distinta a la emisión de radio de las galaxias con 
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brotes estelares. 

La clase de los blazares presenta emisión no térmica del radio al 

ultravioleta. aparentemente producida por procesos sincrotrón en 

plasma inhomogénco. El plasma podria estar saliendo del núcleo en forma 

de chorro. Los choques que se propagan a lo largo del chorro serian los 

responsables de la variabilidad en el flujo de la radiación. En fuentes 

en las cuales el continuo de ratos X no es una continuación de la 

emisión sincrotr6nlca del rango visible-UV. la variabilidad es 

consistente con la dispersión Compton por electrones relativistas. 

Los NAGs radio-tenues parecen tener un toro que obscurece tanto a 

las nubes emisoras de lineas anchas como a la fuente ionizante. La 

diferencia entre los dos tipos de galaxias Seyfert podria deberse a los 

efectos direccionales de esta reglón obscurecedora. 

Las caracteristicas principales del espectro continuo de los NAGs 

son: 1) La existenci&. de un brinco del espectro en la. reglón 

sub-milimétrica. 2) El IR parece estar dominado por una ley de 

potencias plana, aunque hay un exceso posiblemente debido a elll1s16n del 

polvo. 3) En la reglón vislble-UV el continuo sufre un cambio brusco 

llamado •joroba azul" (blue bwnp). cuyo plco está entre los 1200 y 2000 

Á, y retoma la ley de potencias subyacente en la reglón de rayos X. El 

pico de la joroba no ha sido observado debido. probablemente, a la 

absorción del medio interestelar de nuestra galaxia o bien en la 

galaxia huésped del núcleo activo. El llamado "exceso de rayos X 

blandos" podria ser la cola de la joroba azul. 4) El continuo de rayos 

X presenta también una joroba (X-ray bWllp). Observaciones en rayos 

gamma sugieren que la cola de este joroba se de a - 1 HeV. 
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De los cocientes de lineas de emisl6n con distintos nlveles 

superiores. tales como 101111 y (Sil), se han estl111ado las temperaturas 

y densidades electr6nlcas de cada NU\, slendo los valores tiplcos T* 

15000 K y Ne= 3x104 cnt3 (Ostcrbrock, 1990). Para determinar con mayor 

prec1sl6n las temperaturas y densidades existentes en los NAGs es 

necesario poseer lnforniacl6n de las dos reglones principales, la BLR y 

la NU\, ademá.s de considerar que entre ellas podria haber una 

translci6n continua de condiciones fisicas. Los cocientes de lineas de 

iones distintos dan distintas temperaturas y/o densidades promedio, lo 

cual indica variaciones reales en estas cantidades dentro de la Nl.R 

misma. 

En todas las nebulosas gaseosas conocidas, el gas ionizado estl\ 

aglomerado en condensaciones de diversos tamai\os, por lo que la 

densidad media, estimada en base a procesos de em.1sl6n de lineas. está 

dominada por las reglones más densas {es mayor que la densidad media 

dada por el número total de parti.culas contenidas por la nebulosa). 

Esto define un "factor de llen~o" f, que da la fracción de volumen 

ocupado por las condensaciones de gas, lo que equtvale a decir que la 

nebulosa consta de dos fases. La primera es gas con densidad 

electr6nica Ne y volumen relativo f , y la segunda es gas l!l.Ucho menos 

denso con un volumen relativo 1-f. Para nebulosas gaseosas tlplcas, { 

toma valores entre 0.3 y 10-2. 

Con estas consideraciones, y suponiendo alguna geometrla, se puede 

estimar el taraal\o aproximado de una NLR tiplca a partir de la 

luminosidad de una de sus lineas, por ejemplo WJ, 
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L(ffll )=N 
0

N P a.
1
1fjhL•fV 

donde 0:
1111 

es el coeficiente de recombinación para la em.islón de un 

f'otón de la linea Jla, hv es SU cnergla (el producto de loG primeros 

cuatro !"actores es el coeficiente de emisión por unidad de volwa.cn) y V 

es el volumen total de la NUl. Una buena aproximación es t.oaar 

Ne°'Np+l.SNHeº °11,B depende sólo de T y varia lenta111ente, y si se toma 

V=4nR
3/3 (suponiendo que son esferas) y T=10

4 
K, se obtiene el tamafi.o R 

de la región. Las N[J¡ más luminosas de las galaxias Seyfert aás 

cercanas tienen L(H/3'}~ 2x10
8 

L
0

, lo cual implica M "" 7xt0
5

(10
4
/N

0
)M0 y 

R i::::i 2or1r.1Cl04/Ne) 213pc. Tal NLR con Ne.::104 cm-
3 tendrá una masa de gas 

lenizado H i::::i 10
6 

H
0

, sl se toma r=l0-2• R= 9 pe. Observaclonalmente se 

han medido por imagen directa (en filtros de lineas prohibidas) las NLR 

de las Seyfert 2 más cercanas, teniendo un diámetro aparente de unos 

100 pe. 

Las condensaciones de la BLR son mucho más pequerias. Los 

decrementos de Bal11er observados, o los cocientes de intensidades de 

las lineas de HI. muestran que procesos distintos a la reco•blnación 

simple (caso B de Osterbrock, 1976) también contribuyen a la emisión de 

las lineas de HI. Si se ignoran éstos. y se procede conio con las Nl.Jl. 

se obtiene una est1mac16n gruesa de las condlclones fisicas de la BLR. 

Las Seyfert 1 más luminosas llenen L(H/J) it: 109 L
0

, lo cual da H 11:J 36 H
0 

(109 /Ne), y R i::::i o. otsr-11'3009 /Ne)-v3pc. 

Para una densidad representativa, Ne= 109 cm-3 la masa de gas 

Ionizado en la BLR es tan solo H ~ 40 r H
0

• y sl se toiaa f" s:i 10-2 , R • 

0.07 pe, lo cual no puede resolverse nl para las Seyfert 1 más 

cercanas. 
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2.4 Fotoionizaclón. 

En la NLR la temperatura electrónica. T r::s 15000 K, y las lineas de 

alta lonlzac16n como 101111 y NeIJI, sugieren que la fuente principal 

de energia sea la f'otolonlzación. Las otras fuentes de energia posibles 

(convers16n de energla c1nét lea en radiación mediante ondas de choque o 

haces de parliculas frenadas bruscamente) requieren de temperaturas 

mucho mayores para los grados de ionización observados. 

La fuente de los fotones ionizantes serla un continuo que 

tiplcamente sigue de manera aproximada una ley de potencias en el 

ultravioleta de la forma 

con n Ri 1.2. 

En las Nl.J{ de la snayoria de las Seyf'ert 2, el ancho equivalente de 

la emisión observada de H13, tw·Htl= L(H{J)/Lv' es aproximadamente 

constante, lo cual es de esperarse para un espectro de ley de potencia 

si el nÚlllero total de fotones ionizantes está balanceado con el número 

total de recombinaciones, 

Ict> L /hv dv=- N N a fV 
V V • opB 

siendo a
8 

el coeficiente de recombinación total al nivel 2, •!entras 

que la lwdnosldad de HtJ proviene de una fracción definida de esas 

recombinaciones 

L(HtJ)= N
0

Npa:tfJ!hvfV. 

El espectro de ley de potenc1a es más duro que el producido por 

estrellas de tipo O, el cual cae abruptamente co1110 exp(-hv/kT). Esto 

explica los altos grados de ionlzaclón y la intensidad de las lineas de 
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baja ionización como [01] y [SI 1]. 

Existen diversos modelos que confl rman lo anterior, como los 

explorados por Ferland y Nctzcr (1983), quienes usan espectros de ley 

de potencia escogidos de forma tal que se ajusten a las luminosidades 

observadas y a la dependencia en la frecuencia para la NLR. 

Una mejor aproximación a las observaciones serla considerar 

ley de potencias "quebrada u, esto es, con indices espectrales distintos 

para cada reglón del espectro; podrian ser, por ejemplo, casi planos a 

energlas al tas. Este Upo de espectros y otros basados 

extrapolaciones de los datos observados son estudiados por Ferland y 

Persson (1989) y Blnette, Roblnson y Courvoisier {1988). 

Además de la recombinación hay que considerar la contribución de 

las exci tacioncs collslonales en las lineas de Lo: y Ha:. Esto ocurre 

debido a que las nubes de gas fotolonlzadas por un continuo duro tienen 

zonas parcialmente ionizadas en las cuales coexisten Hº y electrones 

llbres (03terbrock, 1990). 

Los modelos de NLR dan cocientes de lntensldades de lineas 

I(Ha;)/I(HIJ)=3.1, lo cual puede utilizarse indicador para 

determinar el enrojecimiento por -polvo. 

2.5 Región de Líneas Anchas. 

La existencia de la BLR comenzó a establecerse después de las 

primeras observaciones intensivas de galaxias Seyfert, realizadas a 

fines de los al\os 60, pero su estudio más detallado comenzó después del 

descubrimiento de Baldwln (1977) concerniente al probleFlla del cociente 

l.«/ffl3, que enfocó la atención en la al ta densidad y grosor de la reglón 

emisora. Las discusiones se centraron en tres aspectos: la estructura 
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global. la dinámica de las nubes. y los modelos de Coto1onizaci6n para 

reproducir el espectro de lineas de emisión. 

La principal caracterlstlca espectral de las galaxias Seyfert 1 y 

1.5, y de las BLRG, es la presencia de lineas de emls16n anchas de Hl. 

También se observan Hneas anchas más débl.les de Hel i\5876 y Hell 

1..4686, además de lineas de Fell Ai\4570, 5250. Todas estas lineas están 

presentes en el espectro de los cua.sares, incluyendo además el "blue 

bump .. , el cual aparece superpuesto al continuo en la reg16n i\1..2000-4000 

y que se cree está compuesto de varias lineas de Fell no resueltas, más 

el continuo de Balmer. En algunos casos se requiere una componente 

adicional que puede ser radiación térmica de un dlsco de acrecl6n 

CT c:n "20000K l. 

Todas las 11.neas de emisión anchas en los NAGs son permitidas. 

Ninguna de las lineas prohibl.das llene perfil.es similares. La única 

interpretación que se tiene de ésto es que las lineas anchas son 

emitidas en regiones cuya densidad electr6n1ca es mayor que las 

densidades criticas de los niveles 1nctaestables. esto es, los iones se 

desexc1tan collsionalmente. Para OlII 1o
2

, la densidad critica es Ne = 

106 cm-3 y de ahi se estima que el llmHe inferior de la densidad 

electrónica promedio en la BLR es H,/108 cm-
3

. 

No hay lineas anchas en el 6pt1co que sirvan para fijar un 11mi te 

superior a la densidad, pero en el UV la llnea de Clll) i\1909, presente 

en varias galaxias Seyfert 1 y 1.5 y en algunos cuasares, implica que 

para estos objetos Ne<Nc(Cllt) 
3

P
1

)i= 10
10 

cm-3
• 

Con respecto a la temperatura de la región, la emisl6n de Fell 

indica que T < 35000 K. ya que para temperaturas 1nayores el fe estaria 

ionizado coUsionahnente. en forma de Fellt. Para cálculos aproximados 
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toma por lo general Tt:: 10
4 

K.. 

En cuanto a los modelos de fotolonlzaclón, Netzer (1975) y AdaJns 

Cl975) han investigado las propiedades de la DLR respecto a las de la 

NLR. Estos autores consideraron una profundidad óptica finita y 

excitaciones co11sionales. Debido a las enorrnes profundidades ópticas 

del 11edlo, la fislca de estos modelos es más compleja que la requerida 

para explicar la NLR, por lo que exlstc un g~an número de lineas 

necesarias para determinar detalladamente el balance térmico del gas, y 

hay que realizar aproximaciones soflstlcadas para evaluar los efectos 

de la transferencia radiativa en estas lineas. Hasta ahora, estos 

modelos no han sido capaces de determinar del todo las condiciones 

fislcas de la reglón (abundancias, densidades, temperatura, distancia a 

la Cuente central, etc.), nl han explicado de forma satisfactoria la 

uniformidad del valor del parámetro de ionización en los NAGs. Ver 

e.g., Collin-Souffrln y Dumont (1986, 1989, 1990}. 

Aunque existe alguna cvldencla de flujo de masa en los cuasares de 

lineas de absorción anchas y en las lineas de resonancia de las 

galaxias Seyfert, aún no queda claro si la clnemátlca y la dinámica de 

la Bl.Jt este\ dominada por m<?Vimlentos radiales, turbulentos 

rotacionales. La aceleración radlatlva, asi como las fuerzas de dragado 

ejercidas por un viento caliente o por acrecl6n de un medio caliente. 

han sldo utlllzadas como 11ccanlsmos productores de 11ovl1nlenlos 

radiales. También se han empleado nubes orbllantes, pero en general 

todos estos modelos esU.n sujetos a una serle de lnestabllidades que 

llevan a la ruptura de las nubes, por lo que se requiere de Dlodelos que 

ta11bi6n contemplen la formación continua de nubes, lo que implica que 

la materia esté distribuida en discos o en jcts colimados. 
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2. 6 Fuentes de energía. 

