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Resumen

El objetivo principal de esta tesis es comparar las propiedades de microvariabilidad,

tales como su amplitud y frecuencia en el tiempo, entre cuasares radio-tenues y radio-fuertes.

Los cunasares son un tipo de objetos astrofisicos que pueden presentar una variabili-
dad temporal en su flujo muy violenta, con escalas de tiempo desde horas hasta afios. Se
han encontrado, por un lado, correlaciones de variaciones en diversos rangos del espectro elec-
tromagnético, con tiempos de retardo caracteristicos de acuerdo a la posible regién donde se
produzcan los cambios. Por otra parte, hay variaciones en diversas bandas de emisién que no
tienen las mismas correlaciones. Se estudiaron los modelos que pudieran dar lugar a diferentes

tipos de variabilidad.

Los rangos temporales de mayor interés en el presente trabajo son las escalas ripidas,

del orden de horas a dias.

El estudio de la microvariabilidad es importante pues ésta puede dar informacién crucial
sobre el tamanfo de la regién emisora, asi como de los fenémenos fisicos que se Hevan a cabo en
estos objetos. Hacer una distincidn entre los diferentes mecanismos que producen microvaria-
ciones, pueden ayudar sobretodo a comprender procesos de produccién de energia no térmicos

(es decir, procesos de produccién de energias altas).

En este trabajo se han contemplado dos partes temdticas. En Ia primera (capitulos 1 y
2}. se ha realizado una revisién y compilacién bibliogrifica sobre los temas de nicleos activos
de galaxias (NAG) y de Microvariabilidad. Respecto a los niicleos activos de galaxias, se partié
desde una revisién de generalidades y caracteristicas, para ir luego a la fenomenologia observada

y moedelos fisicos que versan en su explicacién; sobre todo los concernientes a los objetos del



tipo de los cuasares. En este punto, se hace hincapié en la fisica y modelos de agujeros negros
como la teorfa mds viable para describir la mayor parte de los fenémenos observados en los

ntcleos activos.

En la segunda parte (capitulos 3 y 4) se presenta el monitoreo de una muetra de cuasares
radio-tenues y otra de cuasares radio-fuertes. Los datos analizados corresponden a observaciones

llevadas a cabo en el Observatorio Astrémico Nacional de San Pedro Martir, B.C.N,

Se ha tenido gran cuidado en evitar sesgos provocados por efectos de seleccidn de la
muestra, por los instrumentos y las condiciones atmosféricas durante las observaciones. Se
presentan la seleccién y observaciones de las muestras de objetos radio-fuertes y radio-tenues, la
aplicacién de tests estadisticos para comparar las propiedades del fenémeno de microvariabilidad
en radio-fuertes y radio-tenues, asi como una discusién de las implicaciones de los resultados

obtenidos.

En el apéndice B se puede encontrar una pequefia lista de términos relevantes que puede

resultar util para el lector néofito en el tema NAG.
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CAPITULO 1

Niicleos Activos de Galaxias (NAG)

En la actualidad, se conocen diversas fuentes que presentan uno de los fendémenos as-
trofisicos més fascinantes de los que se tenga noticia: los Nicleos Activos de Galazias 6 NAG
(fuentes compactas localizadas en el centro de algunas galaxias}. Estos NAG, se caracterizan
por la emisién de grandes cantidades de energia en regiones tan pequefias como el sistema solar

(ver capitulo 2).

Aunque es posible encontrar en la literatura una gran variedad de términos con los que
puede nombrarse a las diferentes fuentes clasificadas como NAG, es posible dar una pequefia,
pero significativa, lista de caracteristicas en términos fenomenoldgicos de estos objetos. Asi,

segin Brecher (1977), los NAG se distinguen por posecr las siguientes caracteristicas:
1.- Tienen luminosidades muy altas, en el intervalo 10% — 10*7 erg/s.

2.- Emisién no térmica con excesos (relativos a galaxias normales) en las frecuencias de
radio, infrarrojo, ultravioleta, ademds de exceso en el flujo de energia en rayos X y, en

ocasiones, en rayos .
3.- Variabilidad répida en la densidad de flujo de energia, y/o un tamaio pequefio.
4.- Nicleos 6pticos muy brillantes en comparacién con el resto de la galaxia.
5.- Espectros no estelares con lineas anchas de emision.

En cuanto al punto 2, aunque la emisién de muchos de los NAG es de origen no térmico

{de lo cual se hablard un poco més adelante), también los procesos térmicos juegan un papel




importante, pues es a este tipo de procesos a los que se les atribuye el exceso en €l azul (conocido

como joroba azul, o blue bump} (ver seccién 1.2.1).

Respecto al punto 5, aunque hay fuentes que presentan lineas anchas de emisién como en
los LINERSs {ver seccién 1.1.2) o en las Seyfert 2 (ver secci6n 1.1.1), estas lineas no se presentan
en todos los tipos de niicleo activo, como es el caso de los objetos tipo BL Lac (ver seccién

1.1.3).

A estas caracteristicas se le pueden ahadir otras que son similares a las presentadas por
regiones H I, nebulosas planetarias y envolventes de novas y supernovas, pero haciendo una
extensién a condiciones fisicas de fotones de mayor energia, altas densidades, vohimenes més
grandes y velocidades internas altas; ademés, deben considerarse otras caracteristicas que sélo

se observan en los nicleos actives. Tales propiedades son:
a) Una fuente central de continuo {producido por procesos térmicos y no-térmicos).

b) Una regién de gas denso con altas velocidades orbitales y que se identifica con la BLR

(del inglés Broad Line Region, o bien, regién de emisién de lineas anchas).

c) Una regién de gas a baja densidad y velocidades orbitales menores, a las presentes en
la BLR, que se identifica con la NLR (del inglés Narrow Line Region, o bien, regién de

emisidn de lineas delgadas).

d) Algunos presentan emisién no térmica que, en los objetos radio-emisores (10% del total},
se encuentra asociada a un plasma que usualmente presenta una estructura caracteristica
de 16bulo doble a distancias de Kpc 6 Mpc de la fuente central. Frecuentemente se

observa también una fuente compacta de radio en el nicleo a escalas de pc.

Debido a que la clasificacién de estos objetos se ha realizado a partir de caracter{sticas ob-
servacionales y no de propiedades fisicas, el resultado ha sido que exista un verdadero zooldgico

de términcs para clasificar a una fuente como niicleo activo.




Los primeros estudios sobre NAG se remontan a 1909, cuando Fath llevé a cabo ob-
servaciones de las nebulosas espirales mas brillantes encontrando que, aunque la mayoria pre-
senta un espectro de lineas de absorcién, una de ellas, NGC 1068, mostraba lineas de emisién.
Fath reconocié algunas de estas lineas como las lineas caracteristicas de nebulosas pianetarias:
{O11)A3727, [NellIjA3869, H, y [OI1I]A4363, 4959, 5007 . Poco después, Slipher (1917) obtuvo
mejores espectros de NGC 1068 y de otra muy similar a ella, NGC 4151, No obstante estos
primeros trabajos, el estudio de los NAG no comenzd, propiamente dicho, sino hasta que en
1943 Seyfert realizé estudios de galaxias espirales con niicleos brillantes y apariencia estelar.
Encontr6 lineas de emisién de H con anchos que, si se debian a ensanchamiento Doppler, re-
presentan velocidades del orden de miles de kilémetros por segundo; ademas, encontrd zonas
de alta y baja ionizacién en coexistencia. Estas propiedades se convirtieron con el tiempo en

las caracteristicas distintivas de lo que hoy se conoce como Galazias Seyfert.

Tiempo después, al concluir la Segunda Guerra Mundia! y con el surgimiento de la
Radioastronomfa, se descubrieron objetos de origen extragaldctico que presentan una po-
tente emisién en radio. Estos objetos muestran una estructura doble en forma de l5bulos
radioemisores, que son acompaiados de una fuente central dominante, que coincide con el cen-
tro éptico. Estos objetos son conocidos hoy en dia como Radio Galarias. Los radiolébulos
aparecen, aparentemente, uno a cada lado de la galaxia asociada, por lo que se especul6 que
ésta era, de alguna manera, responsable de proporcionarles energia (Burbidge 1958; Ambartzu-
mian 1958). Con el tiempo se descubrieron fuentes que presentaban chorros o jets de material
refativista que brotaba del niicleo de algunas galaxias (Baade & Minkowski 1954}, con lo que

se especulé que era a través de estos chorros que se proporciona matetial a los 16bulos.

Posteriormente, la Radioastronomia brindé mas descubrimientos, pues se encontraron
otras fuentes potentes en radio, pero éstas mostraban, a diferencia de las radiogalaxias, apa-
riencia estelar. Una de estas fuentes era el objeto 3C 273, del que se obtuvo un espectro
detallado revelando lineas de emisién que no coincidfan, segiin mostraba el andlisis, con ninguna,

transicién conocida. Pero en 1963, Schmith (1963) descubrié que las lineas de emisién de 3C 273
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posefan en realidad un corrimiento 2l rojo inusual que, de interpretarse cosmoldgicamente, debia
corresponder a un objeto sumamente lejano. Cuando estos objetos comenzaron a estudiarse era
imposible resolver algo que denunciara la presencia de una galaxia huésped. Estos dos dltimos
puntas (el alto corrimiento al rojo y la ausencia de una galaxia) llevaron a la deduccién de una
enorme luminosidad {del orden de 10%erg/seg). Debido a sus caracteristicas observacionales,
a este tipo de objetos se les nombré como rudio-frentes cuasi-estelares (o simplemente, de sus
siglas en inglés, QSR). En la actualidad (con ayuda de la tecnoldgia de los CCDs} ha sido posible
resolver, en algunos de ellos, una nebulosidad que podria ser la galaxia huésped {Hawking 1978).

Con el paso del tiempo se descubrieron en el dptico objetos similares a los QSR, pero
carecian de la potente emisién en radio. Presentaban, al igual que los QSR, grandes luminosi-
dades, altos corrimientos al rojo, lineas de emisién, apariencia estelar, etc. A causa de estas
caracteristicas, este tipo de objetos fueron denominados como objelos cuasi-estelares (o @S0,
de sus siglas en inglés). Aungue al conjunto de QSR y QSO se les [lama genéricamente cuasares,
este término se emplea ambivalentemente en la literatura para nombrar sélo a los QSR o bien

al conjunto de QSR y QSO. Aqui, se entendera por cuasar al conjunto de objetos QSR y QSO.