2. 6. 1 MODELOS DE AGUJERO NEGRO 

Las lumlnosldades de los NAGs son muy altas: un núcleo con tm=-23 

posee una lwnlnosidad L ::::: 1011 L
0
= 10"'5' 6 erg s-1 integrada sobre las 

reglones espectrales del ultravioleta. óptico e 1nCrarrojo dentro del 

rango 0.1 µ!5 A :SlOO f.l (Edelson y Halkan, 1986), o Lt::: Zx.10 46 erg s-1 

integrada sobre el rango observado de 1010 Hz!S v ::S1025 Hz (incluyendo 

interpolaciones. Urry 1990). Toda esta energ1a es liberada dentro de 

una reglón muy pequefia, con dlmenslones t1plcas menores a 10 dias luz, 

fenómeno que no es posible explicar suponiendo que esta cnergla 

proviene de estrellas del tipo que conocemos o de cualquier otro objeto 

de apariencia estelar el cual se produzcan reacciones 

termonucleares. El único proceso energético aparentemente posible es la 

llberac16n de energla de origen gravltaclonal en un disco de acrec16n 

que rote alrededor de un agujero negro (Zeldovich y Novikov, 1964; 

Salpeter 1964; Shakura y Sunyaev, 1973; y Blandford y Rees, 199Z). 

Se deC lne como modelo estándar un agujero negro central con masa 

en el rango - 106 - 109 H
0

. Rodeando al agujero negro exlste un disco 

ecuatorial delgado de acrecl6n que libera energia gravitaclonal de 

amarre mediante la acc16n de esfuerzos viscosos y turbulentos iguales 

en magnl tud al diez. por e lento de la presión. Se emite radiación 

t.énnlca a la temperatura local de cuerpo negro que se 1dent.1Clca como 

el "blue bu.mp", el cual contribuye con la iaayor parte de la luminosidad 

bolomélrica. El disco posee una corona activa, donde se emite radiación 

sincrotr6nica lnf'rarroja junto con rayos X térmicos por bremsstrahlung. 

Los mejores argumentos que se pueden aducir en favor de los agujeros 
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negros son los de la eficlencla de transformación de energia, la 

variabilidad y la fuerte simill.lud del comportamiento en rayos X de 

muchos NAGs con el de Cyg X-1 y otros candidatos galácticos a agujero 

negro. Se estima que la energla bolométrlca promedio eml tida por los 

NAGs durante toda se vida, es de - 106 h-3 H
0 

por galaxia local 

brillante (l: 0.5 l.qa1), donde hes la constante de Hubble en unidades 

de 100 km s-1 Hpc-1. 51 se adopta una eflciencla del 10 por ciento en 

la conversión de la masa acrctada a energla y h = O. 75, entonces, 

promedio. las galaxias brillantes deberlan tener remanentes de agujeros 

centrales ( .. 3 x 107 H
0

l en sus núcleos. 

Esto se puede comparar con las determinaciones dlntl.mlcas de la 

masa y los valores máximos asociados con galaxias locales (Kormendy, 

1992}, los cuales toman valores entre 5 x 104H
0 

(H33) y 109 H
0 

(H87). 

Aunque la muestra es aún demasiado pequef\a para arrojar conclusiones 

cuantitativas. es improbable que sea consistente con una eficiencia 

global en la conversión de masa en energla !S 0.01 h-J ... 0.03. Una 

eficiencia tan alta sugiere que el responsable de la mayor parte de la 

actividad energética sea un pozo de potencial relativista, en vez de 

quemado nuclear ( como en los ~los de brotes de formación estelar y 

de warmers). Este argwnento también dice, por extensión, que las 

manifestaciones aenos energéticas de actividad nuclear, tales como 

LINERs y brotes de formación estelar, podrlan ser de origen estelar. 

Se han hecho muchos intentos en modelar la radiación eml tida en 

base a modelos de disco de acreción, Sin embargo, es importante tener 

en cuenta que algunas caracterlstlcas del espectro cmltldo no son 

especificas de modelos de disco, sino que se llega a ellas de manera 

sisple de la hipótesis de que la radiación emerge de una reglón de 
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pocos radios gravltacionalcs en un pozo de potencial profundo asociado 

a un objeto rnasi vo colapsado. 

El swalnistro de materia que genere energia por acrecl6n puede 

provenir de diversas fuentes. Dultzin-Hacyan y Hacyan (1984) consideran 

como principales a: 

a) gas intergaláctlco o gas galáctl.co que llega al núcleo vla 

perturbaciones gravl tac lona les por 1nteraccl6n con otra galaxia (Ballck 

y Heckman 1982; Dahari 1983), 

b) gas del núcleo (Gunn. 1979}, 

e) gas de estrellas de la galaxia que pierden masa por procesos 

convencionales, como vientos (HcCray 1979), y 

d) estrellas del núcleo que se desintegran, esto es, ruptura de 

estrellas por fuerzas de marea (Hllls 1975; Lu:ninet 1981}. 

En cualquiera de estas versiones los candidatos a parámetros 

fundamcnt.ales del modelo son: la masa del agujero negro, la tasa de 

acrec16n de masa, la etapa evolutiva, ángulo de visión, tlpo de galaxia 

subyacente, momento angular (tanto del agujero como del co'll'lbustiblo) y 

el grado de obscurecimiento. 

Se han propuesto modelos de acrcci6n esférica que no han ganado 

seguidores ya que este tlpo de simetria no per•i te explicar la e•lsi6n 

de chorros de material. Debido a esto, los modelos má.s utilizados son 

los de dlsco. El mo-.ento angular espec1flco iná.xlmo de un agujero negro 

de Kerr es ~ 5 x 1023 csn.2 s-1, unos seis órdenes de magnl tud menos que 

el 11omento angular especifico del gas que orbi ta en la galaxia. Por lo 

tanto, la acreci6n puede ser controlada por el transporte de ao11ento 

angular. Por esta raz6n se ha supuesto que el gas so asienta en un 

disco y que se aueve radlalaente hacia el centro a una tasa controlada 
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por el esf'uerzo viscoso, liberando su encrgia de amarre al moverse. Se 

han desarrollado diversos modelos detallados de discos de NAGs, basados 

prlncipnl11ente en las descripciones similares de discos en fuenlcs 

binarias de rayos X y variables catacHsmlcas (e.g. Heyer et al. 1989). 

En el caso de disco delgado se considera que el gas cercano al 

disco está completamente ionizado y que es 6pticamente delgado a la 

radiación proveniente de la fuente central con lwnlnosldad L. Si los 

fotones poseen energlas mucho menores que las de la 1nasa en reposo de 

los electrones, la sección recta de dispersión de estos últimos es la 

sección de Thomson Snr!/3, siendo re= e 2/mecz el radio cU.slco del 

electrón. En estas circunstancias cada electrón Ubre intercepta, por 

unidad de tiempo. una energla igual a 2r:L/3cr2 
( r es ln distancia a 

la fuente), Suponiendo que sólo el proceso de intercepción lleva a una 

transferencia neta de momento, la tasa de transferencia de momento 

(esto es, la presión de radlac16n) por electrón libre es 2r:U3cr2
• 

Esta fuerza ejercida sobre los eleclrones por la pres16n de radiación 

actúa indirectamente sobre los protones, debido o. que las fuerzas 

electrostáticas transmiten el movimiento al conjunto del gas de 

protones. Contraponiéndose a la f'!erza de la pres16n de radiación, está 

la de gravedad , GM(rnp+m
0
)/r2 (Hes la masa del agujero negro y res la 

distancia al horizonte de eventos de éste). y la condición para que el 

disco exista y la acreción ocurra es 

GM(m +111. )/rz z:. 2.rV3cr2
• 

p • • 

La lwninosldad con que se iguala esta ccuac1ón recibe el nombre de 

luminosidad de Eddl.ngton: 

LE= 3GHC111P+me)c/Zr: = 6.37><10
4 

H {erg s-
1

1 

donde H estA en grainos. En unidades de masas solares, H
0

, 
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LE = 1. 26x10
38 

(M/H
1
z,) [erg s-1 J. 

Al acrctar el agujero negro una masa m, se libera una energia 

cmc2, siendo e la eficiencia del proceso (para el caso de 

Schwartzchild, el valor de la ef1clencla es e = O. l; para el caso de 

Kcrr e ;:;: 0.4). Para producir una lwnlnosldad de L = 1047 erg s-1
• el 

agujero negro debe acretar material a una tasa 

H = L/cc2 = 1. l lxl027 g s -l = 17 H
0 

af\o-1. 

El valor de e = 0.1 es una buena suposlc16n en discos de acrec16n 

estándar. cuando el material se consume a tasas subcrltlcas. Pero es 

importante notar que la slmpllcldad de la fórmula anterior es engaf\osa, 

ya que al tratarse del disco de un agujero negro, la 1nlst11a eficiencia e 

es muy incierta (esto contrasta con el caso de acreci6n por una 

estrella de neutrones, donde se determina por ln energla 

gravltacional de amarre en la superficie). Dado que un agujero negro no 

posee una superficie dura, la eficiencia está. menos definida, pues es 

función de la tasa de acreclón H, asl como de otros parámetros (mo-.ento 

angular, etc.). En este caso, la temperatura resulta ser 100 veces 

mayor que la de un disco como el de los sistemas binarios de rayos X: 

debido a esto, la presión de radiación es dominante, lo que inpllca que 

el disco delgado sea muy inestable, por lo que Rces (1978) concluye que 

el modelo de disco delgado no es válido para los NAGs. 

En los discos gruesos la presión de radiación es igualmente 

importan le tanto en la dirección vertical como en la horizontal; se han 

estudiado bá.slcamentc dos tipos de disco grueso: los toroides 

sostenidos por la presión de los iones y los toroides sostenidos por 

presión de radiación (Begelman, 1985; 1991). En estos toros aparece un 

vórtice central por donde se eyecta parte del plasma cercano al agujero 
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negro. Lynden-Bell (1978) sugirió que mediante este mecanismo se forman 

las Cuentes dobles (lóbulos) de las radiogalaxias. Solo recientemente 

se han empezado a estudiar los efectos del campo magnético del plasina 

en el disco (e.g. Blandford y Rees, 1992). 

Algunos autores consideran que los NA.Gs están evolutivamente 

· telacionados entre si, de manera tal que las diferencias entre NAGs 

radio fuertes y NAGs radio-tenues dependan de la actividad de los 

regl11enes de acreción en el disco ('"duty-cycle") en el momento en que 

son observadas. Estos distintos regímenes pueden deberse a tasas de 

acrec16n variables o a inestabilidades (viscosas. térmicas, etc.} en el 

disco. Si se considera la siguiente secuencia, 

Gal. Normal - L.INER - Seyfert 2 - Seyfcrt 1 - Cuasar - BL. Lac 

variando la opacidad o el factor de cobertura y el "duty-cycle", se 

puede, a grosso modo, pasar de un estado o grado de actividad a otro 

(siguiendo el orden de la secuencia, de uno en uno) sin mayores 

problemas, pero el paso de un BL. L.ac a una galaxia normal o incluso a 

una Seyfert 2 no es tan directo. 

l.as observaciones muestran casos como el de H81 • galaxia espiral 

"'norur que presenta lineas ·.de emisión ensanchadas que pueden 

expllcarse por el movimiento circular del gas alrededor de un agujero 

negro de masa 10
6 

H
0 

< H < l. 8 x 10
7 

H
0 

(Peimberl y Torres-Peimbert, 

1981). l..a propia Via Uctea podria albergar en su centro Wl agujero 

negro de - 10
6 

H o (Rodrlguez y Chaisson, 1979; Oort. 1985) y 

recientemente se reportó el caso de H32, a partir de observaciones del 

Telescopio Espacial Hubble. 

L.a evidencia observacional apunta en favor de la hipótesis de que 

en el centro de algunas galaxias existe un agujero negro supcrmasivo, 
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aunque aún no se conoce su or igcn y se sabe muy poco de su influencia 

en la vida de la.s galaxias. 

2.6.2 BROTES ESTELARES Y ACTIVIDAD NUCLEAR INOOCIOOS POR 

INTERACCIONES ENffiE GALAXIAS 

Recientemente se ha prestado JO.Ucha atención a los brotes de 

formación estelar en las reglones centrales de las galaxias ( los 

brotes estelares. "starbursts" 1 son eventos en los que se form.an muchas 

estrellas. especialmente las más masivas. en un tiempo 11.ucho menor que 

la edad de la galaxia huésped). Las galaxias con brotes estelares y los 

núcleos activos tienen varios rasgos en co»ün lparUcularmente los NAGs 

de más baja luminosidad: Seyfert 2 y LINERs) .Ambos muestran un núcleo 

óptico ·brillante. fuerte emisión de lineas en el óptico y el UV debidas 

a gas ionizado a 10
4 

K. excesos en el continuo en las reglones de rayos 

X, UV e IR, y emisión no ténnlca en radio. Daharl y De Robcrtis (1988), 

Dultzln-Hacyan, Hasegosa y Moles (1988; 1990) y Hourl y Tanlguchl 

(1992). han mostrado que en el lejano infrarrojo las propiedades de las 

galaxias con brote estelar y de las Seyferl 2 son muy similares. La 

mayorla de los autores considera que los procesos fideos que dan lugar 

a los fenómenos mfls energéticos CSeyfert 1, cuasares, radiogalaxias, BL 

Lacs) son muy distintos, aunque estudios recientes parecen indicar que 

las remanentes de supernovas pueden reproducir algunas propiedades de 

los NAGs. 

Existen evidencias circunstanciales que sugieren una poslble 

conexión entre las galaxias con brotes estelares en el núcleo y los 

NAGs (e.g. \Hlson et al.. 1986): 1) Hlcntrns que la mayor parte de los 

núcleos gaU.cticos pueden clasificarse como no estelares (Seyferts, 



LINER.s), o como estelares (regiones HI I), en base a su espectro de 

lineas de emisión, existen numerosos objetos que pueden catalogarse 

como "objetos compuestog". 2) Se han hecho modelos de brotes estelares 

que reproducen muchas de las caracteristicas de las Seyfert y de lo:;: 

LINms. La idea data de los sesentas (e.g. Shklovskl, 1960) y se ha 

retomado recientemente por varios autores (e.g. Terlevlch, Helnlck y 

Moles, 1986: Terlevich et al, 1992). 3) Keel et al. (1985) sugleren que 

tanto la actividad no térmica como la formac16n estelar en el núcleo, 

tienden a aparecer en espirales interactuantcs, o en las que poseen 

compaf\eros brillantes. 4) Casos como el de NGC 1068 dan un ejemplo de 

brote estelar en una galaxia Seyfert. S) Lllly y Longalr (1984} 

interpretan las anomallas del color a:zul de radlogalaxias distantes 

como el resultado de brotes estelares que podrian estar asociados con 

la actividad en radio. 6) La variabilidad del continuo UV y de los 

perfiles de las lineas de ertisión en los núcleos de tres galaxias 

Seyfert, podria ser indicativo de la existencia de estrellas 

supermas1vas (Stonery y Ptak, 1985). 

Por otro lado, Weedman 0983) especula que una fracción 

significativa de las remanentes .. estelares producidas por los brotes 

estelares, puede aglutinarse cerca del núcleo en volúmenes de 

aproxl11ada11ente l pe de radio, y que este material sirve de alimento al 

agujero negro de las Seyfert 1. Shlosman (1990) afirma que se requiere 

de fuentes de aaterlal que alimenten a los NAGs y a las galaxias con 

brotes estelares en el núcleo. Sobre la forma en que el material cae al 

núcleo, propone que las torcas gravltacionales aplicadas a discos 

estelares en escalas de 1-10 pe son capaces de inducir flujos radiales 

en el medio interestelar de las galaxias con disco. 
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Heckman (1990) revisa la relac16n entre galaxias en lnteraccl6n y 

la actlvldad nuclear, y encuentra que: 1) 111.ás de la m1tad de las 

galaxias lum\nosas en el Infrarrojo (L
1

Rl! 1011 L
0

) son rnorfol6g1camente 

pecullares en el 6pt1co, además existe una 1ncldenc1a m.uy alta, por 

parte de estas galaxias, en mostrar núcleos 111últ1ples, debido a que en 

estos casos las reglones circwnnucleares están sometidas a fuerzas de 

marea muy intensas, y 2) aparentemente las interacciones. están muy 

relacionadas con la actividad de las galaxias Seyfert y de las 

radlogalaxlas de baja potencia, aunque concluye diciendo que la 

interacción entre galaxias es un mecanismo significativo. pero no 

domlnnnte, en la activac16n de núcleos de baja potencia. Hernquist 

(1989) hace simulaciones numéricas de choques entre galaxias, considera 

la dinámica estelar y la del gas y encuentra que este último responde 

fuertemente a las fuerzas de marca durante el choque, y que en algunos 

casos la lnestabllldad dinámica hace que buena parte del gas se vaya a 

las reglones centrales de la galaxia, induciendo la apar1ci6n de brotes 

estelares y subsecuentemente, la formación de un agujero negro. El gas 

que siga cayendo hacia el núcleo servlr1a de combustible para continuar 

con la actividad nuclear. 

Regresando al JAodelo alterno de producc16n de energla. 

especlficamente en galaxias Seyfert 2 y en LINERs, en el articulo de 

Terlevich y Helnlck (1985), se sugiere que la ionización es producida 

por fotones 11uy energéticos emitidos ~r estrellas "extremada#lentc 

luminosas y calientes" a las que llaman \.larmers. Estas ser1an nucleos 

desnudos de estrellas \.lolf-Rayet, con masas z:. 60 H
0 

y temperaturas de 

hasta 2x105 K. Si existen surt.cientes estrellas de este tipa en el 

núcleo. con temperaturas arbltrariamente altas. se puede reproducir 
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cualquier tlpo de ley de potencia (quebrada o contlnua), y de espectros 

de fotoionlzac16n. En otro articulo, Terlevlch, Helnlck y Moles (1987) 

intentan expllcar las propiedades de los NAGs en rayos X y en radio, 

as1 co1no el ensanchamiento de las lineas de e•ls16n. en base a 

supernovas producidas por los \.larmers, que siendo muy masivos, 

~voluclonarlan 'rápidamente. Recientemente, se han desarrollado estos 

modelos (Terlevich. 1989; Tcrlevlch el al., 1991). para lnclulr a las 

Seyfert y cuasares. Sln embargo, las dlstlntas escalas de 

varlabllldad en el 6pt.lco y en rayos X no se explican con este modelo, 

nl tampoco el espectro de los rayos X (sobre todo los llamados rayos X 

"duros•, J: 3 KeV) y , mucho menos, la recientemente observada emisión 

en rayos 'l· Tampoco se expllcan los chorros de material nl la 

polarlzac16n del continuo óptico de las Seyfert 2. 

Concluyendo, el modelo con más seguidores, es el que considera la 

existencia de un agujero negro con disco de acreción, siendo la 

conversi6n de energla gravltaclonal en radiación la fuente principal de 

energ1a. Esta conversión se puede dar en varios procesos: por radiación 

en el disco via disipación magnetlca y/o viscosa (radiación térmica. 

pues la parte de afuera del disco es ópticamente gruesa), por la 

radiación de electrones acelerados a velocidades ultrarelatlvlstas (y 

efecto Compton inverso), por radiación de aniqu1laci6n de pares 

(cascadas), por procesos de radiación coherente del plasma, etc. Los 

tres últimos mecanismos producen radiación no térmica en la parte 

cercana al centro (e.g. Blandford y Rees. 1992) El material que activa 

al agujero negro puede provenir de la galaxia sdsma o de la interacción 

con otra galaxia. La formación estelar también contribuye fuertemente a 

la generación de energia. aunque todavla se desconoce sl en algún 
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aiornento puede convertirse en la fuente principal de energ1a. al menos 

en ciertos rangos de frecuencias. Analizaremos este último punto en 

este trabajo. 



CAPI1ULO 3 

GALAXIAS SEYFERT 

En el primer capitulo mencionaron las caract.eristicas 

principales del espectro de las galaxias Scyferl. Para expllcar las 

diferencia:! entre los Upas 1 y 2 se han propuesto las siguientes 

ideas. 

1. Las galaxias Seyfert 2 carecen de gas en la BLR. Las galax1as 

Seyfert de tipo lntcrmcdlo poseen cantidades variables de gas en dicha 

reglón. Osterbrock (1978) encuentra que las lineas delgadas de las 

Seyfert 2 11uestran anchos equivalentes mayores que los de las Upo l. y 

propone que al disminuir la cantidad de gas denso en la BLR, escapa más 

continuo ionizante de ésta, lonlzá.ndose asi la NLR. Esto se contrapone 

a la idea de que las lineas delgadas de las Seyfert 2 llenen anchos 

equivalentes mayores debido a que muestran muy poco continuo no 

estelar. Kallman y Hushotsky (1985) explican que la ausencia de gas de 

la BL.R en las Seyfert 2. se debe 8: un incremento en la cantidad de gas 

alrededor del núcleo hasta que la reglón se vuelva ópticamente gruesa a 

la dlspers16n Compton, lo cua} provoca la absorción de rayos X y la 

desaparlcl6n del equlllbrlo de dos fases. Esto es, aunque hay •ás gas 

en las reglones centrales no se forman nubes densas. Este modelo no 

explica los tlpos lntermedlos. 

2.. Se han propuesto diversos modelos que conectan los brotes de 

iorinacl6n estelar con la actividad nuclear (hay que recordar que varias 

Seyfert 2 están claslflcadas como galaxias con brotes de formación 
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estelar). Las observaciones muestran una fuerte slmilltud entre la 

radlaclón en el lejano infrarrojo de las Scyferl 2 y de las galaxias 

con brotes de forrnac16n estelar, lo que sugiere que tengan el 1Dlsmo 

origen (Dultzln-Hacyan et al.. 1988; Daharl y De Robertls. 1988; Hunt. 

1991). Sln embargo, Koskl (1978) deR10str6 que los coc lentes de U neas 

de emls16n de las Seyfcrt 2 requlercn de un continuo de ley de 

potencias, o al menos de un continuo duro. Lawrence y Elvls (1982) 

intentaron conciliar estos modelos proponiendo una alta tasa de 

formación de sistemas binarios de rayos X {que proveerlan la radiación 

dura) y de estrellas OS. En este caso. la coniponente estelar seria la 

responsable de ionizar la NLR tanto en las Seyfert 1 como en las Upo 

2. 

3. Diversos autores han dlsculldo la posible conexión evolullva entre 

los dos tipos de galaxias Seyfert. Se han reportado casos de galaxias 

Seyfert tipo 1 que se convierten en tipo 2 y viceversa {Khachiklan y 

\leedman, 1971: Penston y Pércz, 1984; Alloln et al.. 1984). Los cambios 

llegan a tener escalas de tiempo del orden de décadas. por lo que se 

espera que estos cambios no alteren la NLR debido a su lejania de las 

reglones centrales y a su gran tamarao. Existe, sln embargo. un reporte 

{Chuvaev et al., 1990) de que la galaxia NGC 7469 cambió de tipo 1 a 

tipo 2 y luego· de vuelta a tipo 1 (la componente ancha de Hli desaparece 

y vuelve a aparecer) en un tiempo de cuatro lflcses. Esto cuestiona 

fuertemente un esquema evolutivo, de hecho cuestiona cualquier esquema. 

Franco (1992) asegura que favorece los esquemas con supernovas. 

4. Debido a efectos geomélrlcos, la BLR y la fuente de continuo podrlan 

estar obscurecidas o incluso escondidas en las Seyferl 2.. Para defender 

esta idea se ha usado como argumento el hecho de que las Seyferl 2 
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tienden a poseer cocientes H«/1$ mayores que los de las Seyfert 1. lo 

que se interpreta como debido a la presencia de polvo, aunque el 

slgnlflcado de dlcho cociente aún esta sujeto a dlscuslón. Sln embargo, 

el prototipo de galaxia Seyfcrt 2, NGC 1068, muestra un enrojeclmlento 

considerable y su em.1s16n en infrarrojo está dominada básicamente por 

radiación térmica producida por polvo calentado. Lawrence y Elvis 

(198Z) concluyen que existen dos parámetros que afectan la apariencia 

6ptlca de las galaxias Seyferl.El primero es la luminosidad de rayos X 

blandos, la cual es mayor en promedio para las Seyfert 1 y decrece con 

la secuencia de Lick. Segundo, la apariencia de un NAG a cualquier 

luminosidad puede ser alterada por extinción dependiendo de la 

lncllnac16n de la galaxia subyacente con respecto a nuestra linea de 

visión. 

El caso de NGC 1068 es en verdad interesante. Siendo una Seyfert 2. 

que esnlte continuo térmico en el infrarrojo, presenta caracterist1cas 

de Seyfert 1 fuertemente obscurecida. Antonucci y Hlller (1985). al 

graflcar el flujo polarl.zado de NGC 1068 contra la longl.t:ud de onda, 

encontraron alas anchas débl les en las lineas de Salmer que no estaban 

presentes en el flujo no polariz~do. La expllcaci6n inmediata a esto 

fue que NGC 1068 posee una BL.R que sólo puede observarse en luz 

dispersada por electrones libres. Además se han detectado rayos X duros 

en esta galaxia, cosa inusual en una tipica Seyfert 2 (o al menos no 

detectado anter1ormente). Por olro lado. Antonucci (1983) comparó los 

vectores de polarización de varios núcleos Seyfert con los ángulos 

pos1c1onales de su estructura de radio. y encontró que la polarización 

tiende a ser paralela a la estructura de radio, en los núcleos tipo l 

mientras que en los tipo 2 la polarización tiende a ser perpendicular. 
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La cxpl icac16n que da a esto es que las Seyfert 1 muestran un disco 

grueso de polvo frontal a nuestra linea de vls16n, y que las Seyfert 2 

lo muestran de canto. esto es, los núcleos de las galxias Seyfcrt 2 

est~n obscurecidos por w1a "pared" de polvo que absorbe y polariza la 

radiación y que después es dispersada por una especie de corona de 

electrones Ubres. Klnney et al. (1991) encontraron que el valor 

promedio de la pendiente UV de una muestra de ocho galaxias Seyfert 

tipo 2 es a.=-1.35 CFvlJ', vªl, el cual es un valor tlpico de pendiente UV 

para Seyferts l. Dado que la dispersión del valor de las pendientes es 

menor de la que se esperarla para un espectro ruertemente afectado por 

polvo (le, el continuo no está muy enrojec1do), concluyen que las 

particulas reflejanles son electrones libres y no granos de polvo. 