Asf como es posible encontrar diferentes términos para nombrar a todas las fuentes que
se clasifican como NAG, también lo es para los cuasares. Sin embargo, pueden distinguirse dos
grupos de objetos del tipo cuasar: radio-emisores {o radio-fuertes) y radio-callados (o radio-
tenues). La divisién entre cuasares radio-emisores y radio-callados es definida usualmente por
un pardmetro, R (Strittmatter et al. 1980; Kellerman et al. 1989; Falce et al. 199§), que
representa al cociente de flujo radio-a-dptico. Kellermann et al.(1989) sugieren separar a radio-
emisores de radio-callados a R ~ 10, mientras que otros lo hacen a R=1, R=3 u otro valor.
Asi, si tomamos el valor R,, (ya sea R,, = 10, 1, 3, etc.), entonces un cuasar con R > R,, se

clasifica como radio fuerte, mientras que uno con R < R,, es considerado como radio-callade.

Esta divisién que se establece entre los cuasares, en objetos radio-emisores y objetos
radio-callados, se extiende en realidad a todos los tipos de NAG, pues para cada uno parece
existir una versién radio-emisora y otra radio-callada , excepto quiza para los blazares (ver
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seccién 1.1.3) ya que casi por definicidn un blazar es un objeto radio-emisor. Lamentablemente,

por ¢l momento se desconoce el por qué de tal dicotomia.

Conforme se fueron realizando observaciones en otras bandas, como infrarrojo y ultra-
violeta, y los instrumentos de observacién se volvieron més sensibles, aumentd el nimero de
fuentes clasificadas como NAG, asf como los términos con los que se les puede nombrar al clasi-
ficarlas tales como Galaxias N, Galaxias superluminosas IRAS (para los nicleos de galaxias
detectadas con el Infre Red Astronomical Satellile}, NLRG (para las radiogalaxias de lineas
delgadas), SSRQ (Steep Spectrum Radio Quasars, para cuasares emisores en radio con lineas
anchas), o FSRQ (Flat Spectrum Radio Quasars) u OVV {Optically Violently Variable) y otros.
La proliferacién de términos se debe, quiz4 como se ha mencionado, a que la clasificacién de
los NAG es esencialmente empirica y observacional, y se basa en su luminosidad asi como sus
caracteristicas espectrales (principalmente en el ancho e intensidad de sus lineas de emisién y el
cociente entre ellas). Es decir que, a pesar de que las caracteristicas espectrales de una fuente
son fundamentales para determinar si ésta puede ser considerada como niicleo activo o no, es
la complejidad de estas mismas caracteristicas las que han provocado la falta de orden en la

clasificacién de estos objetos.

No obstante la existencia del zooldgice de niicleos activos, puede clasificarse ese pequeiio
universo en cinco principales grupos: galezias Seyfert (para un estudio més detallado ver Ruano
1992; Fuentes & Krongold 1997) tipos 1 y 2, radio-galarias (ver por ejemplo Carrillo 1988),
abjetos BL Lac (ver por ejemplo de Diego 1994; Benitez 1997), LINERs, de Low Ionization
Nuclear Emission Regions (estudio detallado en Ordofiez 1997) y, por supuesto, cuasares (ver

por ejemplo Benitez 1997).

En la figura 1, se presenta la distribucién espectral de energia de NAG radio callados,
NAG radio-emisores y blazares, desde el radio hasta Ios rayos X duros. Puede notarse que
para la mayoria de los niicleos activos, la emisién dominante se produce en las frecuencias
que van desde el cercano infrarrojo hasta los rayos X, aunque para algunos blazares, la parte
dominante de la energia se encuentra en rayos 7. De esta figura puede observarse que, para
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objetos radio-emisores y radio-catlados, la contribucidn a la luminosidad en frecuencias de radio
es muy pequefia. No obstante, es notable la diferencia que existe en la emisién en las bandas
del radio entre los objetos radio-fuertes y los radio-callados, ya que estos tltimos s6lo emiten

aproximadamente 10~% — 10~ veces el flujo de los radie-fuertes.
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fig. 1.1 Potencia emitida por NAG tipicos, desde el radio hasta Jos rayos x duros vs. ancho de banda
logaritmico. Tomado de " Variability of active galactic nuclei”, Bregman 1990.

La informacién espacial del plasma emisor es de importacia fundamental para compren-
der la regién de emisién de continuo de un NAG. Durante la década pasada, surgié la idea de
que la emisién térmica del continuo produce mucha de la energia electromagnética observada
tanto en NAG radio callados, como en radio emisores. Para entender como se ha desarrollado
este concepto, es necesario retroceder una década, poniendo atencién en la manera de ver la
imagen de un NAG. Muchos de los cuasares més brillantes y mejor estudiados, mostraban

claramente evidencia de emisién no térmica. Algunos exhiben variabilidad éptica y en radio,
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componentes en radio superluminicas* y un continuo del radio a rayos X que es usualmente
caracterizado por una ley de potencias {ejemplos de todo esto son los cuasares 3C 273 y 3C

345).

En ese entonces se pensaba que todos los nicleas activos eran similares en su estructura
bisica y que podian ser caracterizados por los mis brillantes y excitantes NAG. Hoy en dia, los
estudios que se han realizado, de todos los miembros de la familia NAG, han mostrado que no

es asi.

Enr los dltimos afios ha surgido una nueva imagen, la cual sugiere que hay dos tipos de
NAG: aquellos en los cuales la mayor parte de su potencia es de origen no-térmico (como en
los blazares) y aquellos en los cuales estd dominada per procesos de origen térmico (como en

los NAG radio callados).

Para seguir adelante, es necesario hacer una distincién entre lo que es un proceso térmico

¥ uno no-térmico.

Aqui se entenderd como emisién térmica aquella en 1a que el agente emisor se encuen-
tra en equilibrio termidindmico (TE), o en equilibrio termodindmico local (LTE), es decir,
que los dtomos del emisor deben seguir una ley de distribucién de Maxwell-Boltzmann{M-B).
Suponiendo que un Atomo que tiene sdlo dos niveles energéticos (el 1 y el 2, con el nivel 1 como

nivel base), se tiene que la ley de distribucién de M-B estd dada por la siguiente expresién

i WL
fp - gzexp(kT)v

donde n; es la poblacién en el nivel 1, ny es la poblacitn en el nivel 2, y g; es el peso estadistico

en el nivel i (i=1,2), ademds de una distribucién de velocidades maxwelliana.

La emisién no-térmica estard caracterizada porque las particulas del plasma emisor, por

ejemplo, no poseen una distribucién maxwelliana de velocidades, o si su poblacién no sigue

¥ Sila velocidad de una fuente es relativista y la direccién en la que se mueve forma un Angulo pequenio
con respecto a la linea de visidn, entonces mediremos que la velocidad de la fuente, proyectada en el
plano del cielo y perpendicular a la linea de visi6n, es superior a la velocidad de la luz.
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una ley de distribucién de Maxwell-Boltzmann, es decir
7 L] he
ek gf”’(kT)'
sin embargo, €l término emisidn no-térmica puede ser aplicado también a casos en los que hay

dispersidn, es decir, el gas o el plasma emisor solo dispersan la radiacién que tes llega de alguna

fuente.

Asi, ejemplos de emision térmica son, ademds de las estrellas, el polvo interestelar que se
encuentra en equilibrio termodindmico o en equilibrio termodindmico local, emision de cuerpo
negro (por ejemplo de un disco de acrecién), emisién Libre-libre térmica y dispersién Compton

por ¢lectrones térmicos calientes.

Ejemplos de emisidn no térmica, son la emisidn sincrotrénica y emisidn por efecto
Compton-inverso. La emisién sincrotrénica puede llevarse a cabo en un jet, donde se ha compro-
bado la existencia de campo magnético (el cual posee una magnitud de ~ 10° gauus, ver Carrilio
1988}. Cabe mencionar que el campo magnético es importante para NAG radio-emisores, como
los blazares y las radiogalaxias, los cuales presentan alto grado de polarizacién y emisién no
térmica que pueden explicarse mediante el movimiento de electrones relativistas en un campo
magnético; ademds, se ha pensado que el campo magnético podria ser uno de los principales
agentes para mantener colimados a estos jets asi como de los abrillantamientos que sufren estas

fuentes (ver capitulo 2).

Una de las caracteristicas de la luz que nos llega de los NAG es su alto grado de pola-
rizacién lineal. Esta propiedad, asi como la emisién no térmica, también es comiin para los jets,
en los que el grado de polarizacion lineal en radio, es superior al 40% (Bridle & Perley 1984).
El alto grado de polarizacién implica que existe un gran ordenamiento del campo magnético.
Este ordenamiento del campo magnético es visto directamente en mapas del campo aparente
B, derivado de polarimetria en multifrecuencias. En los pocos casos en los cuales se tienen
estos datos, se encuentra que existen las siguientes configuraciones de campo magnético en un

jet (Bridle & Perly 1984):




1 ) B, es predominantemente paralelo al eje del jet, a todo lo largo de éste.
2 ) B, es predominantemente perpendicular al eje del jet a todo lo largo de éste.

3 } B, es predominantemente perpendicular al eje del jet en el centro y paralelo al eje del

jet en los bordes y cerca de la fuente central.
4 ) B, no tiene una direccidn preferencial.

Para los jets curvos se encuentra que el campo magnético presenta una configuracién

perpendicular y paralela, al eje del jet, en la regién donde se doblan.

1.1 Principales caracteristicas de NAG

Aunque existen caracterfsticas globales con las que se pueden definir los NAG (ver
seccién anterior), ain no se tiene la comprensién suficiente de los fendmenos que se llevan a
cabo en ellos como para dotar a la teoria de un esquema unificado, el cual pudiera describir
a todos los tipos de niicleos activos, o algunos grupos de ellos, como consecuencia del mismo
. fenémeno. Mientras tanto, lo que se puede hacer es describir a cada uno de los tipos de NAG

de acuerdo a categorias particulares de objetos, o caracteristicas particulares en sus espectros.

Con la finalidad de familiarizarse con estos objetos, a continuacidén se presentan, para
cada uno de los cince grupos mencionados arriba (galaxias Seyfert, LINERs, objetos BL Lac, ra-
dio galaxias y cuasares) algunas de las caracteristicas observables fundamentales {caracteristicas

con las que puede identificarse a una fuente dentro de alguna de las categorias de niicleo activo).



1.1.1 Galarias Seyfert

Las galaxias Seyfert son los NAG m4s comunes y cercanos. Se les asocia con galaxias
espirales de tipo temprano que hospedan un nicleo activo cuyo espectro tiene lineas de emisién.

El espectro puede presentar sclamente lineas delgadas o delgadas y anchas.

Las galaxias Seyfert poseen un espectro de emisién en el dptico similar al de las nebulosas
gaseosas, pero cubriendo un mayor intervalo de ionizacidn {ver por ejemplo Guichard 1991;

Benitez 1997; Fuentes & Krongold 1997).