El continuo y las 11neas anchas de las Seyfcrt 2 estarian. en este 

esquema, extinguidas casi por completo. Las lineas angostas de las 

Seyfert 2 están más enrojecidas que las de las Seyfert 1 (Gaslc:ell, 

1984.), pero la extinción que se deduce de ésto no es suficiente para 

ocultar totalmente las reglones centrales. 

Toda esta evidencia se interpreta como que la mayor1a de las 

Seyfert 2. son Seyferl 1 obscurecidas. Los arguD1.entos utilizados para 

afirmar ésto estin dados en términos de la opacidad globa1 por polvo y 

la extinción en la 11nea de v1s16n, asi com.o de otros efectos 

geométricos (agujeros en el medio obscurecedor. discos inclinados, 

etc), 

De esta información se puede deduc1r lo slguienle: 

1. En presencia de una profundidad óptica .. med1ana" los rayos X duros 

son 1ndicadores de la potencia del continuo subyacente; cuando la 

profundidad 6pt1ca. es muy alta sólo puede estimarse la potencia en 
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radio. 

2. La secuencia intermedia entre Scyferts 1 y 2 depende del increinento 

promedio de la profundidad óptica, Esto debe darse como un erecto 

global para poder reprocesar una fracción alta del contln~o subyacente, 

y explicar a.si el que se hayan descubierto muchas Seyfert 2 en el 

survcy de IRAS. 

3. La profundidad óptica por cáscara radial debe crecer hacia el centro 

para que tanto el cont1nuo como las lineas anchas se "borren" antes que 

las lineas angostas. 

4. El obscurcclPliento se da por reglones, de manera tal que haya 

agujeros por los cuales se lonlze la NLR. La fracción de agujl"ros 

dlsralnulria al incrementarse la profundldad óptica promedio; asl se 

explica la calda en la potencia de (0111] entre los tipos 1 y 2 a una 

potencia subyacente dada, 

En base a estas consideraciones. lo que se espera es lo siguiente. 

Las muestras ópticas estarán dom1nadas por objetos con profundidad 

óptica baja. le, Seyferts 1. Las muestras en rayos X están constituidas 

por objetos con profundidad óptica mayor, donde el continuo y las 

lineas anchas todavia están presentes aunque clara111ente enrojecidas 

(Seyferts tipos 1-1. 9}. Los surveys en radio e infrarrojo pueden 

detectar objetos con profundidades ópticas muy altas, El continuo y las 

lineas anchas se verian muy tenues en luz dispersada, y la NLR seria 

ionizada atraves de agujeros (Seyferts 2). 

En la figura 3. 1 se muestra la distribución del cae.lente llo:/Hl3 

para objetos detectados en surveys de radio, de rayos X y ópticos, 

respectivamente. 

La figura 3.2 111uestra una gráfica de la luminosidad de (Ollil 
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contra la luminosidad de Hfl para una muestra de galaxias Seyfert tipos 

1 y 2. Los asteriscos representan a. las Seyfcrts 2 y los cuadrados a 

las Seyferts t. Lo que se obtiene son dos familias aproximadamente 

paralelas (cada familla corresponde a un tipo de galaxia Seyfert). 

Ademé.s se nota que para luminosidades en HJJ menores que 10"2 erg s-1 , 

las Seyfert 2 poseen luminosidades en (Olll) mayores que las de las 

tipo 1. Esto se entiende si se considera que la componente de lineas 

angostas es caracterisllca de las Seyfert 2. Se observa tamblón que las 

Seyfert 1 tienden a poseer luminosidades en H13 más altas que las tlpo 

2. 

Dado que no existe aún un modelo que expllquc satisfactoriamente 

los procesos de emis16n en las galaxias Seyfert (y de los NAGs en 

general). nl tampoco criterios b1cn definidos para seleccionarlas y 

clasificarlas, el análisis estadlstlco de estos objetos puede ser una 

herramienta muy poderosa para avanzar en estos rubros. El objetivo de 

este trabajo es aplicar el método estad1stlco de Anállsls de 

Componentes Pr inc1pales a una muestra snuy grande de galaxias Seyfert 

tipos 1 y 2, para determinar el número de parámetros independientes que 

posee cada tipo de galaxia, en •\>ase a los flujos medidos en varias 

longitudes de onda. 
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detectados en radio, rayos X y óptico. 
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CAPllULO 4 

DATOS. ANALISIS Y RESU.. T AOOS 

4. t El catálogo. 

Para el análisis estadlst1co que se presenta en este trabajo se 

escogieron datos de flujos. aagn1tudes y colores que abarcan gran parte 

del espectro electro111agn6tlco de las galaxias Se:yfert recopiladas en el 

Catálogo de Galaxias Seyfert del Observatorio Astror1slco Especial de la 

Academia de Ciencias de la URSS (Llpovetsky, Nelzvestny y Nelsvestnaya, 

1987). Este catálogo contiene una 11sta de 959 galaxias Seyfert cuyos 

datos fueron recopUados de la llterartura existente basta 1987. Consta 

de seis tablas que contienen los slgulentes datos: el no11bre del objeto 

en formato IAU, sus coordenadas (poslcll>n 6pl1ca, 1950), el corrlalento 

al rojo galactocéntrlco, el tipo Seyfert, la :aagnltud B, el 

enrojeclalento ElB-V), la magnitud absoluta, el tlpo de Hubble, la 

pertenencia a grupos, el dU..etro JAayor isofotal, el cociente de 

sealejes 1 la -.agnltud fotoeléctrica V, las aperturas de las ltedlclones 

fotoeléctricas, los colores (U-Bl, (B-V), (V-R) en el sisteaa de 

Johnson1 los flujos J, H, K, L, N (cercano lnfrarrojo, en aJy), los 

flujos aonocraútlcos en las llneas de e11lsl6n de llll y {01Il)A5007,los 

flujos en el lejano infrarrojo (IRAS, 12, 25 60 y 100 p.m., en Jy), los 

flujos en radio a 6, 7.6, 8.2, 21, 31 y 73 cm (en aJy), los flujos en 

rayos X blandos (0. 3-3. 5 keV) y en rayos X duros (2-10 k.eV), asl coao 

las referencias y los no•bres con que aparecen las galaxias en otras 

l!.stas. 
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El motivo por el cual fue elaborado el catálogo, es que las listas 

existentes de galaxias Scyfert eran muy inhomogéneas, lo que hacia 

dificil su estudio estadist1co. Los criterios utll1zados en la 

claslflcaclón de las galaxias Seyfert en sus diversos tipos fueron los 

siguientes (Osterbrock, 1981): 

Tipo 1. Lineas anchas permitidas de H, lineas de He; los anchos de las 

lineas (FllHI) > 3000 km s-
1

• Presencia de lineas de alta excitación. 

Lineas prohibidas angostas y débiles. 

Tipo 1.5. Lineas pcnattldas con picos angostos y perfiles parecidos a 

los de las lineas prohibidas. 

Tipo 1.8. Alas anchas muy n1tldas en la linea de Ha., pero má.s débiles en 

H/l. 

Tipo 1.9. Sólo se observan alas anchas en Hoc.. 

Tipo 2. Los perfiles de las lineas prohibidas y de las permitidas son 

•UY similares, con anchos (FVHI) > 250-300 km s-1, y que cumplen con 

!C [0111];1.soo7J/ICH/ll > 3. 

Tipo 3. Se le llama asi a los LINEll.s, pero no se incluyen en esle 

" trabajo. 

Debemos advertir que el catálogo no menciona los criterios de 

determinación del Upo Seyfert 1.2. 

Para los fines de este trabajo hemos agrupado las galaxias tipos 1 

y 1.2 como 1, y las 1.8, 1.9 y 2 como Upo 2. 

El catálogo no contiene una muestra completa de galaxias, ni en 

magnitud ni por ningún otro criterio. Se trata simplemente de ln mayor 

lista conocida de este Upo de galaxias, la mayorla de las cuales han 

sldo seleccionadas ópticamente por sus excesos ul travloleta en placas de 

prisma objetivo. Existen también galaxias seleccionadas en rayos X y 
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lejano lnirarrojo. 

La mayor parte de los datos han sido recopllados de la llteratura, 

pero otros provienen de observaciones hechas con el 2 m de Byurakan y el 

6 m de Zelenchuskaya. La gran dispersión en los datos se debe a 

observaciones hechas con dlstlntos instrumentos (dlstlntas aperturas. 

etc.) y a la variabllldad misma que presentan las galaxlas Seyfert. 

Para este trabajo se construyó una tabla con los siguientes datos 

para 687 galaxias (no todas las galaxias tienen todos los datos): 

1. Nombre del objeto en formato de lUA (hhrnmxdds). 

2. Corrimiento al rojo galactocéntrlco: 

Zo=Z+0.001sen(Ll1 )cos(BI I). 

3. Tlpo de Seyfert (1 6 2). No se incluyeron aquellas marcadas como 

inciertas. 

4. Hagni tud B. 

5. Flujo monocromá.llco de rayos X duros (denotados en lo sucesivo 

por "HX", del inglés hard X) en la reglón de 2-10 keV o 2-6 keV) en µJy. 

6. Flujo lflOnocroinático de rayos X blandos (denotados "SX .. ) en la 

región de 0.4-4..S keV o 0.3-3.S keV, en µJy. 

7. Flujo 1r1onocromAtlco de la linea HtJ en 10-13 erg cm-z s-1 . 

8, 9, 10, 11. Flujos en las bandas J, H, K. y L de Johnson, 

respectivamente, en mJy_ 

12, 13, 14. Colores (U-B), (8-V) y (V-R) del sistema de Johnson. 

15. Flujos de la linea lOIJilAS007. 

16. Flujo en radio a 6 cm en Jy. 

17. 18, 19, 20. Flujos en el lejano infrarrojo (IRAS) a 12, 25, 60 y 

100 µm en Jy (no se usaron valores inciertos ni limites). 

Con el fin de analizar propiedades lntrinsecas y evitar sesgos 
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(como el de Malmquist), y dado que todas las galaxias tienen corriniiento 

al rojo z conocido, trabajamos con luminosidades calaculadas con la 

relación: 

L = 4nR2f (erg s-1 ). 

R está en cm y se calculó usando la relación: 

R = ~ x (3.08x10)
24 (cm), con Ho= 75 km s - 1Hpc-1• 

siendo Z el corrimiento al rojo del objeto y H
0 

la constante de Hubble 

CH
0 

= 75 Km s-1Hpc-1 ). El flujo f (en erg s- 1cm- 2 ) se obtiene de los 

flujos f v mocromá.Ucos y está. dado por f = vf v' donde v es la frecuencia 

correspondiente a la linea de emisión o la frecuencia promedio del 

intervalo de frecuencias en la cual se realizó la observación ( esto 

último se hizo con los flujos de rayos X y con los ílujos J, H, K, y L 

del cercano infrarrojo). Para el cálculo de las luminosidades en el 

infrarrojo medio y lejano CFIR. del inglés "lar infrared") se usaron las 

fórmulas (IRAS Polnt Source Catalogue, 1985): 

f
25 

= 5.60 x 10-11F(25) 1 para el flujo a 25 µm, y 

fnR 1.26 x 10-11 (2.58 F(60) + F(!OO)), para FIR, 

que dá el flujo promedio entre 40 y 400 µm. 

En lo sucesivo, al infrarrojo cercano (bandas J, H, K y L) se le 

llamará ClR, y al infrarrojo medio (12 y 25 µ) MIR. 

4.2 Resultados esladÍslicos. 

En la tabla 4. 1 se muestran, para cada tipo de galaxia, los valores 

promedio, la mediana y la desvlacl6n estándar de los logaritmos de las 

lwninosldades calculadas. asi como el número de objetos usados en la 

estadistlca. Las figuras 4.1 muestran los histogramas para cada 

luminosidad por tipo, cuyos resultados son los siguientes: 

1. Del promedio de z vemos que las Seyfert 1 son, en promedio, más 
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TABLA 4.1 

Seyfert 1 (330 Objetos) Seyfert 2 (357 Objetos) 

Logar 1 tmo de la No. de No. de 
lualnosldad Promedio Mediana Promedio Mediana 

(en erg s-1 ) Objetos Objetos 

LHX 43.94 0.8620 44.07 79 43.26 0.9021 43.24 79 

Lsx 43. !B o. 7623 43.25 95 42.09 1. 181 42.11 33 

Let 44.17 0.5360 44. IS 303 43.81 0.4345 43.86 264 

Le• S0.53 0.6731 50.59 14 50.09 0.6429 50.03 32 

L • 
B 

44. 45 0.417 44. 17 317 44.49 2.009 43.91 296 

LHl'I 42.00 0.9219 42.06 129 40.38 1.054 40.40 59 

LOIU 41.81 0.8863 41. 85 127 41.25 1.023 41.34 ·57 

LJ 44.54 0.5833 44.57 89 43.98 0.6599 44.13 51 

LH 44.74 0.5870 44. 78 96 44.25 0.4923 44.38 52 

L< 44. 73 0.6748 44. 79 93 44.09 0.4880 44.19 51 

LL 44.58 o. 7593 44.63 77 43.83 0.5707 43.88 32 

L12 43.92 o. 7682 44.10 50 43. 70 0.5962 43.80 80 

L2S 44.01 o. 7982 44.09 80 43,81 0.6327 43.83 136 

L60 43.95 o. 7329 43.93 86 43.91 o. 5852 43.84 147 

LlOO 43.99 0.6748 44.05 80 43.90 0.5630 43.88 140 

LFJR 44.00 0.6940 44.00 88 43.94 0.5759 43.85 148 

LR 40.40 l. 861 40.35 78 40. 11 1.858 39.55 76 

U-B -0.386 0.4010 -o. 435 182 0.1479 0.2488 0.1700 125 

B-V 0.6373 0.2549 0.640 210 0,8952 0.2342 0.9000 143 

V-R o. 7504 0.1914 o. 7700 117 0.8657 0.1554 0.8700 84 

0.0954 0.1035 o. 0588 317 0.0594 0.098 0.0301 297 

NOTA: L81 corresponde a LB < 1046 

L
8

2 corresponde a LB > 1046 

L
8 
• todos los valores 



lejanas que las Seyferl 2 (flgs. 4.1.31 y .321. 