La luminosidad éptica de los nicleos Seyfert es comparable a 1a luz integrada de las
estrellas de la galaxia subyacente. Esta componente debe restarse para poder estudiar las
propiedades nucleares. El continuo en radio de estos objetos es de origen no-térmico {sin-
crotrénico) y al igual que en los blazares (ver sec. 1.1.3), se representa mediante una ley de
potencias. El continuo en Ja regién del infrarrojo presenta un mfnimo en 1 gm y un bump o
exceso en 5 um. E] continuo infrarrojo es aparentemente una mezcla de procesos térmicos y no
térmicos, los primeros debidos a la emisidn de polvo y/o estrellas (Dultzin-Hacyan & Benitez

1994; Dultzin-Hacyan & Ruano 1996).

Por otro lado, las galaxias Seyfert puede ser clasificadas en dos tipos, atendiendo a su
espectro de lineas de emisidn, siguiendo el esquema propuesto por Kachikhian & Weedman
(1971).

El espectro caracterfstico de una galaxia Seyfert 1 es un espectro de lineas de emisién
que incluye tanto lineas permitidas como prohibidas. Las lfneas permitidas son anchas, con
anchos tipicos a intensidad media (FWHM) de 3000 km/s, aunque para diferentes objetos el
ancho puede variar de 500 a 7000 km/s. Entre las lineas permitidas que se observan estdn Hj,
He I, He IT y Fe II. Las lineas prohibidas son delgadas; su ancho caracteristico es de 350 km /s,
variando entre 200 y 700 km/s. Entre las lineas prohibidas m4s brillantes que se observan estdn:

[0 111JAX 4959,5007; (N TIAA6548,6583;[O ]AX6300,6364; [S IT]AN6716,6731; [Fe VII)A6087.
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Los niicleos de las galaxias Seyfert 2 son, en promedio, menos lumincscs que los Seyfert
1. La diferencia entre ellos es que el espectro de las Seyfert 2 presenta linicamente lineas de
emisién delgadas, con anchos tipicos de 350 km/s que pueden variar de 200 a 700 km/s (Dahari
& Robertis 1988). Entre las lineas que se observan tipiéameute en estos espectros estan las

lineas Hy, He I y He Il mds las mismas lineas prohibidas de las Seyfert 1.

Los espectros de emisidn de las galaxias Seyfert han sido ampliamente estudiados en
el éptico y son similares a los tipicos de las nebulosas gaseosas (aunque estas dltimas, no
tienen lineas anchas), cubriendo un intervalo de velocidades y de ionizacién mas amplio (ver
por ejemplo Osterbrock 1989). Las observaciones en otras longitudes de onda indican que las
galaxias Seyfert 1 son fuentes de rayos X duros mientras que las Seyfert 2 no (Elvis et al. 1978).
Ambos tipos tienen exceso en el infrarrojo (1-10uzm) pero la forma caracteristica del perfil de
la banda es disti;nta {Neugubauer et al. 1976; Lawrence et al. 1985). Las Seyfert 2 tienden a
ser fuentes de radio mds luminosas que las Seyfert 1. De estos espectros también se concluye

que las abundancias quimicas son basicamente las de la vecindad solar (ver Guichard 1991).

La interpretacién estdndar de por qué e} espectro de las Seyfert 1 presenta lineas de
emisién delgadas y anchas y, porque el espectro de Seyfert 2 sélo presenta lineas angostas, es
que las Seyfert 1 contienen una BLR y una NLR, mientras que para las Seyfert 2 existen dos
interpretaciones: una donde sélo contienen una NLR y otra en la que tienen la NLR mds una
BLR escondida (las que se observarian sobrepuestés). Sin embargo, la evidencia que se ha
ido acumulando estd en contra de esta interpretacién para todas las galaxias (ver por ejemplo

Dultzin -Hacyan 1995; Dultzin-Hacyan & Ruano 1996).

En ocasiones, se mencionan tipos intermedios de galaxias Seyfert, en cuyo caso se les
asigna un ntimero entre 1 y 2 para distinguir si se parecen mas a una u otra de los tipos

principales.

A menudo, estos objetos presentan caracteristicas similares a las de los cuasares (ver

seccién 1.1.5). Incluso, hay quienes piensan que entre los QSO y galaxias Seyfert tipo 1 existen
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ciertas relaciones por las que parecen ser, en el fondo, fendmenos producidos por el mismo
tipo de abjeto. Tal suposicién se basa en hechos tales como la continuidad en la luminesidad
(Arakelian 1971) de estos objetos, la demostracién de que los colores de las galaxias Seyfert
pueden modelarse como una mezcla de colores de cuasares y galaxias normales (Sandage 1973;
Weedman 1973), v la existencia de la galaxia huésped en el caso de los cuasares. La luminosidad
de las Seyfert es menor que la de los cuasares. Algunas de las galaxias Seyfert son tan parecidas a
algunos cuasares que en ocasiones se diferencian una clase de otra tinicamente por la luminosidad
{Schmidt & Green 1983). Asi, el limite de la luminosidad en el que se acostumbra hacer la
diferencia entre galaxias Seyfert de tipo 1 y cuasares radio tenues es M, = —23, que corresponde,

aproximadamente, a 10'*L,; en esa regién del espectro.

1.1.2 LINERs

Aunque los cuasares y galaxias Seyfert son los mis conocidos de los miicleos activos,
también existen algunos NAG de baja luminosidad, tales como el micleo de M81, en el que
una emisién muy débil y ancha de H, fue detectada por Peimbert & Torres-Peimbert {1981).
Basdndose en la correlacién entre el ancho de H, y la luminosidad en rayos X, Elvis y Van
Speybroeck {1982) predijeron que debfa detectarse como una fuente de rayos X, y asi fue. La
mayor parte de los estudios sobre emisién de rayos x comprenden la banda conocida como rayos

x suaves (~ 0.2 — 4.5KeV).

Entre los NAG de baja luminosidad s¢ encuentran los LINERs. Muchos LINERs han
sido identificados. Son miicleos galdcticos con un espectro de lineas de emisién que muestra
generalmente un nivel més bajo de ionizacién que una galaxia Seyfert 2, pero con las lineas
{0 1], [S I1] y N II} fuertes, en relacién a las galaxias normales y que son caracteristicas de
un NAG. Muchos de les LINERs presentan lineas de emisién débiles, en relacién a las demas
bestias del zooldgico de NAG, y para detectarlas y medirlas es necesario substraer el espectro

de lineas de absorcién de la galaxia subyacente.
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La caracteristica principal de los LINERs, es la de tener lineas de baja ionizacién como
O 1y S II (de donde se toma el nombre de LINERs, acrénimo de Low Ionization Nuclear
Emission-Line Region). Estudios de galaxias cercanas {Heckman, Balick & Crane 1980; Ho,
Filippenko & Sargent 1997) revelan que aproximadamente 1/3 de todos los nicleos de galaxias
espirales presentan lineas débiles de emisién de baja ionizacién. En algunos cascs, los cocientes
de intensidad de lineas muestran semejanza con remanentes de supernova. Se ha sugeride
(Osterbrock 1991) que, de alguna manera, los LINERs deben estar emparentados con las Seyfert
ya que presentan actividad nuclear; en algunos LINERs se han observado lineas anchas en luz
polarizada (como en algunas Seyfert 2), y aparecen frecuentemente en espirales tempranas,

razén por la que algunos les conocen como Syfert 3 (Lipovetsky et al. 1987).

Ademds de las espirales, los niiclecs de algunas galaxias elipticas tienen un espectro tipo
LINERs. Dos ejemplos bien estudiados son las galaxias NGC 1052 y NGC 4278. En NGC
1052 una linea de emisién débil y ancha de H, fue detectada, mostrande de nuevo un nicleo
activo similar, en general, a aquellos que se encuentran en las galaxias espirales clasificadas

como Seyfert (Filippenko & Sargent 1985).

A pesar de ser tan numerosos, existen pocos trabajos sobre este tipo de objetos, en

comparacién con la cantidad de trabajos dedicados a galaxias Seyfert y cuasares.

Los LINERS son en general, los nicleos activos més débiles. Son lo que podriamos llamar
la transicién entre galaxias activas y galaxias consideradas como nermales. Incluso algunos
objetos muestran espectros con lineas de emisién tan débiles que éstas apenas se encuentran

por encima del limite de deteccién.

1.1.3 Objetos BL Lac

En cuanto a potencia radiada o luminosidad, el extremo de los LINERs son los objetos

tipo BL Lac.
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Los objetos BL Lac se caracterizan fundamentalmente por no presentar lineas de emisidn,
y en alguncs casos también presentan lineas de absorcién (Rieke et al. 1976; Burbidge et al.
1976). Tienen grandes corrimientos al rojo, segin se ha logrado medir para algunos objetos
cuando se encuentran en un minimo de emisién de continuo, durante el cual se pueden distinguir
Iineas de emisidén estrechas que antes eran tragadas por el continvo. El méxime de la luminosidad
del continuo estd en los rayos 7. En el 6ptico, el continuo estd altamente polarizado, aunque
en la regién del radio el grado de polarizacidn es menor. A pesar de que en general poseen

apariencia estelar, algunos parecen estar en una galaxia eliptica.

Existen objetos muy parecidos a los objetos BL Lac, pero que muestran lineas anchas
de emisién: los OVV. A los objetos BL Lac, junto con los objetos OVV, se les conoce como

blazares.

Angel & Stockman (1980), caracterizan a los blazares por su emisién no térmica, que se
cree es producida por radiacién sincrotrénica. Los blazares son, por ende, objetos radio-fuertes
(ver figura 1). La radiacién sincrotrénica va desde el ultravioleta hasta el radio; presentan
emisién altamente polarizada mayor al 3% (de Diego 1994), y puede llegar al 40% en el 6ptico}
¥ muy variable (en radio-6ptico, as{ como IR, Rayos X y rayos 7). Las variaciones son tanto en
flujo como en grado y dngulo de polarizacién El flujo total puede variar en todas las escalas de
tiempo y en todas las frecuencias del espectro electromagnético. El espectro no-térmico de estos
objetos se ajusta a una ley de potencias. Los blazares, asi como algunos cuasares, presentan

movimientos superluminicas (ver Carriilo 1989).

1.1.4 Radio-galarias

La caracteristica fundamental de una radio-galaxia es el poseer dos grandes 16bulos de
plasma, situados a distancias de hasta 10°pc del niicleo, los cuales emiten en 1a banda del radio.
Se les asocia preferentemente con galaxias elipticas gigantes, cD. Tienen lineas de emisién

muy intensas en el 6ptico. Algunas presentan, ademds, chorros de materia con velocidades
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relativistas (jets relativistas), los que se han supuesto que son la conexi6n fisica entre el objeto

central y los radiolébulos, proporcionando energia a éstos.

Algunas radio-galaxias muestran en su espectro lineas delgadas, mientras que otras
presentan lineas delgadas y anchas. En esto son anilogas a las Seyfert 1 y Seyfert 2. Por este
motivo, las radiogalaxias pueden ser divididas en NLRGs (de Norrow Line Radio Galazy), si
presentan sélo lineas delgadas y, BLRGs (de Broad Line Radio Gelazy), si tienen también lineas
anchas. En las NLRG los anchos de las lineas van de 400 a 800 km s=* (ver p.e. Osterbrock,
1978), mientras que en las BLRG, van de 5000 a 30000 km s~1.

Las NLRG suelen dividirse en dos clases de fuentes (division hecha por Fanaroff & Riley,
1974): galaxias Fanaroff-Riley de tipo I (FRI) y Fanaroff-Riley de tipo II (FRII). Una NLRG se
clasifica como tipo FRI si la luminosidad es menor que 2X 10%*W Hz'sr™! y si es mayor a este
umbral, entonces el objeto es una galaxia FRII. También se toma en cuenta el tipo morfolégico
de la galaxia huésped, asi como la morfologia de sus jets y sus 6bulos. En las FRIL el jet se ve
és luminoso conforme uno se aleja del nidcleo, mientras que las FRI muestran jets simétricos

que son més brillantes cerca de la fuente, los cuales se van disipando hacia los extremos.

L1.5 Cuasares

Los cuasares suelen encontrarse en regiones con una densidad alta de galaxias {Balick y
Heckman, 1982). Opticamente tienen apariencia estelar, aunque hay evidencia observacional de
la presencia de una nebulosidad que podria ser la galaxia huésped (Hawking 1978). Presentan
un continuo no térmico, variable en distintas longitudes de onda, que produce un exceso en
ia emisién ultravioleta; ademds de este exceso en el ultravioleta, se observa emisién térmica

proveniente, segiin el modelo estdndar ( ver seccién 1.2.1) del disco de acrecién (el blue bump).

Aunque Jos cuasares radio-emisores, o0 QSR, fueron los primeros en descubrirse, y tiempo
después se descubreron objetos dpticamente similares, pero sin emisién en radio (QS0}), la mayor

parte de los cuasares (90%) son radio-callados, es decir, QSO.
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Al igual que para la variedad de NAG puede darse una lista de caracteristicas que les
distingue, las propiedades generales de los cuasares, ya sean QSR, QSO, OVV o BAL (de Bread
Absortion Line quasars), segin algunos autores son las siguientes (ej. Schmidt, 1964; Burbidge,
1967; Hazard 1979):

a) Opticamente son parecidos a estrellas azules y en algunos casos se asocian a fuentes de

radio.
b) Son variables en diferentes longitudes de onda y escalas de amplitud y tiempo.
¢) Muestran un exceso de flujo en el ultravioleta y en el cercano y lejano infrarrojo.

d) Su espectro dptico muestra lineas de emisién permitidas con anchos mayores a 1000
km/s {y en ocasiones de hasta 20,000 km/s}, ¥ en algunos casos lineas de absorcién
(absorcién que puede ser atribuida a polvo y gas intrinsecos a la galaxias huésped, si
es que &sta existe, o extrinseca. Esto puede distinguirse al determinar el corrimiento al
rojo de las lineas esperando que el valor de este corrimiento sea similar al de las lineas

de emisidn de origen intrinseco a la fuente).

e) Las lineas del espectro tienen grandes corrimientos al rojo, que de interpretarse como el
resultado de la expansién del universo, poseen magnitudes absolutas de —23 < M, <
—28, con lo que serian més brillantes que las galaxias mas brillantes de un cimulo
(-22 < M, < —24).

El espectro de los QSO es muy parecido al de las galaxias Seyfert 1 mientras que los QSR
son similares a las radiogalaxias de lineas anchas (tanto en sus lineas como en su emisién en
radio; ver Qsterbrock 1978), pero la imagen dptica est4 dominada por un niicleo de apariencia

estelar, azulado y luminoso y con lineas de emisién anchas y generalmente no se detectan jets.

Para hacer la distincién entre cuasares radio-emisores y cuasares radio-tenues puede

tomarse un corte en la potencia emitida a 5GHz como Pigg, = 10%TWHz~! (Woltjer 1990),
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asf como en la emisién en rayos X, pues esta emisién es mas débil en los QSO que en los QSR,

o bien el cociente ptico-a-radio R, (ver la introduccién).

En radio, tienden a ser muy variables, adem4s de mostrar frecuentemente polarizacién
lineal. Los més brillantes también muestran emisién de rayos X. La emisién del eontinuo va
desde rayos x hasta radio. ‘Su espectro no se parece a la de un cuerpo negro; su emision tiene

un exceso en las bandas ultravicleta e infra-rojo.

Si la polarizacién en radio de los cuasares, asi como del resto de bestias del zooldgico de
NAG, es mayor a 3% ( Moore & Stockman 1984), se les lama HPQ (High Polarization Quasar)
y por debajo de este nivel son LPQ (Low polarization Quasar). Si bien este limite es en cierto
modo arbitrario (en todas las fuentes identificadas como nicleos activos}, pues la polarizacion
en algunos objetos varia hasta alcanzar valores a ambos lados de este margen, su uso se justifica
porque en los objetos que usualmente se sitdan por encima de él, a menudo se observan otras
propiedades que los diferencian claramente del resto. Con muy pocas excepciones, los objetos
con pol:;,rizacién alta presentan variaciones cuya mayor amplitud y menor escala temporal difiere

mucho de las de otros tipos de NAG.

Los cuasares conocidos como OQVYV, se clasifican como cuasares radio-fuertes, con lineas
de emisién anchas. A este tipo de cuasares también se les puede conocer como HFPQ. El flujo
de un cuasar tipo HPQ, est4 dominado por una componente no térmica. Los cuasares radio
callados de baja polarizacién, es decir, del tipe LPQ, presentan espectros electromagnéticos con
una componente térmica importante, la cual se observa en la regidn ultravioleta. En general,

la polarizacién en cuasares radio callados es muy pequefia {Takalo et al. 1992).

Otro aspecto importante de la luz que nos llega de un NAG, es que puede presentar
variaciones temporales de brillo en todo el espectro electromagnético (ver p.e. Miller & Wiita,
1990). En particular, en los cuasares de tipo blazar se dan variaciones de hasta varias mag-

nitudes en escalas de afics, como el caso del OVV, 3C 279 que en 1937 alcanzé mp = 11.3,
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alrededor de 6 magnitudes mds brillante de su nivel normal (Kidger et al. 1992}, asi comeo varia-
ciones en escalas temporales de dias o menos y amplitudes de centésimas e incluso décimas de

magnitud (microveriaciones, ver capftulo 2).

La importancia del estudio de la microvariabilidad radica en que es una herramienta muy
poderosa para poder comprender algunos de los procesos que ocurren en los NAG (ej. Miller &
Wiita, 1990; Wagner & Witzel, 1995; Dultzin-Hacyan et al. 1997), asi como para darnos una
idea del tamafio de la fuente emisora. Someramente, el tamafio de !a regién emisora no puede
exceder a c/AAt, donde c es la velocidad de la luz y At es el tiempo que dura la variacién; sin
embargo, al tomar en cuenta efectos relativistas y cosmoldgicos el tamaiio de la regién puede

superar este valor (ver capitulo 2).

1.2 Modelos de produccién de energia

La luminosidad tipica de un NAG es sumamente alta. Un ndclec con Mz = -23
posee una luminosidad L = 1012Lg = 10*%erg/s integrada sobre las regiones espectrales del
ultravioleta, dptico e infrarrojo dentro del intervalo 0.1 € A < 100p( Edelson & Malkan
1986). Toda esta energia es liberada dentro de una regién muy pequeifia, con dimensiones
tipicas menores a 10 dias luz, fenémeno que no es posible explicar suponiendo que esta energia
proviene de estrellas del tipo que conocemos o de cualquier otro objeto de apariencia estelar en

el cual se produzcan reacciones termonucleares.

Para explicar las caracteristicas que se han observado en los NAG, no sélo las luminosi-
dades tan grandes, sing ademds la variabilidad en diferentes longitudes de onda, la emisién
de lineas de alta ionizacién, etc., se han propuesto algunos madelos que tratan de explicar los
posibles procesos fisicos que pueden estar ocurriendo en estos objetos y que darian lugar a las
propiedades observadas.

- 18 -



1.2.1 Modelo estdndar

Este modelo propone que en ¢l nicleo de las galaxias activas existe un hoyo negro
supermasive (10" Mg < Mgx < 10'°M) rodeado por un disco de acrecién que rota en torno a
él; este disco de acrecién seria la principal fuente de energia en un NAG, mediante la liberacién
de energia gravitacional (Zeldovich & Novikov, 1964; Salpeter 1964; Shakura & Sunyaev 1973;
Blandford & Rees 1992).

La luminosidad de un NAG tipico es del orden de 10'2Ly; ésta, es demasiado grande
como para ser emitida por una estrella, pues las estrellas mis masivas, de masas del orden de

102 M, tienen luminosidades del orden de 10°Lg.

En estas estrellas de masa grande, la presién de radiacién es dominada por el peso
del gas de las capas externas, pero se encuentran muy cerca de cierto limite de inestabilidad.
Este limite estd determinado por la Hamada luminosidad de Eddington. Esta luminosidad es
la méixima que puede tener un objeto esférico para mantener el equilibrio entre la atraccion
gravitatoria dada por su propia masa y la presién de radiacién. La expresién que nos da el

limite de luminosidad de Eddington est4 determinada por

doude my es la masa del protén y or es la secci6n recta de dispersién electrénica o de Thompson.

Debido a esto no pueden existir estrellas con masas mayores que 100 masas solares (100Mp).

Aunque el limite de Eddington se aplica a objetos con simetria esférica, para geometrias
més complicadas éste es tan s6lo una estimacién. Ademds, si el objeto no estd en equilibrio o
en estado estacionario, el limite de luminosidad méxima podria ser algo mayor que el limite de

Eddington.

De acuerdo a lo anterior, la fuente central en un NAG con L = 10'2Lg debe tener una
masa M > 3X10°Mg. Los tiempos de variacién observados en el continuo de muchos NAG,

sugieren que la fuente central de este continuo puede ser muy pequefia (ver capitulo 2), en
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algunos casos hasta de una semana luz en el limite dptico o incluso hasta gegundos en el limite
de rayos X (ver p.e. Kunieda, et al. 1990), aunque puede ser slo parte de la mdquina central.
Asf que, para estudiar a los nicleos activos, debe tenerse en mente la produccién de energfas

enormes que est4n relacionadas con voliimenes muy pequefios que contienen una gran masa.