2. Las Seyfert 1 son más lwnlnosas. en todas las longitudes de onda, que 

las Seyfert 2 (nótese que lo mlsmo -puntos 1 y 2- se puede declr de una 

comparación estadistlca entre cuasares y Seyferts 1). Un caso particular 

es la lumlnosldad en la banda B (azul). De los hlstograrnas (!'lgs. 4. 1.29 

y .30) se ve que las d1stribuc16n en L
0 

es bimodal. el grueso de las 

galaxias tienen log L~ < 46. Hay 14 Scyferl 1 y 32 Seyfert 2 con log L: 

> 46. Para el grueso de las galaxias L
8 

(Sy 1) > L
8 

(Sy 2.). como sucede 

con las demás lumlnosldades. pero, dado que el número de Seyfcrt 2 

6pllcamente super luminosas {en porcentaje 8. 9Y.) es mayor que el de 

Scyfert 1 (4.2Y.), al tomar el promedio sobre todas las galaxias {nótese 

la gran dispersl6n en L:=L~+ L:), resulta que L: (Sy 2} > L: (Sy 1}. El 

valor de la mediana, en cambio, sigue siendo mayor para las Scyfert 1. 

El caso más notorio de diferencia es el de la luminosidad en las lineas 

de fflJ; en promedio, la luminosidad en esta linea, para las Seyfert 1 es 

mayor por un factor de 41. 7. con respecto a las Scyfert z. Las lineas de 

(Olll), en cambio, son más luminosas en las Seyfert 1 por un factor =-

3. 6 (en la llgura 3. 2 se muestra ciaramente esta distinción). 

3. Aunque las dispersiones en los valores medios de los colores son 

grandes, podei:tos ver que en promedio las Seyfert 1 tienen colores más 

azules que las tipo 2 (figs. 4.1.33-.38), Las di.sperslones son grandes 

no sólo porque se trata, como ya lo hemos mencionado, de datos 

recopUadoa (con frecuencia con diferentes diafragmas). sino por el 

hecho de que los colores tambii!n varian, y var1an en el sentido de que 

al aumentar el brillo del núcleo el color se vuelve J:AA.s violeta (e.g. 

Doroshenko, Lyutyi y Rakhlmov, 1989). El color violeta proviene del 

núcleo no resuleto, que es menos prominente en las Scyfert Z que en las 
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tlpo 1. Al dlsm1nu1r el brillo del núcleo, el color enrojece, pues 

aU111enta. la contrlbuc16n de la galaxia subyacente. 

4. El número de galaxias con detecciones en rayos X muestra que el 24% 

de las Seyfert 1, y el 22X de las tipo 2 han sido detectadas en rayos X 

duros (flgs. 4.1.1 y .2). El número de detecciones es muy similar, hecho 

que sorprende, ya que tradicionalmente se cataloga a las Seyfert 2 como 

pobres emisoras de rayos X. La diferencia está en la emisión de rayos X 

blandos (28% de lns Seyfert 1 y 9.2% de las Seyfert 2; flgs. 4.1.3 y 

.4). Estos resultados se pueden deber a que el catálogo no está 

actualizado con las nuevas observaciones en rayos X, y no muestre la 

cantidad total actual de Seyferts 1 con detecciones en rayos X duros. 

Entender los procesos que contribuyen a la em1si6n de rayos X es de suma 

importancia (como se verá en los otros resul lados que se presentan en 

esta trabajo), y se discutirá ésto con miis detalle posteriormente. En 

todo caso, sl estas proporciones reflejan un efecto real (no un sesgo), 

su interpretación favorece la idea de gran cantidad de material 

absorbente en las Seyfert 2. 

S. El porcentaje de Seyferts t con emisión de radio a 6 cm (flgs. 4.1.27 

y .28) es s6loligeramente mayor (23.6%) que el de las Seyfert 2 con la 

mlsma emisión (21.3X). Resultado nuevamente contrario a la "vox populi". 

6. La detectabllldad en el IR es diferente para ambos tipos de galaxias 

(figs. 4.1.17 -.26). En el caso de las Seyfert 1 es más o menos la misma 

para todas las bandas (desde J hasta 100 µm y FIR): J, H y K - 28X, L -

23X, 25 µm -24Y. y FIR - 27X. En el caso de las Seyfert 2, en cambio, la 

detcctabllidad en el cercano lnfrarojo es mucho •enor (14.6Y. en J, H. y 

K y ... 9X en L) y en el medl.ano y lejano Infrarrojos (sobre todo en este 

O.lllmo) mucho Dtayor (- 38% en 25 fJm y - 42r. en FlR). Este efecto 
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dlficllmente se debe a un sesgo observacional en el caso de los datos de 

IRAS. 

4.3 Correlaciones. 

Mediante el uso de la subrutina de correlación de TABU, se 

obtuvieron los coeficientes de correlación entre las luminosidades 

calculadas, considerando por separado a los dos tipos de galaxias 

Seyfert. Los coeficientes se muestran en las tablas 4.2. junto con el 

número de objetos con que fueron calculados. Para el análisis de dichas 

tablas tomamos los siguientes criterios sobre la bondad de la 

correlación (siendo r el coeficiente de correlación): 

- baja (ó nada) r < O.SS 

- poca-regular r - 0.59 - 0.68 

- alta r - 0.69 - o.sa 

- muy alta r r= 0.89 . 

Se encontró que en las Seyfert 1 lo único que no correlaciona (o no 

signlflcatlvamente) con niguna de las otras entradas de la tabla. son 

los colores 8-V y V-R. El color U-8 presenta antlcorrelaciones 

significativas con LHX, Lsx' LH/1 y LCIR" Todo lo demás está 

correlacionado. De estas correlaciones las más bajas {regulares) son: 

LHX - LB; L5x con LB, LH#) y LrIR; y LHJ] - LR6 • 

Las correlaciones más altas fueron las de las luminosidades J. H, K 

y L entre si, lo cual resulta obvio; Ln2 con LHX, Lsx' LHP y LCJR; as1 

como LF25 con LHX, LCIR y L,.JR. 

Remarcaremos algunos de los resul lados de la tabla de correlaciones 

que consideramos importantes: 

- I..a correlación entre L
5
x y LH/1 es baja,. lo que sugiere que los rayos X 

suaves no son sólo la cola del ul travloleta ("blue bwnp"), sino que 
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L, LHM L LH/l L, LH L, L• .. U-8 8-V V-R L,• Lru Lr:::s L, .. L r.oo Lria 
L, -

" LKK 0.57 

~ .. 
LSk 0.61 o. 73 

"' "" .. 
LH,'1 o.eo o. 76 º·~' .. " .. 
L, o.es O.EO O.Elo O.liio - .. .. ,. .. 
LH o.e, o.so o. 75 o.es 0.99 .. .. . . ,. 

" " L, 0.63 c.e3 o. i5 o.es 0.9S 0.5'7 

" .. ., .. ,. n 
L• o. 73 o.e2 O.E-9 o.el O.il 0.9 0.92 

"' .. .. ... .. .. " " U-B -0.53 -0.66 -o.ta -O.E-1 -0.6' •0.61 -0.63 -0.6 ... n .. "' .. .. .. " l':• 

E-V -0.65 -0.32 -0.1.s -0.55 -0."'9 -0.49 -0.53 -O.S4 o. 7& 

"' .. .. "" .. " .. .. . .. 
V-R -0.35 -0.09 -0.22 -0.23 -0.28 -0.29 -0.:;1 -0.29 0.51 0.6 

" .. .. .. ., .. .. " "" .. .. 
L,. 0.52 0.74 o.'ª O.E-:.'! o.,, o. 75 o.ea o. 79 -0.1.e -0.28 -0.14 .. " " " .. " .. .. ., .. u " L 

'" 
o. 7lo O.M 0.9 o.e9 O.B o.~J o.s-s 0.5'7 -0.6 -0.45 -o. !4 0.67 

" .. " .. .. .. .. .. .. .. .. " Lr::i o. 72 O.SI. o.e2 0.93 o.e9 o.e9 0.92 0.9 -0.59 -0.1,3 -0.::1 o. 71 0.9lo .. .. " .. .. ., .. .. ~ .. .. .. .. , . 
!.,.00 o. 73 0.84 o.es o. 74 o.e2 o.e2 º·ª" º·ª"' -o.s -0.40 -0.42 o. 71 0.67 0.94 

" .. .. .. .. .. .. .. .. .. .. .. .. " " ' 0.9 o. 76 0.<2 o. 73 O.E1 0.82 o.e3 O.E2 -O.SS -0.48 -0.47 o. 73 O.&S 0.90 0.9& -noo .. .. " .. " .. ., .. .. .. .. .. .. ,. .. .. 
-l'"lA 

o. 75 0.60 O.é" o. 72 o.e O.BO o.e1 o.a2 -0.49 -0.41 -0.43 o. 72 0.94 0.92 0.98 0.98 

'Taule1 ~. z. (':>~':11..,... l 1) 



L, L"' L., L"~ L, LK L, LL u-a B-V V-R L,• L,... Ln, L,_ 1.r100 Ln• 
L, -,. 
LMX 0.17 

. " .. 
L,. 0.17 o.~s 

,. .. .. 
LH,'1 0.45 0.23 0.:9 .. .. .. " L, O.E:S 0.63 -0.11 O.l.3 .. .. .. .. 
LK 0.69 0.79 0.1.2 0.58 0.97 - , .. .. .. . . .. .. 
L, 0.67 0.73 0.l.5 0.57 0.98 0.99 .. .. .. " " . . 
LL 0.58 0.37 º·"º 0.6 o. 76 0.78 o.e1 

"" .. .. .. .. .. .. .. 
U-B -0.11. -0.10 o.~2 -o.:a -o.1s -0.03 -0.07 -0.Jlo ... " .. ., .. ,. ,. .. ... 
E-V 0.02 0.37 o.o 0.02 0.41 0.36 0.39 0.01 o . .:.6 .. .. .. " .. .. .. .. ,. .. 
V·R o.os -0.32 O.f9 0.2 0.10 0.20 0.13 -0.11 0.13. O.loe 

" .. .. .. " " .. .. ,. .. .. 
L,• o.s, o. 73 0.37 0.30 º·"ª 0.66 0,65 0.5 0.19 0.67 0.27 

" 
., .. .. . . " . " .. " 

,, 
" " Lnz O . .t.9 O.fS 0.02 O.l.5 0.57 o.~s O.él 0.69 -O.SS -0.31 0.15 0.66 ... .. .. .. .. .. " " " .. .. .. 70 

-,.2!1 0.45 0.56 0.12 0.52 0.66 0.63 O.é9 O.f3 -0.17 O.JB 0.12 o.el o.e9 ... .. .. .. .. .. " " TO .. 4T .. ,. ... 
L,_ º·"ª 0.60 o.o.r. o.::a 0.69 o. 70 0.75 0.68 -0.14 o.os 0.05 0.73 o. 73 o.e9 

"' .. .. .. " .. " 
,, ,. 'º .. .. " ... .. . 

L,.CIO 0.51 º·'ª -0.15 0.26 0.61 0.65 0.64 o.se -0.16 -0.22 o.oc 0.62 0.67 0.82 0.96 ... .. .. .. .. .. " " 'º " .. .. ,. '" . ., ... 
Lru' 0.1..9 0.46 -0.01 0.36 0.66 0.67 0.69 O.E-3 -0.15 0.02 0.03 º·'" o. 72 o.e6 0.99 0.99 

\ <1'o\<1 4. z. (s~~\.,,.t. z..) 



tamblE=n tiene otras contribuciones. que podrian ser binarias de rayos x. 

supernovas y vientos de Wolf-Rayets. L
11
.B correlaciona mejor, en cambio, 

con los rayos X duros, lo cual indica que esto. linea pueda ser también 

producida mediante la fotolonlzación por rayos X duros (efecto Auger, 

e.g. Bochkariev, 1987; Pronlck, 1987). Existen modelos en que se discute 

este Upo 

de ionización y que explican la varlabil idad en lineas, sobre todo en 

las prohibidas. 

La emisión en radio podria ser radiación sincrotrónlca primaria más 

una contribución de procesas libre-libre de las reglones HII, y tal vez. 

del slncrotrón producido por supernava5. 

Las altas correlaciones entre L
11
x y el lnfrarojo cercano y medio, 

sugieren que la radlacl6n slncratrónlca primaria se extiende en todo ese 

rango de frecuencias. Las correlaciones entre L9 , LHJl y LF"IR' indican la 

contribución del disco, esto es, gas y polvo lenizado a calentado. 

respectivamente, por estrellas. 