En estas condiciones, el escenario fisico de un disco de acrecién en torno a un hoyo negro

es el m4s simple. La luminosidad producida puede escribirse como
L=nMd

donde M es la tasa de acrecién de materia y 0 es la eficiencia del proceso, s decir, la fraccién
de masa convertida en energfa y que no cae en el hoyo negro. 5i n=10.1 (Rees 1984), para un

hoyo negro con L = 1012 L, la acrecién de maga requerida es del orden de 0.7 M, afio™!.

Al estudiar las propiedades de los niicleos activos se atribuye la mayor parte, o al menos
una parte importante de su emisién, a fuentes de origen no térmico. Esta suposicién estd
justificada por el aspecto del espectro de los objetos, que en mayor 0 menor medida se ajusta
a una ley de potencias y al alto grado de polarizacién de la emisién. A toda la emisién de una
fuente que no puede atribuirse a lineas espectrales se le da el nombre de continuo. El continuo
lo forman entonces, no sélo los procesos no térmicos, sino también las componentes térmicas
que se ajustan a una emisién de cuerpo negro. Este es el caso del exceso ultravioleta, cuyo
origen suele ser atribuido a emisién térmica del disco de acrecién en las inmediaciones de un

hoyo negro supermasivo (Czerny & Elvis 1987; Wandel & Petrosian 1988).

Cualitativamente hablando, la radiacién emitida puede ser determinada comparando los
diversos procesos de emisién y absorcién de radiacién. El principal mecanismo de produccién
de energla en un disco, que consiste bdsicamente de un plasma de iones y electrones, son
¢l bremsstrahlung térmico y la radiacién no térmica por los procesos sincrotrén y Compton
inverso producidos por electrones altamente relativistas. Parte de la radiacién no térmica puede
producirse cerca del disco, en una corona de plasma, Ia cual es calentada mecédnicamente (por
disipacién de ondas, por ejemplo;Liang & Price 1977; también puede verse Begelman 1985).
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La emisién del continuo ionizante, proveniente de ia zona m4s interna del niicleo de la

galaxia activa, tiene la forma de una ley de potencias

donde « es un nimero entre 1 y 2, v es la frecuancia y C un pardmetro distinto para cada

objeto (Koski 1978; Osterbrock 1989: Maikan 1983).

Los pardmetros més importantes de modelo de disco de acrecién son: la masa del agujero
negro, la tasa de acrecién y la viscosidad (esta wtima provoca que el material en el borde
interno del disco caiga al! hoyo negro, ademés de transportar momento angular hacia afuera y

convirtiendo parte de la energia gravitatoria en energfa térmica).

Si extraemos energia potencial gravitatoria y momento angular de una particula ini-
cialmente en &rbita circular, ésta empezard a caer hacia el cuerpo central describiendo una
espiral. La cantidad de energia que se puede extraer en este proceso es igual a la energfa de
amarre de la dltima érbita estable. Para poder extraer energia y momento de un gas sujeto
a un campo gravitacional, como es el caso del disco de acrecién, se necesita encentrar la ma-
nera de redestribuir el momento angular inicial entre las particulas del gas para permitir que
algunas caigan en el pozo de potenciai. Los discos de acrecién brindan esta postbilidad via
la viscosidad del material en el disco. Esto se debe a que cualquier proceso viscoso es capaz
de redistribuir momento angular entre elementos del gas. En estas circunstancias, cada ele-
mento del gas se libera de toda la energia (cinética e interna) que puede [se supone que el
gas radia eficientemente) por friccién con otros elementos del gas. Este proceso disipativo, el
movimiento de cizalla (en inglés se conoce como shear: capas adyacentes del gas se deslizan una
con respecto a la otra, produciéndose una friccién en el plano de contacto entre las capas, que
tiende a frenar e! movimiento) provoca que la energia liberada sea disipada en forma de calor,
es decir, radiada. De esta manera, la viscocidad hace que el gas pierda energia. Puesto que la

unica fuente de energia es el potencial gravitacional, esto quiere decir que el gas se hunde més
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profundamente en el pozo de potencial. De este modo, la viscosidad permite convertir energia

potencial (gravitacional) en radiacién de una manera eficiente.

El desarrollo inicial de la teorfa de los discos y el papel de la viscosidad est4n relacionados
con el problema de la formacién del Sistema Solar (Von Weizécker 1943). A finales de los anos
60, el enfoque cambié del estudio dindmico al aspecto energético de los discos. Ya en el caso

clasico {no-relativista) pueden obtenerse resultados significativos.

Si @ es el potencial gravitacional, la luminosidad emitida por el disco, L, serd L ~ M

(donde M = dM/dt es Ja tasa de acrecién). En esta aproximacién newtoniana,

GM
LNTM

{R es ¢l radio del disco).

Para ver esto considerese un disco delgado, es decir, h << ap ( h es la altura del disco
y ap su radio). Se usan, coordenadas cilindricas polares: (R, &, Z). Se puede suponer en una

primera aproximacién que las velocidades son keplerianas (vaR~Y2),

En el plano Z=0, el equilibrio del disco estd dado por e} balance entre fuerza gravitacional

y la fuerza centrifuga, es decir:
ﬁ ad GM

R~ dR™ RT

donde vs es la velocidad tangencial al movimiento circular y §2 es la velocidad angular.

En el disco, las velocidades dependen de R y, por lo tanto, hay rotacidn diferencial.
Esta variacién de la velocidad a lo largo de la direccién perpendicular al movimiento produce

el esfuerzo de cizalla. Este proceso disipativo se debe a la viscosidad cinemdtica.

Si el disco tiene una densidad superficial Z{R, ), la fuerza viscosa por unidad de longitud

W, alraderor de la tircunferencia de un anillo del disco, serd

W = vEA,
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donde v es el coeficiente de viscosidad cinemética y A se define como

dn
A=R—.
dR
La ecuacién del momento angular para un disco alrededor de una estrella de radio &,,

puede expresarse (aproximadamente) como
M
#T = (1 - {R/RP)

(Pringle 1981), donde i es el coeficiente de la viscosidad cinematica.

Ji genera disipacién de energia, en el disco, a una tasa D(R) por unidad de 4rea y unidad
de tiempo:
3GMM

D{R) = W(l - {R./R]'Y),

donde M es 1a masa del disco.

En la teorfa de los discos, la mayor fuente de incertidumbre es la viscosidad, que debe
ser cinemdtica, turbulenta y magnética. En la ecuacién que se ha definido para la tasa de
disipacién no aparece la viscosidad. Esto ha sido a costa de suponer que esta viscosidad se

puede autorregular para garantizar un flujo estacionario de masa M.

Usando la ecuacién para la tasa de disipacién puede encontrarse gue la luminosidad
total del disco es
1GM ..

L= /R D(R)dt = 5= M.

Una manera de dar la vuelta al problema de la ignorancia que se tiene sobre los procesos
disipativos est en la formulacion de Shakura & Sunyaev (1973), quienes condensaron toda la
incertidumbre en un pardmetro adimensional llamado . La viscosidad en términos de o se
define como

p=aCh (0<a<l),
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donde C, es la velocidad del sonido en el disco; se estd suponiendo solamente que la turbulencia
es subsénica y que la escala de los remolinos, generados por esta turbulencia, es menor que la

altura del disco, h.

Aungue los modelos de disco de acrecién en torno a un hoyo negro supermasivo pueden
reproducir muy bien la eficiencia en la produccién de energia (Woltjer 1990; Netzer 1990;
Osterbrock 1991), presentan ciertes problemas tedricos, siendo el mds importante el origen
mismo del hoyo negro. Por otro lado, un problema relacionado con el disco de acrecion radica
en la gran cantidad de materia que requieren para alimentar al monstruo, en general del orden

de 1 M, afio™.

Otro problema en los modelos de disco de acrecién, es cémo llega masa a la zona més
interna del micleo galactico. Una forma de resolverlo es suponiendo que las partes externas de un
disco de acrecion finito, puede extenderse a distancias encrmes hasta que el exceso de momento
angular es removido, transpertandole hacia afuera mediante la tension viscosa, {Lynden-Bell
& Pringle 1974). Ademas, adn es una interrogante cémo llega masa constantemente a la parte

central de la galaxia, donde pueda alcanzar al disco de acrecién.

El disco de acrecién de un NAG podria depender de otros agentes para remover el exceso
de momento angular, tales como (1) friccidn o inestabilidades en la frontera entre el disco y el
medio caliente que no rota (Gunn 1979); (2) friccién dindmica con un cimulo de estrellas que
no rota {Ostriker 1983); (3) vientos hidromagnéticos (Blandfort & Payne 1982) y (4) vientos
calentados por el proceso Compton, los cuales ocurrirfan cuando la parte externa del disco es
irradiada por rayos X provenientes de zonas mds internas (Begelman, Mckee & Shields 1983;

Begelman & Mckee 1983).

Aunque un modelo de disco de acrecién de radio muy grande, puede resolver el problema
del transporte de material hasta las inmediaciones del hoyo negro, estos discos muestran el
problema de tender a ser autogavitantes en la direccién perpendicular al plano del disco, en

radios comparables, o mayores aiin, al de la BLR (Paczyfiski 1978). Una manera de evitar la
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autogravitacion en regiones de unos cuantos parsecs es si €l disco tiene grumos y se ensancha
por causa del movimiento de éstos. Asi, de no haber limitaciones en el tamano del disco, no
hay razén para no pensar que éste pudiera emerger lo sificiente al medio interestelar mismo, a

cscalas de kiloparsecs o atin mayores (Bailey 1980).

1.2.1.1 Fotoionizacién

En un NAG, la fuente principal de ionizacién parece ser la fotoionizacién debida a un
espectro electromagnético que se extiende a altas energias (ver p.e. Viegas & Contini 1997},
Como se vio en la seccidn anterior, la hipétesis més aceptada propone que en el micleo de
estos objetos existe un hoyo negro que produce dicho espectro, como una consecuencia de la

liberacién de energia gravitacional por el material acretado (ver p.e. Rees 1984).

A pesar de que Shakura & Sunyaev (1973) calcularon el espectro emitido por un disco de
acreci6n, mediante una ley de potencias, en realidad no ha sido posible calcular con exactitud el
espectro emergente de fotones ionizantes, pues no se posee un esquema fisico lo suficientemente
completo sobre la estructura de la fuente de energia que pueda dar la ey de potencias quebrada
(es decir, la ley de polencias presenta diferentes indices espectrales en distintas regiones del
espectra) que se ha observado en el espectro de los NAG. Sin embargo, la suposicion de una ley
de potencias parece correcta debido a que ésta es realmente observada en una buena porcién

del espectro (Koski 1978; Malkan 1983; Viegas & Contini 1997}

Los niicleos activos se encuentran tan lejos de nosotros que, salve algunas regiones de
emisién de kneas delgadas (las regiones conocidas como ENLR, de Extended Narrow Line
Region), no ha sido posible resolverlos (ver p.e. Wilson et al. 1997). Por tal motivo existe
muy poca informacién sobre su forma, simetria, etc.; por ello, para modelarlos, se parte de la
hipdtesis mas simple que es suponer simetria esférica, si se va a modelar una regitn del NAG

completa, o simetria plano paralela, si el modelo es para una nube lo suficientemente lejana a
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la regién central como para suponer que los fotones llegan paralelos. La situacién real de las

regiones que conforman un niicleo activo, sin embargo, debe ser mucho mds compleja.

Los modelos de fotoicnizacién (Baldwin et al. 1980, 1981; Kwan & Krolik 1981; Stauffer
1982; Ferland & Shields 1985; Rees, Ferland & Netzer 1989) consideran que el gas se encuentra
ionizado Winicamente por fotones generados por una fuente central. En general, estos modelos
reproducen las lineas observadas, en el ancho intervalo de energias. Simulan con facilidad, desde
las lineas del [O 1] y [$ 1] de baja ionizacién, hasta ] [NeV] y [FeX] de alta, reproduciendo

también la linea de O III] de gran intensidad.

Los modelos mds completos consideran todos los procesos que resultan importantes
cuando se tiene fotones de energia alta, as{ como los procesos normales que se dan en las

.regiones HII {para esto véase p.e. Osterbrock 1989).

Una buena aproximacién para explicar las intensidades de muchas lineas de emisién
observadas en nicleos activos resulta ser la fotoinizacién por un espectro que incluye fotones
de energias altas, por lo que ha resultado una buena hipdtesis para tratar de tener una idea de
la naturaleza fisica de estos cbjetos. Sin embargo, como se ha mencionado antericrmente, no

reproducen fielmente las intensidades de todas las lineas observadas.

A pesar de ser buenos a primera aproximacion, los modelos que sélo consideran foto-
jonizacién predicen intensidades para las lineas de alta jonizacién menores a las observadas.
Esto sugiere un mecanismo adicional de inyeccién de energia. La presencia de ondas de choque

en la NLR ha sido usada para resolver este problema (Cox 1972}

Se ha recurrido a un tipo de mecanismo adicional al de la fotoionizacién para la NLR:
ondas de choque {ver por ejemplo, Viegas & Contini 1997). Las imadgenes recientes del telecopio
espacial Hubble (HST), muestran frentes de choque en NLR de Seyfert que indican que los
choques juegan un papel importante en las NLR. Se cree que !a onda de choque se produee
cuando el material que daré origen al jet es expulsado por la mdguina central, o por e encuentro

entre material que se aleja de la fuente con material que se acerca.
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Un escenario consistente para las NLR. muestra que la luminosidad de las lineas de
emision estd dominada por los efectos del choque o por la radiacién fotoionizadora primaria
{Viegas & Contini 1994;1997). Los efectos del choque dependen de la velocidad del mismo,
mientras que los efectos de la radiacién fotoionizadora depende de la cantidad de fotones pro-
ducidos por la fuente central y de su distribucién de energfas. Ademds, también las condiciones

fisicas de la propia nube son un factor muy importante a tener en cuenta.

Los modelos compuestos, que incorporan choques y fotoionizacién por la fuente central
para determinar Ias condiciones fisicas de la NLR, son una podercsa herramienta para analizar
estas regicnes. Las lineas de ionizacién alta, la emision de infrarrojo y la componente de rayo
x suaves podria venir de nubes de velocidades altas (Iwasawa et al. 1994; Ptak et al. 1994;
Viegas & Contini 1997). Ademds simulan de manera maés satisfactoria las intensidades de las

lineas de emisién, que resultaban bajas con los modelos que sélo consideraban fotoionizacitn.

1.2.2 Modelo de Brotes Estelares

Estos modelos tratan de explicar las caracteristicas mas sobresalientes en un NAG u-

sando, en general, tinicamente los procesos fisicos asociados a los brotes de formacién estelar.

Estos modelos no son generalmente aceptados debido a que no pueden explicar ciertas
propiedades observadas en los NAG, como son: la existencia de jets y los efectos relativistas
asociados a los objetos radio fuertes (Marscher 1993), la emisién de rayos gamma, la microva-
riavilidad y la variabilidad de la polarizacién éptica-radio (ver Wagner & Witzel 1995). No
obstante, los modelos actuales de brotes estelares (Terlevich et al. 1995; Terlevich, Melnick
& Moles, 1987; Terlevich et al. 1993) muestran que la evolucién de un ciimulo estelar, en un
entorno de alta metalicidad, puede reproducir muchas de las caracteristicas que presentan los

NAG radio callados, tales como la presencia de lineas de emisién anchas y angostas.

Ademis de los modelos de brotes estelares, se han desarrollado modelos compuestos,

que incorporan la presencia de un hoyo negro en el nicleo de la galaxia y brotes estelares
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circumnucleares. Estos modeles proponen que, al menos para los NAG menos luminosos, la
presencia de brotes estelares es una aportacién para la energia observada. Esta aportacién
puede ser menos importante para los NAG mds luminasos (Dyson, Williams & Perry, 1996),
donde la mayor parte de la energia puede provenir del disco de acrecién (ver también Dultzin-

Hacyan 1895).

Sin embargo, las grandes tasas de acrecién de masa que se tienen que consumir por aiio,
para ¢l caso de objetos con luminosidades altas no pueden ser explicadas de esta manera. Ura
solucidn, podria ser la existencia, necesaria de un ¢cmulo denso de estrellas rodeando al agujero

negro (Williams & Perry 1994), proporcionando la masa necesaria a través de sus vientos.

1.3 Esquema unificado

Los esquemas unificados {Woltjer, 1990; Blandford, 1990; Holt, Neff & Urry, 1992,
Lawrence, 1993) surgen como una propuesta para tratar de poner orden en la confusitn creada
por las explicacicnes ad hoc que se han dado sobre los fenémenos observados en los diferentes
tipos de NAG. Un esquema unificado busca tratar de explicar a dos 0 mds clases de niicleos
activos como consecuencia del mismo fenémeno y, entonces, las diferencias entre unos y otros
radicaria en cosas tales como la orientacién del jet o el entorno de la galaxia huésped, por

ejemplo.

Existen varios escenarios de unificacién que se basan en la orientacién del disco de
acrecién respecto al observador. Un NAG visto a baja latitud respecto al plano ecuatorial
del disco de acrecidn, aparecerd menos brillante que si se viera de frente a su polo, debido
a extincién y absorcién del disco o un toro de polvo, que cubriria el nicleo. Como ejemplo
estd el modelo propuesto por Lawrence (1993), el cual supone que todos los niceos activos
radio-emisores son en realidad fenémenos del mismo tipo de objeto salve la orientacién del
jet relativista respecto al observador. La hipdtesis central es que el dngulo #, formado por la
linea de visién y el eje de la fuente de radio (perpendi(;ular al plano del disco), es el pardmetro
decisivo en la determinacién de la clasificacion de una fuente como ntcleo activo.
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El esquema més usado para cuasares, propone que cuando el dngulo 8 decrece, una
radio-galaxia FRII apareceria, primero, ¢como un cuasar ordinario y para # pequefio como un
blazar (Barthel 1989). En un escenario paralelo, una radio galaxia FRI se verfa como un objeto

BL Lac conforme @ viniera a ser pequefio {ver por ejemplo Browne 1983).

Si se considera un NAG eyectando chorros de plasma, al observar a este objeto de frente
al jet, lo que se apreciard, serd un flujo luminoso muy intenso y variable, es decir un objeto BL
Lac (Blandford & Rees, 1978). Este cuadro es consistente con la ausencia de lincas de emisién
{Woltjer, 1989) en los objetos de tipo lacerfa. En el caso en que el Angule @ sea grande, se

observaria, una radio-galaxia.

Una prueba crucial para unificar a los modelos es determinar los dngulos # para dife-
rentes tipos de NAG y relacionarlo con las propiedades observadas para los diferentes objetos.
Por obvias razones, 6 no es medible directamente; aunque, al hacer algunas suposiciones, se
puede estimar el valor de # de fuentes individuales o promedios estadisticos de conjuntes de
fuentes y comparar estos con las predicciones de los modelos tedricos {para ver con més detalle:

Terdsranta & Valtaoja 1994).

Otro modelo unificador es el que pretende explicar las diferencias entre galaxias Seyfert
1 y 2 mediante ¢l obscurecimiento de la zona central por un toro de polvo {Antonucei & Miller
1985). Sin embargo, existen resultados cuya interpretacién podria oponerse a este esquema
citado, como e! encontrado por Fuentes & Krongeld (1997) quienes hallaron que las galaxias
Seyfert 2 tienen un exceso mayor de compaiieras de campo respecto a las de campo de las
Seyfert 1. Segiin el modelo unificador estariamos hablando del mismo tipo de objetos y por

tanto no deberfa haber diferencias en sus entornos.

Dultzin-Hacyan & Ruano (1996} estudiaren las propiedades en distintas longitudes de
onda de las Seyfert y llegaron a la conclusién de que mientras la intensidad del motor nuclear
gravitacional decrece de las Seyfert 1 a las Seyfert 2, la contribucién relativa de brotes estelares

circumnucleares anmenta en la direccién contraria. Esta conclusién, aunada al resultado de
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Fuentes & Krongold (1997), sugiere que la interaccién de las galaxias activas con las compaiieras

de campo favorece la formacion estelar en las inmediaciones del micleo.

Aunque actnalmente se conoce relativamente bien la estructura de un NAG, se desconoce
gran parte de los fenémenos que dan origen a las caracteristicas observadas, sobre todo porque
es imposible, con 1a tecnologia actual, resolver los nicleos de las galaxias activas (salvo algunas
regiones de emisidn de lineas delgadas). El propésite del estudio de los ndcleos activos
descibrir cuales son las propiedades fundamentales. Para ello, estudios de microvariabilidad y
de variabilidad en general son importantes, pues con ellos se pueden deducir tamaiios de las

regiones internas, asi como las posibles causas que producen tales variaciones.
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capitulo 2

MICROVARIABILIDAD

2.1 Introduccién

Desde su descubrimiento los NAG haft cautivado la atencién de los astrondmos, pues
debido a sus peculiares caracteristicas (tales como altas luminosidades asociadas a zonas com-
pactas, altos corrimientos al rojo y variabilidad), establecer un mareo fisico conveniente que
pueda explicar las observaciones es un verdadero reto. Y es que para dar una imagen fisica

satisfactoria es necesario recurrir a procesos de produccién de energia no convencionales.