Entonces, para las Scyfert 1, se encuentra que la mayor parte de la 

emisión está relacionada, directa o tndlrectamenle, con la radiación 

primaria, más pequenas conlrlbuciones de radiación estelar (supernovas, 

reglones HI I, binar las de rayos X, etc.) 

El escenario en las Seyfcrl 2 es muy distinto: la mayoria de los 

parámetros no correlacionan slgnlflcatlvamcnte {r :s O.SS). Las únicas 

correlaciones importantes son: 

- L.J, L8 y Li. entre si (r i!!: O. 9). Con LL la correlación es menor 

(r - O. 76 - 0.801. 

- Los rayos X duros con LH, L, y LR
6 

(r ... o. 73 - 0.79). Sln embargo, las 

emisiones en rayos X duros y en radio son excluyentes, ya que s6lo hay 

18 objetos que presentan ambas emisiones (aunque ésto también pudiera 

6fi 



deberse a que el catálogo esté incompleto). 

Otras correlacloncs relevantes Cr - 0.60 - 0.68) son LCIR con L
0 

y 

LR6 , LH#lvs. LctR' y entre las lumlnosldadcs infrarojas (LClR' LKIR' 

LFlRl. Has Hess et al. (1992.) encuentran propiedades simllares en rayos 

X suaves y emisión infraroja entre galaxias con formac16n estelar y 

Seyfcrts 2., lo que sugiere que la emisión de por Jo menos algunas de 

estas Ultimas, esté dominada por formación estelar intensa alrededor del 

núcleo. 

Explicar la emlslón de las galaxias Seyfert 2 es más complejo que 

hacerlo para las Seyfert 1, ya que evidentemente, los procesos estelares 

y el obscureclmlento adquieren mayor importancia. (El obscurecimiento se 

hace evidente, en las Scyfert 2, por el hecho de que muy pocos objetos 

cm1ten rayos X suaves, cosa que no ocurre con los duros, ver tabla 4.1). 

Estos resultados e interpretaciones se discuten en detalle en la sección 

de Análisis de Componentes Principales. 

En las figuras 4.2 se graficaron los logaritmos de dist!ntas 

luminosidades. Los cuadrados representan a las Seyfcrt y los 

asteriscos a las Seyfert 2. 

Las gráficas LKX - LHfJ y L
5

x - LH/J (figs. 4.2.1 y .2.) muestran una 

mejor correlación para las Seyfert 1. El hecho de que exista esta 

correlación es una evidencia de que el efecto Augcr es importante en la 

fotoionizacl6n, ya que también ocurre en las gráficas con 0111 (f'lgs. 

4.2.5 y .6) 

Oultzin-Hacyan et al. {1988) reportaron una correlaclón, con 12 

Seyferts 2., entre LHfl y Lf"ZS. Las galaxias que utlllzaron tienen log L1"3 

en el rango 39.5 - 42.0. Al reproducir en este trabajo dicha gráfica con 

4.6 objetos (flg. 4..2.:ll, la correlaci6n desaparece, en el rango 37.0 < 
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log L.HJJ< 43.0. aunque en el rango que ellos utlHz.aron, sl se percibe la 

correlac16n reportada. Otro ejemplo claro de la dependencia de la 

correlac16n con el nú.Jncro de objetos, 

ex 
25-60 

(flgs. 4.2.17 y 

ve en las gráficas L.F2S 

.lBl.Hunt (1991) obtiene 

"correlaciones slgnlflcatlvas• de estas gráficas, con ... 20 objetos en 

cada una. Las grá.flcas obtenidas en este trabajo, con "' 60 objetos de 

cada tipo Seyfert,muestran que tal correlaclón es inexistente, sobre 

todo en el caso de la segunda. 

Un resultado interesante obtiene al graílcar L: contra LF25 y 

LFIR (flgs. 4.2.9 y .10). ya que las correlaciones son muy altas (r > 

0.93). Las galaxias que presentan l.I\ > 1048 son en su mayorla galaxias 

ldentlflcadas 'pOr Falrall, qulcn ut111z.6 como criterio para su muestra 

el exceso azul. 

Las deni.6.s correlaciones ya fueron mencionadas en el texto y algunas 

otras se utilizarán en el slgulente capitulo para fundamentar algunas de 

las lnterpretaclones que se hacen. 
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CAPI'l\ILO S 

ANALISIS DE COMPONENTES PRINCIPALES 

5.1 Programa de análisis estadísticos. 

En este trabajo se ulillz6 el Programa lnteracllvo para 

Procesamiento Tabular de Datos, TABU (Helnlck, 1986). El programa fue 

concebido para procesar tablas de datos y para generar gráficas de alta 

calidad. TABU lee tablas de datos (editadas en archivos en ASCII} con un 

máximo de 132 caracteres por linea. La tabla permanece almacenada en la 

memoria durante la sesión de trabajo. Los archivos en ASCII están 

11m1tados a 98 columnas y 4096 renglones. 

El programa perml te obtener gráficas de una variable contra 

alguna otra; al graflcar puede anlgnar slmbolos pletóricos a expresiones 

lógicas. obtiene coeflclentcs de correlación entre las variables 

graflcadas. ajusta polinomios hasta de orden 9, etc. Las rutinas 

estadisticas dan los valores del promedio, la mediana, la desv1ac16n 

estándar, número de objetos, etc. que toman las columnas de la tabla de 

datos, as1 como sus histogramas. Cuenta además con las rutinas Alice, de 

ajustes por minlmos cuadrados y el Análisis de Componentes Principales 

(ACP). Esta última rutina fue utilizada en la tesis y se describe en 

detalle a cont1nuac16n. 

s.2 Análisis de Componentes Principales 

El An<i.llsls de Componentes Principales (ACP) es un método 
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cstadlstlco que perml.te determinar el número minicno de variables 

independientes ( 1. c.. no correlacionadas), a las que tambl~n se les 

llama "factores", subyacentes a una cantidad mayor de var1ables 

observadas. El número de factores significativos revela la 

dlmensionalldad del espaclo generado por las observaciones. El anáU.sls 

dimensional es una herramienta muy úti 1 en estudios de claslflcaclón, y 

es de suma importancia en la comprensión del problema de correlaciones 

entre distintas variables. El AC? ha sido utlllzado en astronomla, entre 

otros, por Deerolng (1964) en la clasiflcacl6n espectral de estrellas. 

por Kcster (1980) en el estudio de la extinción del ultravioleta basado 

en colores estelares, por Bujarrabal el al. (1981) en la determinación 

de la influencia de la Incertidumbre de la d1stanc1a en estudios 

estadistlcos de galaxias, y por Boroson y Green (1992) en un estudio 

sobre las propiedades de las lineas de emisión de cuasares con 

corrimiento al rojo pequeño (este último trabajo es el prim~ro del que 

tenemos noticia en el que se aplica el ACP a NAGs). 

5.2.1 EL METODO 

Considérese un conjunto de puntos asociados con los N objetos de 

estudio en el espacio original o-dimensional (cuyas coordenadas x
1

, x
2

, 

.•. ,xn son los parámetros medidos). Se toma por sentado que el origen de 

coordenadas es el centro de inercia del conjunto de puntos, donde cada 

punto tiene el mismo peso estadistlco l/N. Se pretende encontrar un 

nuevo conjunto de ejes {1, e,, nuevas var La bles} llamados factores, que 

permitan una representac16n simple del problema estadlstico. Tal sistema 

coordenado {
1

• t;
2

, ••• • t;" debe satisfacer las condiciones siguientes: 

a) Los t;
1 

están relacionados con los x
1 

mediante una transfor.raac16n 

lineal: 
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X = F(k, 1 )I; + Flk, 2)1; + .•• + F(k, n)I; . (1) 
k 1 2 n 

b) La transfonnac16n es ortogonal, lo que es equivalente a una rolacl6n 

de los ejes x
1

• 

e) Los s;
1 

son estadisticamente independientes, Le., no están 

correlacionados entre si. 

El nuevo sistema de ejes ~J es, entonces, el conjunto de 

elgenvectores de la matriz de correlación C del problema, donde los 

elementos de C son los coeflclentes de correlación que hay entre cada 

par de variables: 

C(xk,x
1

) = At(k,llFCl,11 + •.. + A/(k,n)F{l,n).{2) 

(aqu1 se han expresado los cocflclentes de correlación C (xk,xl) en 

términos de los elementos de la matriz de transformación y de los 

elgenvalores \). 

Usando factores normalizados i;~ = ~/.¡'\, la ecuación (1) queda: 

,\= F' (k, ll!;; + ..• + F' {k,nll;~ 

donde F' (k, I) = F(k, llv>.
1

. 

Los coeficientes de correalcl6n quedan entonces como: 

C(x .. x
1

) = F'(k,l)F'(l,11; ... + F'Ck,n)F'(l,n). 

Representando cada variable x
1 

por el vector unitario VJ. 

VJ = (F' (J, ll. ..• , F' (J,n)}, 

el coeflclente de correlación C{xk.x
1

) es simplemente el producto 

escalar Vk• V
1

. 51 los últimos n-s factores no son slgnlflcat1vos (i\< 

•.• < A••l« 1), los coeficientes de correlación están blcn representados 

por C(x •• x,l = F' (k,l)F' (1,1) + ••• + F' (k,s)F' (l,s), 

que es el producto escalar de Vk y V 
1 

restringidos a las primeras s 

componentes. En este caso. las proyecciones de los vectores Vk sobre el 

subespaclo s-dlmenslonal, tienen magnl tudcs cercanas a la unidad y la 
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H~IS f.:U DEBE 
l'it LJ1 ~!f iIEGA 

componente r• (k, l) de Vk es el factor de correlac16n cnlre xk y ~t. 

La dlmenslón del subcspaclo generado, s, (fi
1

, •••• l!:.: s < n) 

necesaria y suficiente en la descrlpci6n del sistema. Al desechar 

aquellos parámetros que contribuyen muy poco a la dcscripcl6n del 

problema lnlclal, se encuentra su verdadera dimensión. Existen diversos 

criterios para esto. En este trabajo se utilizó el de que sólo son 

importantes a la descr1pc16n del problema aquellos elgenvalores que 

sumados contribuyen con más del 90~ de la varianza. 

En el caso concreto de nuestro análisis, se encontraron qué 

parámetros son independientes y cuáles son dependientes en la emisión 

global que presentan las galaxias Seyfert. La rutina de ACP utlllzada. 

permite analizar simultáneamente hasta seis variables distintas, y se 

intentó que éslas abarcaran la mayor parte posible del espectro 

electromagnético { de rayos X a radlo). El problema principal fue el 

hecho de que, como se mencionó antes, no todas las galaxias poseen todos 

los datos, por lo que al pedirle al programa que seleccionara aquellas 

Seyfert que slmul táneamenle luvleran las cinco o seis luminosidades a 

analizar, el subconjunto creado dlficllmcnte conslstia de más de 30 

objetos. Este proble1aa es muy frecuente en los estudios estadistlcos 

astronómicos. Hay que tomar también en cuenta que existen ciertos sesgos 

inherentes a la elección de una cierta luminosidad en cada tipo de 

Scyfert: las tipo 1 emiten más rayos X duros y menos radio, mientras que 

en las Seyfert 2 ocurre lo contrario; entonces, al incluir en el 

análisis alguna de estas emisiones caracterlstlcas de cada tipo, el 

número de objetos dismlnuia considerablemente, llegando tener 

conjuntos de menos de 10 galaxias, lo cual consideramos estad1sl1camente 

irrelevante; o bien, aparec1an ciertos comportamientos atlpicos, debido 
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probablemente a que se estaban anal izando galaxias muy pecul 1ares (por 

ejemplo, Seyferts 2 emisoras de rayos X duros). De cualquier manera, 

dado que se pretend!a hacer un anállsls estadlstlco lo m6.s amplio 

posible, sólo se presentan los ACPs con el mayor número de objetos y que 

abarcan buena parte del espectro electromagnético. El método se descrlb'! 

en detalle en el Apéndice, aqul analizaremos los resultados, empezando 

con las galaxias Seyfert 1 y el primer ejemplo desglosado en detalle. 