De las prapiedades observacionales que se conocen sobre un NAG el presente capitulo
trata sobre la variabilidad temporal del flnjo. Estas variaciones son consideradas como una
propiedad sumamente importante y 1til, debido a que su estudic puede ser utilizado para
deducir algunas de las caracteristicas fundamentales de la fuente central, tales como su tamafio,
forma o ¢l movimiento de] plasma emisor. En cuanto a la informacién espacial de este plasma,
los estudios de variabilidad en ¢! brillo resultan poseer una importancia singular, ya que si son

intrinsecas a la fuente pueden proveer limites superiores a la regién emisora.

Como es imposible resolver la regitn central de las galaxias activas en ninguna longitud
de onda, es forzoso determinar su tamafio mediante otras técnicas. Para hacer una estimacién
del tamaiio espacial de la regién, ubicandonos en el espacio-fase (figura 2.1} supongamos que
tenemos en e} origen, la regién emisora de tamafio AX. A cierta distancia de esta regidn,
se encuentra un observador. Debe suponerse también, por simplicidad, que la dista.nc-ia. entre

el observador y la regién, no cambia en e} tiempo. Ahora bien, al tiempo { = 0 ocurre un
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evento en el centro de la regién AX (en ese instante, el centro de AX coincide con el origen
del espacic-tiempo), evento que producird cambios en el brillo registrado por el observador al
tiempo ¢ = #; (es importante recordar que la luz se propaga, en el plano espacio-temporal,
en una direccién a 45° dei eje ). Mientras tanto, la causa de la variacién, se propaga en la
régién AX, hacia afuera, alejandose del centro de ésta, a una velocidad menor a la de Ja luz
(es decir en una direccién entre el eje ¢ y la linea a 45°), hasta alcanzar los puntos A y B. En
estos puntos, la perturbacién provoca la emisién de energia, que alcanzaré al observador en los

tiempos t = 3 (proveniente del punto A) yt =1 (del punto B). De la figura 2.1 es clate que
C(f: bl tz) =AX

Asi que, si At ={; —t; es el tiempo que dura la variacién, segiin lo mide el observador,

entonces el tamafio de la regién emisora, AX, debe ser menor a

ct

F )
time = & !
" Fit g
: B
time = I,
"'45' LY
time = I,
‘E
l 45’
: )\ .

A
e s

fig. 2.1 Diagrama especio-tiempo de las variaciones en brillo en un micleo activo. Tomado de Shu 1990.
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C(t; - tl) = ciit.

Sin embargo, este limite s¢ ha encontrado supcniendo que el observador se encuentra a
una distancia constante de 1a regién emisora. Al considerar que la fuente se aleja de nosotros

entra una correccién cosmolégica:

Lobs
Liyente = (1—_'_7)

{ver p.e. Kolb & Turner 1990) donde %, es el tiempo que dura la variacion segtin lo medimos
nOSOLTOS, Lryente €5 €l tiempo que dura la perturbacién en el marco de referencia montado en la

fuente, y z es el corrimiento al rojo de la feente.

Ademés, debe tomarse en cuenta que en los objetos de interés, cuasares y demés NAG,
las variaciones observadas podrian deberse a perturbaciones en el jet relativista. Por tal motivo,
es necesario introducir una correccién relativista. Asi, el tamafio de la regién estaria limitado
por 2e[2At {ver por ejemplo Rybicki & Lightman 1979; también ver Marscher & Gear 1985;
Begelman, Rees & Sikora 1994), donde T es ¢l fagtor de Lorentz (para velociades relativistas

T' > 1) debido a un efecto de beaming relativista.

Si bien, como se ha mostrado, puede obtenerse una estimacién del tamanio de la regién
emisora, caracteristicas tales como la geometrfa, la orientacién respecto al observador y la

propagacién de la perturbacién que introduce la variabilidad, son desconocidas.

Para estudiar los cambios temporales del flujo, limitandose aqui al intervalo &ptico,
estos suelen dividirse en tres tipos basicos: en primer lugar, estin las variaciones que se dan
en escalas de tiempo de meses 4 anos y que son fluctuaciones en el brillo de varias magnitudes
(por ejemplo MK 421, un objeto del tipe BL Lac, presenté un Am = 1.5mag en 2 afios
[Sillanp#d et al. 1998a]). En segundo lugar se tienen las variaciones que ocurren en escalas
temporales de semanas a meses, con cambios en la magnitud menores a las que se dan en las
mencionadas anteriormente (como ejemplo: (OJ 287 ha presentado un Am == 0.5mags. en 1.5

dias y Am = 0.69mags en 2.2 dias [Dultzin-Hacyan et al. 1997, Am = 0.3mags. en 35 dias
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{Sillamp3i et al. 1998a) y Am = 0.7 mags. en 8 dias [Benitez 1997]). Por dltimo se tienen las
variaciones que ocurren en escalas de tiempo menores o iguales a un dia, en las que los cambios

de magnitud son décimas o incluso centésimas de magnitud.

Las variaciones del primer tipo son conocidas en la literatura como eutbursts, o bien,
abrillantamientos que son tipicas de los blazares (ver p.e. Sillanpai et al. 1988a, 1988b). En
este tipo de variaciones hay indicios de posible cuasi-periodicidad en unos pocos objetos, como
en el caso de OJ 287 (Sillanpii et al. 1988b), una fuente tipo BL Lac del cual se tienen datos
desde finales del siglo pasado, por lo que es el NAG ¢on mayor nimero de datos fotométricos

que se conoce ¥y un buen candidato para estudios de variabilidad.

Las variaciones que ocurren ¢n escalas temporales de semanas a meses, son conocidas
con el nombre de flares, o rdfagas (ver p.e. Dultzin-Hacyan et al. 1997). Aqui también existen
indicios de periodicidad. Algunos de los modeles que tratan de explicar la emisién de estas
rafagas (mecanismos tales como pequeiios abrillantamientos en la parte interna del disco de
acrecion [Abramowicz et al. 1992; Wiita et al. 1992]; propagacién de choques a lo largo del jet
[ver por ejemplo Marscher et al. 1992}), podrian explicar el posible comportamiento periodico;
pero hasta ahora sélo se tienen resultados marginales sobre este asunto (Dultzin-Hacyan et al.

1997).

En cuanto a las variaciones que ocurren en escalas de tiempo menores a un dia, suele
nombrarseles como microvariabilidad {en inglés son conocidas como microvariability, aunque
en ocasiones se usan los término intraday variations [Wagner & Witzel 1995; Begelman et al.
1994] o intranight variations). Si bien la caracteristica principal de las microvaniaciones es
manifestarse como pequeiias fluctuaciones temporales en la magnitud, también se caracterizan
por ser azarosas. Aunque parece haber evidencias de cuasi-periodicidad en escalas de ~ 15min
en el objeto OJ 287 (de Diego & Kidger 1990}, o las variaciones en rayos X de la galaxia Seyfert
NGC 6814, que revela un parfodo de 12 000 segundos (ver Abramowicz et al. 1992; revisar
ademds Scheuer & Readhead 1979), éstas no han sido confirmadas. Existen, en teoria, procesos
que pueden explicar la microvariabilidad, asf como explicar el por qué son azarosas. Por estas
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razones (cambios pequenos en magnitud, tiempo y aleatoridad), a pesar del actual desarrollo,

tanto instrumental como en las técnicas de observacién, su deteccién es muy dificit.

Si bien los antores que realizan estudios de variabilidad !a clasifican segin se ha hecho
lineas arriba, algunos lo hacen tomando otros criterios. Un ejemplo de esto son Padrielli
et al. {1987), quienes clasifican la variabilidad en funcién de la longitud de onda, asi como
de la correlacién detectada entre diferentes bandas durante las variaciones (ver p.e. Dultzi-
Hacyan et al. 1997). Sin embargo, es importante notar que entre menor sea la escala temporal
de la variacién las fluctuaciones en magnitud son también menores (Sillanpai et al. 1988a,
1988b:; Dultzin-Hacyan et al. 1997; ver también Wagner & Witzel 1995). En este sentido, la
microvariabilidad puede ser definida como cambios en el brillo menores o iguales e una décima

de magnitud, lo que implica de acuerdo a las observaciones escalas de tiempo menores a un dia.

En el éptico Moore et al. {1982) encontraron variaciones fotométricas en objetos BL Lac,
en periodo de una semana, con A = 0.1mag. Miller et at. (1989) reportaron réfagas en escalas
temporales de unas cuantas horas. Heidt & Wagner (1996) encontraron microvariabilidad en el

80% de las fuentes de una muestra de objetos BL Lac.

Mientras que las escalas temporales no se pueden correlacionar con las luminosidades o
corrimientos al rojo de los objetas, la amplitud de los cambios de magnitud durante microvaria-

ciones se incrementa con la luminosidad.

La extensién de los estudics en el &ptico, al cercano infrarrojo, muestran tanto ampli-
tudes como escalas de tiempo similares. En algunos casos, se observa una tendencia de las
fuentes a hacerse més azules conforme su brillo aumenta {Takalo et al. 1992; Kidger et al.
1994). En el infrarrojo se han reportado rdfagas muy ripidas, aunque no han sido confirmadas

(Wolstencroft et al. 1982).

En el infrarrojo medio, datos tomados con IRAS muestran varibilidad en escalas tem-
porales de 15 a 233 dfas (Impey & Neugerbauer 1988). Las variaciones répidas en el regimen

de los rayos X de nicleos activos han sido reportados con frecuencia. Estas variaciones (las
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cuales se han observado en blazares) han sido usualmente descritas como fluctuaciones de
baja amplitud en torno a un valor medio, con rifagas ocasionales superpuestas (Giommi et al.
1930). Utilizando todos los datos disponibles, tomados por el sitelite japonés GINGA {galazia),
de biazares que presentan microvariabilidad en rayos X, Tashiro {1994) sugiere que hay una
evolucidn temporal siste-matica del espectro en la banda de 1 a 10 KeV. El encontré que las
fuentes aumentan su brillo hasta que el espectro es plano, conservandose asi durante un tiempo
similar al que tardé en aumentar su brillo, para que después disminuya {permaneciendo plano)

durante varias horas hasta que el espectro, de nueva cuenta, se empina.

Agrawal & Riegler (1979) reportaron variaciones en escalas de tiempo tan cortas como
1 segundo, las cuales no fueron confirmadas por Snyder et al. {1980). Feigelson et al. {1986)
y Kohmura et al. (1994), reportaron variaciones en escalas temporales de ~ 30 segundos. La
rapidez extrema con la que se dan estos cambios, pueden ser relacionados con la inyeccién y

aceleracién de particulas en un jet relativista (ver p.e. Kirk & Mastichiadis 1992).