5.3 GALAXIAS SEYFERT 1 

ACP b!:!ll......1!!. LK LF25, LFIR. LB (27 objetos) 

FIT/PCA Ll!X LH8 LK LF25 LFIR LB 

Correlatlon Matrlx: 
l. 0000 
0.8500 
0.9147 
0.9225 
o. 7845 
o. 7428 

l.ºººº o. 8736 !. 0000 
o. 9384 
0.8102 
o. 8438 

o. 8760 
o. 7908 
o. 8295 

Elgenvalues 
5. 2426 
O.J216 
o. 1990 
0.1305 
0.0700 
o. 0363 

Elgenvectors: 
Var • l 

l -o. 4066 
2 -o. 4066 
3 -o. 419S 
4 -o. 4230 
5 -o. 3979 
6 -o. 3951 

As Percentages 
87.3759 " 
s. 3597 
3.3169 
2.1750 
l. 1667 
o. 6058 

• 2 • 3 
0.5295 0.1664 
o. 0870 -o. 5919 
0.2351 -o. 1098 
0.2050 o. 2803 

-o. 4809 o. 6250 
-0.6193 -o. 3752 

l. 0000 
o. 8768 
o. 8117 

1.0000 
o. 8528 l. 0000 

Cumul. Percentages 
87. 3759 

• 4 
-0.1018 
0.6810 

-o. 4946 
0.0243 
0.3216 

-o. 4209 

92. 7356 
96. OS25 
98. 2275 
99. 3942 

!OO. 0000 

• s 
o. 7183 

-o. osas 
-o. 4431 
-o. 4673 
o. 0376 
o. 2539 

• 6 
0.0159 

-o. 0977 
-o. 5619 

0.6939 
-o. 3389 
o. 2794 

En este caso, un sólo clgenvalor da - 87.4Y. de la varianza; las 
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seis variables tienen prcycccloncs repartidas con lgual pese en el 

eigenvector correspondiente que el nuevo eje del espacio 

multidlmensional de las nuevas variables (que están relacionadas a las 

originales y que son cstadisticamcnte lndependlentes). Todas las 

varlables están fuertemente correlacionadas entre si (la matriz está 

dominada poi· la correlación entre la luminosidad en rayos X duros y la 

luminosidad en el infrarrojo cercano y medio). Esto quiere decir. que un 

solo factor puede explicar casi por si solo toda la varianza del espacio 

creado por estas variables. 

Del resto de la varianza (- 12:!) la mayor parte (- 8. 7Y.) esté 

concentrada en el 2° y 3er eigenvalores, cuyos eigenvectorcs, siendo 

ortogonales al primero, representan factores linealmente independientes. 

Estos elgenvectores están dominados por las variables L0 , Lwc, I..rJA y 

LrIR' L
1111

• respectivamente. De hecho, los elgenvectores 4 y 5, que 

llevan el otro .... 3. 3?. de la varianza, están dominados por esas mismas 

var la.bles. De manera que pequeña parte de la varianza las 

variables L0 • LHX, LrIR y LH/1' se debe a procesos diferentes al que 

subyace al primer factor {eigenvector}. 

Asl, aunque a primera aproximación podr1amos decir que el espacio 

generado por las mediciones es prácticamente unidimensional (87. 4h de 

varianza en un eje), en rlgor tenemos una representación en cinco 

dimensiones (en 3 ejes está. el 96Y. de la varianza y en 5, - 99.3X), pero 

con una tridimensional tenemos suficiente ln:formacl6n. 

Una posible interpretación, que, como veremos más adelante, se ve 

reforzada por los resultados del anéllsls de otros conjuntos de 

variables, y que confirma {o está sesgada por ... ) el modelo que podemos 

llamar ortodoxo o estandar (ver capitulo 2) es la siguiente: 

81 



Podemos 1dent1flcar al prl111.cr eje (clgenvector) con la potencia del 

proceso de acreclón de gas hac1a un agujero negro supcrmaslvo. Como 

expl lea en el capi lulo 2, se cree que la acrec16n es controlada por el 

transporte de momento angular en un dlsco alrededor del agujero negro. 

En el caso estándar de disco ecuatorial geométricamente delgado (Shakura 

y Sunyacv, 1973). se llbcra encrgia de amarre en un gas ópticamente 

grueso por procesos disipaUvos 11gados a viscosidad turbulenta ó 

magnética (o ambas). En este caso, la radiación primaria emi tlda es 

térmica con la temperatura de cuerpo negro local en cada parte del 

disco, y va desde el óptico al UV (incluso rayos X suaves). Se cree que 

asi se forma la emisión llamada "blue bump" en la literatura, En este 

modelo puede haber además una corona que cmi te rayos X térmicos 

(bremsstrahlung) y radiación slncrotrónlca en el inírarrojo (e.g. 

Blandford y Rees, 1992). 

En contraste al disco delgado (o modelo estándar). está el modelo 

"no-térmico extremo", el cua 1 es relevante si la fuente de energia 

prlrnarla está en las parllculas relativistas con espectro de ley de 

potencia que se radia por el proC:eso slncrotrónico y Compton inverso. 

Por último, hay otro proceso básico que es la emisión primaria de rayos 

X duros y rayos gamma por cascadas de creación y aniquilación de pares 

en la parte más cercana al agujero negro (e.g. F'ablan, 1988). Esta 

relevante si L/LEd> 10-
2

. Un cálculo burdo usando Hbh - 10
8 

M0 , y el 

promedio por tipo de todas las lumlnosidades de la tabla 4.1, muestra 

que J../LEd > 10-
2 

para las Scyfert 1 y L/Ltd < 10-2 para las Seyfert 2. 

En general, una parte de la radiación podemos considerarla primaria 

y otra puede ser reprocesada por el gas y el polvo del disco y re~iones 

raAs externas. La emisión en lineas es un ejemplo obvio de 
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rcproccsamlento. En este contexto, la emisión de rayos X es un problema 

abierto: no se sabe que parte es primaria y que parte es reprocesada 

(e.g, Haraschi, 199i). 

Algunos o todos estos procesos térmicos y no-térmicos contribuyen a 

la emisión global, desde el radio hasta los rayos gamma, en las diversas 

variantes de los modelos que expl lean la liberacion de energia por ln 

existencia de un pozo gravitacional relativista. De cualquier modo, y 

este es el punto fundamental, si es el caso, esperamos que todas las 

luminosidades estén correlacionadas, pues lo que subyace a todas estas 

emisiones (reprocesadas o no) es un mismo fenómeno: la "potencia" del 

proceso de acreción, determinada por dos parámetros básicos: la masa del 

agujero negro, Mbh y la tasa de acreci6n H = dH/dt (aunque puede haber 

otros como el momento angular, ver cap. 2}. En este sentido es que 

hablaremos, genéricamente, de radlaclon de origen gravitacional (no 

relacionada. ni directa ni indirectamente, con radiación estelar). 

Los otros ejes del espacio de variables. los eigenvectores 

ortogonales al primero, en cambio, cargan, de acuerdo a nuestra 

interpretación, con la contribución de la radiación estelar, o mejor 

dicho, con la radiaclon de origen estelar, pues aqui Intervienen. desde 

la emisión estelar propiamente (fotosférlca), hasta la reradiaclón, de 

gas y polvo por ionización y/o calentamiento, de la radiación estelar Y 

las radiaciones de vientos chocados y remanentes de supernova, etc. 

De acuerdo con esta interpretación, entonces, el ACP de estas 

variables nos dice que - 87.4Y. de la varianza en esas luminosidades está 

determinado por radiación de origen gravltaclonal {variación de Hbh Y 

H, fundamentalmente). El otro - 12Y. se debe a radiación de origen 

estelar. En particular podemos decir que: 
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a) Un porcentaje .... S.SY. está d\vldldo entre L
8 

y L
1
oc. L8 se puede 

asociar a la emls16n de estrellas O en brotes circumnucleares de 

fonnación estelar violenta 6 a las estrellaG de masas lntcrinedias y, 

sobre i.oc10, bajas, que dominan, por número, la luz del disco de la 

galaxia subyacente. La contribución en rayos X duros también proviene de 

procesos estelares. Este es, quizá, el resultado más sorprendente para 

las Seyfert 1. Existen, desde luego, varios macanismos que producen 

rayos X de origen estelar y en base a ellos se puede explicar la 

luminosidad observada en galaxias normales y de baja actividad: 

espirales perturbadas, peculiares, "starbursts" ( o de brote), LINERs e 

Incluso Seyferts 2 (e.g. F'abiano et al., 1982; Ward, 1988; Giuricln et 

al., 1991). Estos macanismos son básicamente la emisión de supernovas 

relativamente jóvenes y binarias de rayos X (ambos de población I). Otro 

mecanismo, menos eflclenle para objr.tos individuales, pero quizá digno 

de tomarse en cuenta en condiciones de brotes masivos de fonnaci6n 

estelar en reglones densas es la emlsi6n de vientos chocados (o choque 

de vientos), en particular de estrellas Wolf-Rayet (Olng Luo et al., 

1990). 

b) Un porcentaje - 3.3?. {tercer elgcnvcctor) se dlvide entre Lrrn y LH/3. 

LrIR Ge puede asociar a la emisión de polvo fria del disco de la galaxia 

subyacente. LH/3 proviene de regiones Hl 1, ya sea del disco o de brotes 

clrcwnnucleares. El 4° clgenvector también está dominado por la emisión 

en HIJ. Queremos enfatizar que está totalmente fuera del marco del 

presente trabajo explorar y/o fundamentar mas cuantltatlvamente la 

contribución de los procesos mencionados. Sln embargo, desde el punto de 

vista estadlctlco, varias de las interpretaciones dadas arriba se 

refuerzan con otros resultados de este trabajo. 
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Analizaremos otros resultados de ACPs (de manera rnás resumida) para 

Seyferts 1: 

PCA bfilL.....l.!ll, !.K LF25 LFIR. LB (22 objetos) 

51 en lugar de los rayos X duros del pr lmer ACP ponemos rayos X 

suaves y el resto de las variables son las mismas, tenemos que: 

El 1 eir e-valor representa el 87. 56 X de la varianza; su e-vector 

está repartido entre las proyecclones de todas las variables y dominado 

por la correlación entre l.sx' Lr; y Lrrn· 

2• e-valor: 5.54 ~. su e-vector dominado por LSX. 

3• e-valor: 3. 82 %, su e-vector dominado por Lltfl. 

En este caso s6lo - 9% de la varianza en la luminosidad de rayos X 

suaves y de la emisión en H/l se debe a factores ortogonales al 

principal. 

PCA LHX. LSX LllB LB. l.K, LF25 (20 objetos) 

Si ahora se incluyen las luminosidades en rayos X duros y blandos 

junlo con LHtl' LF2S' Li:.' y L8 , obtenemos que el 1er e-valor lleva - 90~ 

de la varianza y el e-vector correspondiente está con algo l\ás de peso 

en Lt:. y Ln!>' La matriz esta dominada por la correlación entre la 

luminosidad en rayos X y en infrarrojo. 

Los vectores ortogonales están domlnados por LB (5.38% de la 

varianza) y L1!1J (1.98?.). 

51 en lugar de L25 incluimos Lrrn {es decir: LHX. Lsx' LHfl, LB, Lt:. 

y Lrml. obtenernos el mismo resultado para el primer e-vector, pero el 

2° está dotal.nado por LFIR en lugar de LB (con iguales proporciones en 

las varianzas). 

Si se lncluyen galaxias con emlsión en radio, y con lwdnosldades 

en rayos X, el número de objetos se reduce notoriamente; para galaxlas 
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con el siguiente conjunto de mediciones: Lmc• LHJJ, Lr.' L25, Lf'JR Y LFlt.' 

el número de objetos se reduce a 14, y sl ponemos L5x en lugar de LKX, 

se reduce a 12. 51 lnclulmos rayos X duros y suaves junto con em1.s16n en 

radio, la muestra se reduce a 7 objetos. En este último caso el ACP 

pierde sentido. 

En los dos casos anteriores el resultado es slmllar, ya sea que 

incluyan rayos X suaves o dui-os: el 86~ de la varianza de todas las 

variables está repartido por igual en el primer e-vector. Hay otros dos 

factores ortogonales con varainza slgnlflcatlva (7X y 4X) dominados por 

LR6 y LFIR' respectivamente. Es decir, una pequei'la pai-te de la varianza 

en la luminosidad a 6 cm está determinada, según nuestra interpretación 

original, por radiación de origen estelar (llbrc-llbre en reglones Hll y 

sincrotr6nlca de supernovas). 

Si eliminamos la luminosidad rayos X duros y analizamos galaxias 

con mediciones en IR, tt
13 

y i-adio (LJ, LH, LK, Lrrn' LH/3, y LR6)-20 

objetos- teneinos : 

1"r e-valor: 86,8~, e-vector repartido. 

2° e-valor: ?X el e-vector corresPondlenle dominado por LR6. 

3er e-valor: 4%, e-vector de.minado por Lf"IR 

4° e-valor: 2?., e-vector dominado por LK/3. 

El 13Y. de la varianza dominada por L116 , LrIR y LHJJ está. determinada 

por radiación de origen estelar. Este porcentaje de la varianza (13Y.) en 

factores ortogonales al eje principal fue el rnáximo encontrado para 

Seyferts 1. 
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5.4 GALAXIAS SEYFERT 2 

ACP b!lJ1 U< LF25 LFIR LB LR6 (18 objetos) 

FIT/PCA LH~ LK L25 LFIR LB LR6 

Correlation 

1. ºººº 0.4870 

Hatrix: 

0.6833 
0.6689 
0.1749 
Ó.5317 

1.0000 
0.72t..t.. 
0.6625 
0.2964 
0.6973 

1.0000 
0.8593 
0.6986 
0.7904 

Eigenvalues 
t... 051.4 
0.8937 
0.5636 
0.3165 
0.1390 
0.0358 

Eiaienvectors: 
Var # 1 

1 -0.3615 
2 -0.3965 
3 -o.t.e.:o 

" -0.4557 
5 -0.3173 
6 -0.4130 

As Percen~ages 
67.5228 
14.8949 
9.3938 
5.2749 
2.3166 
0.5970 

# 2 # 3 
-0.4563 0.6918 
-O. 2816 -0.5400 
o. 1042 0.0305 
0.1265 0.2275 
0.0016 0.0562 

-0.2075 -0.4170 

1.0000 
0.6~08 
0.6404 

1.0000 
0.3714 1.0000 

Cumul'. Percentages 
67 .5228 
82.4177 

# 4 
-0.0466 

0.6129 
-0.11:35 

0.2981 
-0.0301 
-0.7208 

91. 8115 
97.0864 
99.4030 

100.0000 

# 5 
0.2725 
0.2311 
0.3680 

-0.7899 
0.2571 

-0.2166 

# 6 
-0.3258 
-0.2069 
0.7789 
0.1002 

-0.4320 
-0.2147 

El primer elgenvalor lleva el 67.Sh de la varianza y en el e-vector 

asociado contribuyen más o menas igual todas las variables. Si 

ldentlficamos este primer !actor con un proceso gravltaclonal subyacente 

a todas las emisiones consideradas (como en el caso de las Seyfert 1), 

entonces el resto, - 32:'., proviene de radlac16n de origen estelar (ya 

vemos en este primer análisis que la proporción de la contrlbucl6n de 
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radiación de origen estelar es significativamente mayor que en el 

de las Seyfert 1, lo cual es uno de los resul lados importantes de este 

trabajo). 

La varianza de L
8 

domina al prlrner iactor ortogonal {2° e-vector} 

que lleva ::S 14.9Y. de la varianza total. Los e-vectores 3, 4 y 5 {- 9.4X, 

- S.3X y - 2.3Y., respectivamente) están dominados por las varianzas en 

LHJJ. Lit Y LR6, Lrrn' respectivaro.enle. Como veremos más adelante, si blen 

todas estas contribucloncs vienen de procesos relacionados a la 

radiación estelar, parece haber dos componentes: una del disco de la 

galaxia y otra de brotes de formación estelar vlolenla circumnucleares. 

La interpretación csquemallzada arriba no es la Unlca, y aún dentro 

del esquema "radlaclón de origc11 gravitacional versus radlacl6n de 

origen estelar", podemos considerar invertlr las proporciones. Como 

ve arriba, en el eje principal pesan ligeramente más que el resto, las 

lwnlnosidades en 25 µ.m, FIR y radio (6 cm), y nada nos lmplde considerar 

la pos1b1lldad de que debido a varias (que bien pudieran ser muchas o 

todas) galaxias, la varianza de estas luminosidades esté domlnada por 

procesos de origen estelar. De heCho, hay indicaciones de que éste es el 

caso para la eraisión en 25 µm (e.g. Oultzln-Hacyan et al., 1988, 1990; 

Houri y Tanlguchl, 1992). La correlación entre LR y LF'IA' es bien 

conocida para galaxias de brote o "starburst" (e.g. Sopp y Alexander, 

1991). 

En este segundo esquema, entonces, el 67. SY. de la varianza estarla 

dominado por procesos de origen estelar y el 32Y. restante por los de 

origen gravl taclonal. El segundo e-vector, por ejemplo, representarla un 

14. 9X de varianza en L
0 

debida a cambios en la luminosidad de la fuente 

central gravltacional, mientras que el grueso de la varianza (primer 
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e-vector) se deberla a luz estelar. Sin embargo, esta segunda 

interpretación nos parece improbable por Jo siguiente: la e111isl6n en H#J 

tiene un peso considerable solo hasta el 3"r e-vector (que lleva :s 7. 4X 

de la varianza total); de modo que en el segundo esquema, tandrlamos que 

poder explicar los cocientes de lineas tlpicos de las Seyferl 2 (muy 

diferentes a los de las galaxias HI I y reglones HI I, coma lo deinuestran 

los diagramas de daign6stlco de Vielleux y Osterbrock, 1987) con tan 

sólo una pequefia contribución a la radiación ionizante proveniente ya 

sea del "blue bump" del disco de acreción o de rayos X duros. Dicho de 

otra manera, en el segundo esquema, el grueso de la luminosidad en las 

UneilS de n
13 

estarla determinado por ionización estelar. Diflcllmentc 

podrlarnos pensar que agregando sólo un pequefio porcentaje de continuo 

ionizante en forma de ley de potencia (tanto Ja crnisión del disco como 

la sincrotr6nlca van como f v - v-o:) se podrian reproducir los cocientes 

observados (aunque el cálculo está por hacerse). Además quedarla el 

problema de dónde se producen esas lineas. cómo explicar el 

ensanchamiento y, sobre todo, la varlabllidad. Los modelos de supernovas 

(e.g. Terlevlch et al., 1992) resuelven algunas de estas preguntas, pero 

no todas. 

Por las razones expuestas arriba adoptaremos la primera 

interpretación (el proceso dominante sigue siendo, como en las Seyf"ert 

1, la generación de energla de origen gravl lacional). Vea111os otros 

resulta.dos. 

ACP !JlJ3 U:: LF?S LF IR LB (23 objetos) 

Si quitamos LR
6 

y repetirnos el ACP anterior con cinco variables, 

tcneznos que el ter elgenvalor representa el ?Oh de la varianza Y el 

30Y. restante se reparte de la siguiente manera: 

2.• e-valor: 15. 4Y., e-vector dominado por L
1113 

y L0 
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3• e-valor: 7.9r.., e-vcclor dominado por L" y LHtl. 

4° y 5° e-valores: 6.3:'., e-vectores dominados por L
25 

Y LFlRº 

51 tratamos de analizar más finamente el cercano infrarrojo, 

obtenemos lo siguiente para un ACP que incluye: LJ, L8 , L", Ln{J' LFIR, Y 

LR6° 

ter e-valor: 69.4.Y., e-vector repartido. 

2º e-valor: 11.9%, e-vector dominado por LH/3. 

3ºr e-valor: 7.9%, e-vector dominado por LR
6

• 

5° e-valor: 4.1%, e-vector dominado por Lrrn· 

6° e-valor: irrelevante. 

Por otro lado, de ln matrlz de correlación vemos que la variable 

asociada a LJ no correlaclona con LH¡'3' LFIR ni LR6, sólo débilmente 

L
11 

y L.:.. Asl, parece ser que en 1.6 y 2.2 µm (H y Kl hay una 

contribucl6n importante de radlaclón de origen gravltacional, esto puede 

ser de manera directa {radiilclón sincrlt.r6nlcal, o de manera indirecta: 

por reemlsi6n de polvo muy caliente, {cerca del limite de la temperatura 

de evaporación) en el núcleo, calentado por la radiación ultravioleta 

del disco. La temperatura de cuerpo negro a 1. 2 µm (J) es mayor que la 

temperatura de evaporación del polvo C- 2000 K), de modo que en esta 

banda (además de la posible radiación s1crotr6nlca} contribuyen otros 

procesos: estrellas {gigantes, superglgantes, OH/lR, K y Hl, envolventes 

estelares, polvo en nubes moleculares calentado por estrellas, etc. 

Por último, sl incluimos la emisión de rayos X (duros) y hacemos un 

ACP con las variables L
8

x, LHtl, LJ.. L
25

, Lt·rn' y LR
6

, obtenemos que el 

pr1111.er e1genvalor se lleva sólo el el 46.1% de la varlanza, y del resto, 

un StX está distribuida en los siguientes 3 e-valores de la siguiente 

manera: 

ter e-valor: 46. U:., e-vector dominado por L
25 

y LFIR. 



2º e-valor: 24.SX, e-vector dominado por Li::. y LHX. 

3"r e-valor: 16. 4Y., su e-vector dominado por H~. 

4° e-valor: 10. 4Y. su e-vector dominado por L
1
oc. 

5° y 6° irrelevantes. 

Es importante aclarar que en este último ACP sólo intervienen 10 

objetoo, por lo que hay que tomar con reserva su significación 

estadistica. 

Sin embargo, resulta interesante anallzarlo,pucsto que aqui si, 

todo parece indicar que es el primer factor {dominado claramente por Lzs 

y LF'IR), el que representa la varianza en las luminosidades debido a 

radiación de origen estelar. Las luminosidades en K, rayos X duros y 

llneas CH
11

l llenen varianzas representadas por factores ortogonales, en 

los que subyacen diversas manifestaciones de radiación (directa y/o 

reprocesada) de origen gravitaclonal. y que en total dan un SlY. de la 

varianza total). 

Asi vemos que en el caso de las Seyfert 2 obtenemos hasta - 46Y. de 

la varianza en las luminosidades por procesos radiatlvos de origen 

estelar (en contraste con un - 13:'. como máximo en el caso de las Seyfert 

1). Los modelos de obscurecimiento y los de "starbursl" deben ser 

capaces de explicar estaS diferencias esladlstlcas. 

S. S Comentarios finales. 

A manera de resumen, se listan las diferencias rná..s claras entre 

los dos tipos de galaxias Seyfert, encontradas en este estudio 

estadist leo. 

- Las galaxias Seyfert 1 son. en promedio, más luminosas que las tlpo 2 

en todas las luminosidades calculadas. 

- Para ambos tipos, el má..xlmo de la lwnlnosldad se da en el cercano 
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infrarrojo (bandas J. H. K y L). 

- El ACP revela que la emlslón de las Seyfert 1 está representada (en ... 

90Y.) por un solo elgenvector, mientras que en las tlpo 2 la emls16n se 

caracteriza por tener tres clgenvectores predominantes. 

La lnterpretac16n que hemos dado a ésto, es que en las Scyfcrl 1 

el proceso principal de emisión de energln es la radiación de energla 

gravltaclonal vla un disco de acreclón alr·ededor de un agujero negro; en 

este esquema. todas las luminosidades están acopladas a este proceso. En 

las tlpo 2, en cambio, los procesos de emisión estelar (y otros) son más 

Importantes que en las tipo 1, pudiendo darse el caso de existan dos 

famllias distintas de núcleos Seytert 2: los núclco5 Upo 1 obscurecidos 

y otra formada por núcleos mi.\s emparentados con las galaxias con brotes 

violentos de formación estelar. Para explorar esta poslbl lldad, 

convendrla apllcar la tecnica estadlstlca de ''Cluster Analysis", además 

de ampliar la tabla de datos con observaciones en el ul travloleta y 

actuallzarla con observaciones reciente~ en rayos X, radio, cercano 

infrarojo y llneas de emisión. Desgraciadamente se tienen rnuy pocas 

galaxias de tipos lntcrrncdios para reallzar un estudio estadlstlco por 

separado con ellas y ver si efectivamente los tipos 1.8 y l. 9 son 

estadlstlcaiaente distlntos de las tipo 2. 

92 



GLOSARIO 

BL Lac. Objetos compactos que presentan un continuo plano. sin 

lineas de emisión (su prototipo es el objeto BL Lacertae), Son variables 

en el radio. óptico y rayos X, asi como en su polar1zac16n. Las 

variaciones L1p1cas se dan en escalas de tiempo de dias. 

BLR. Del inglés wBroad Llne Reglan" (Reglón de lineas anchas). 

Nubes de gas con densidades de - 109 c11t3, cercanas a la fuente central 

(- 0.1 pe) con velocidades de 103 km s-1. Según el modelo estándar, en 

esta reglón se emiten las llncas anchas. 

BLRG. Del lnglCs "Bread Llne Radio Galaxy., (Radio galaxia de 

lineas anchas). Galaxias con fuerte emisión en radio. Su espectro 6pt1co 

presenta lineas de emisión anchas. 

C~laxlas Seyfert l. Galaxias que muestran lineas perml tldas de 

emlsl6n anchas (- 103 km s-1) y prohibidas angostas (- 102 km s-1 ). Su 

núcleo .tiene exceso azul. 

Galaxias Seyfert. 2. Galaxias con lineas de emisión angostas, 

tanto las prohlbl.das como las permitidas (- 102 km s-1 ). 

HPQ. Del inglés "High Polarization Quasar" (Cuasar altamente 

polarizado). Cuasares (ver abajo) cuyo espectro está polarizado en mAs 

del 3%. 
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LIHER. Del inglés "Low Ionizntion Nuclear Emission Reglen .. 

(Región de emisión nuclear de baja ionización). Núcleos galácticos 

caracterizados por un espectro con lineas de emisión de baja ionización. 

LPQ. Del inglés "Low Polarizat lon Quasar" (Cuasar de baja 

polarización). Cuasares con polarlzac16n menor al 3Y.. 

NLR. Del lng16s "Narrow Llnc Rcgion" (Reglón de lineas 

angostas). Reglón gaseosa con densidades entre 103 - 106 cm-3 , con 

velocidades de ... 102 km s-
1 

y tamaf\os tiplcos de 102 pe. En esta reglón 

se emiten las lineas angostas. 

~- Del inglés "Narrow Llne Radio Galaxy" (Radio galaxia de 

llneas angostas). Galaxia con fuerte emisión en radio cuyo espectro 

óptico muestra lineas de emls16n angostas. 

QSO. Del inglés "Quasl Stcllar Objcct" (Objeto cuasi estelar). 

Objeto compacto cuyo espectro, que exhibe lineas de emls16n, es parecido 

al de las galaxias Seyfert. Presentan corrimientos al rojo muy altos 

(hasta Z - 4). 

QSR. Del inglés •ouasl stellar radlo-source" (Fuente de radio 

cuasi estelar). Fuente de radlo cuya contraparte óptica es slmllar a un 

QSO. A estos dos tipos de objetos se les llama. genéricamente, cuasares. 
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