En cuanto a los rayos gamma, uno de los primeros resultados del observatorio CGRO
(siglas de su nombre en inglés: Compton Gemma-Ray Observatory), fue que muchas de las
fuentes detectadas con energias entre 100 MeV y 1 GeV son objebbs radio callados. Fichtel
et al. {1994) observaron 25 blazares, muchos de los cuales son conocidos como fuentes que
presentan microvariabilidad en el regimen éptico a radio, son emisores fuertes de rayos gamma
de altas energias. Para muchas de estas fuentes se encontro que la emisién en rayos gamma es
variable (Michelson et al. 1994). En diversos objetos, se ha reportado microvariabilidad inusual

en el 6ptico durante la deteccién de radiacién de rayos gamma {ver p.e. von Linde et al. 1993).

También se ha observado variabilidad en las lineas de emisién de algunos NAG { Kunieda
et al. 1990; Salamanca et al. 1995; Korista et al. 1995). Un resultado interesante es que las
fuentes con espectros que presentan lineas de emisién de alta ionizacién muestran ademads una

respuesta mds ripida de éstas a las variaciones de! continuo (Korista et al. 1995).
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Al igual que la variabilidad del continuo, los estudios de variabilidad de las lineas de
emisién anchas tienen como objetivo principal la comprension de las condicicnes fisicas de
la fuente que las produce. Uno de los principales problemas es localizar la regién dénde se
emiten las lfneas respecto a las otras estructuras de la fuente. También es necesario entender la
dindmica del materizal en la region de emisién de dichas lineas, pues poco se sabe, por ejemplo,
de las distribuciones espaciales y de velocidades, si el material se encuentra cayendo o fluyendo

desde ¢l centro, o siguiendo drbitas estables en torno a la zona central (Krolik 1994}

2.2 Microvariabilidad

En cuanto a la microvariabilidad, cuando comenz a estudiarse fee tratada tan sélo como
ruido. La interpretacién de microfluctuaciones temporales en el brillo era rechazada debido a
la manera en que se realizaban las observaciones, pues éstas consistian en estar ilevando el
telescopio del objeto de interés a una estrella de referencia y viceversa. Con esta técnica
existe 1a posibilidad de cometer errores al centrar el telescapio, lo que resulta en variaciones de
magnitud que no son producidas por la fuente. Ademds, el seeing que introduce la atmésfera de
Ia Tierra altera el tamaiio aparente de la fuente y produce con ello microvariaciones espiireas.
La interpretacién de que las microvariaciones de algunos NAG eran causadas por las técnicas

de observacién perdurd hasta la apariciéa de la tecnologia CCD.

Matthews & Sandage (1963) fueron los primeros en dar un reporte de microvariabilidad
en NAG. Ellos observaron en el cuasar 3C 48 un cambio de magnitud de 0.04 magnitudes en
~ 15 minutes (lo que implicaria un tamafio de la regién emisora menor a 15 minutos luz; como
referencia, el semieje mayor de la érbita de Plutén es de unas 5.5 hrs. luz). Este reporte

fue ignorado o los resultados reportados se atribuyeron a los errores ya mencionados. Con el
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uso intensivo de la nueva instrumentacién (CCDs) pronto fue evidente que la microvariabi-
lidad era un fendmeno comidn para muchos blizares (Kinman 1975); también se reportaron
microvariaciones en el infrarrojo, incluso antes de la introduccién de la nueva generacién de
detectores inlrarrojos (Lorenzetti et al. 1990; Takalo et al. 1992; Kidger et al. 1992; 1994;
Dultzin-Hacyan, Ruelas-Mayorga & Costero 1993; de Diego et al. 1997). Aunque la microva-
riabilidad en el dptico es un fendmeno comiin en objetos del tipo blagar, muchos de los NAG
radio emisores también presentan este comportamiento {Miller, Carini & Goodrich 1989; de

Diego 1994; Wagner & Witzel 1995; Benitez 1997).

Hoy en dia, con los detectores bidimensionales y las técnicas de fotometria diferencial, se
ha establecido, sin lugar a dudas, la existencia de las microvariaciones producidas en los micleos
activos (ver por ejemplo Quirrenbach et al. 1991; Jang & Miller 1997; de Diego et al. 1998; y
también ver Wagner & Witzel 1995). Un hecho que ayuda a constatar que las microvariaciones
en NAG son reales es la microvariabilidad simultdnea en diferentes bandas, como radio y éptico

{ver p.e. Wagner & Witzel 1995).

A pesar de que se habfa comenzado a reportar desde hace afios {~ 30 afios) que muchos
de los objetos radio-emisores presentan microvariaciones en las bandas del radio y cercano
infrarrojo en niicleos activos del tipo radio tenues no se habia encontrado microvariabilidad

hasta hace poco tiempo (Jang & Miller 1997; de Diego et al. 1998).

De acuerdo a los modelos que tratan de explicat ¢l fendmeno NAG, se piensa que los es-
tudios de microvariabilidad pueden ayudar a comprender las zonas més internas de los nicleos
activos. Estos estudios dan informacién, en principio, sobre caracteristicas fisicas tales como
tamafios y estructuras. Algunos de los modelos sugieren que los picos de emisién en las longi-
tudes de onda més largas se producen mas lejos de la regién central y en zonas mas extendidas,

_es decir, el tamaiio de la regién emisora se incrementa con la longitud de onda (Shakura &

Sunyaev 1973; ver también Pian & Traves 1993).
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Si los modelos de disco de acrecién son correctos, entonces las zonas mds calientes son
aquellas que se encuentran m4s cerca del centro, salvo por manchas en otros lugares del disco

{(inestabilidades locales).

Netzer et al. (1996) sugieren que las escalas de tiempo de las variaciones son inversa-
mente proporcionales a la luminosidad de la fuente, contraponiéndose a la nocién general de

que los objetos méis luminosos indican las mayores fuentes de continuo.

Por otro lado, las observaciones de variabilidad rdpida en radio, combinadas con los
flujos de rayos X, llevaron a la prediccién de movimientos superluminices que posteriormente

serian confirmados con el VLBI (Pearson et al. 1981).

2.2.1 Modelos de microvariabilidad

A fin de explicar la microvariabilidad detectada en niicleos activos se han desarrollade
diversos modelos tedricos que reproducen bien las observaciones. Dependiendo de la causa que
se cree que provoca las microvariaciones estos modelos se dividen en dos tipos: extrinsecos (si
las variaciones son producidas fuera de la fuente) e intrinsecos (si son producidas ¢n la misma
fuente). Las causas extrinsecas més evidentes son el centelleo interestelar en radio (Intersiellar
Scintillation) (ver p.e. Rickett 1990) y los microlentes gravitatorios (Chang & Refsdal 1979;
Walsh, Carswell & Weymann 1979; Wisotzkd et al. 1995); mientras que las causas intrinsecas se
basan principalmente en el jet relativista (Blandford & Konigl 1979) y/o en el disco de acrecién
{Abramowicz et al. 1991; Mangalam & Wiita 1993), como manchas calientes (Chakrabarti &
Wiita 1993).
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2.8.1.1 Modelos extrinsecos

Las variaciones observadas son tan ripidas en los NAG, que requieren de condiciones
extremas dentro de la fuente, si es que éstas son de origen intrinseca. Otra alternativa es que
las variaciones sean provocadas por mecanismos extrinsecos. La absorcién a lo largo de la linea
de visién asf como la defleccién de la luz pueden producir variaciones. En el dltimo caso, puede
deberse a una distorsién gravitacional del espacio o a efectos difractivos del plasma galdctico a
lo largo de la linea de visién. El movimiento de la fuente, el observador o el agente que provoca

la defleccién introduce una variacién temporal del Aujo registrado por el observador.

Los cambios de densidad electrénica en ¢l medio interestelar, a diferentes escalas es-
paciales, puede introducir dispersién difractiva o refractiva, resultando en un ensanchamiento
angular de la fuente compacta, apareciendo la consecuente variabilidad (Rickett 1990; Melrose
1994). Este fenémeno es conocido con el nombre de centelleo interestelar (Interstellar Scintitla-
tion). La dispersién ensancha la imagen de la fuente y este ensanchamiento serd mds importante

pata una fuente pequeiia que para una grande.

Heeschen & Rickett (1987) confirmaron que las rifagas detectadas en algunas fuentes
estan correlacionadas con la latitud galictica, lo que apoya el modelo de centelleo interestelar.
En general las predicciones detalladas de este modelo no han sido capaces de reproducir las
caracteristicas observacionales. Esto puede indicar, no que el medio interestelar quede descar-
tado como explicacién de microvariaciones, sino que la comprensién del centelleo interestelar

es muy pobre {Spangler et al. 1993).

Una caracteristica particular del centelleo interestelar es el tener una fuerte dependencia
con la frecuencia de la luz emitida por la fuente. Esta dependencia se explica de la siguiente
manera, haciendo para facilitar el anélisis las siguientes aproximaciones: 1) se desprecia el
movimiento térmico de los electrones y de los iones, 2) los iones son estdticos {hay que recordar

que se trata de un plasma) y sélo los electrones se mueven en respuesta al cruce de la onda
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electromagnética y 3) se desprecian las colisiones entre iones y electrones. Entonces, si el

movimiento de cada electrén se realiza de manera que cumpla la ecuacién
F = m.a = m.X,
por un lado (m, es la masa del electrén), mientras que por otre debe cumplirse que
F = —eE(x,t)

donde -¢ es la carga del electrén y E(z, t} es el campo eléctrico de la radiacion electromagnética

incidente, el cual puede representarse como una onda plana:
E(z,1) = Eqezp|—i(wt — k.x)]-

Ahora bien, al tratar de hacer
F = m. % = —¢E(z,1)

se tendrian problemas debido a la x que aparece en la exponencial del campo eléctrico. Por
este motivo se debe hacer una cuarta aproximacién: 4) la longitud del desplazamiento de los

electrones es mucho menor que la longitud de onda perturbadora, es decir,
rok & wT,

(bay que tomar en cuenta que w = Ak/T, donde A es la longitud de onda, k es el niimero de

onda y T es el periodo de la onda).

De esta manpera se puede proponer la solucién
e -1..-1
= ——E,(—)}{— —%
x = = B ), Jewrl -]

obteniendo que

. e .
x= —EE,,e:rp[-—wt].

€

Al sacar el médule
ek,

mow?’
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Ahora bien, se sabe que w, = ¥, donde T es el perfodo de la onda, mientras que w, €8
la frecuencia caracterfstica de oscilacién de cada electrén en el medio interestelar. Entonces,

en un perfodo

wT =27
de donde se obtiene que
To K &’_
° Tk

y z, ¢8 1a distancia caraclerfstica que recorre el electrén que oscila con frecuencia caracterfstica

W,, €8 decir,
ek,

Ty = r
Mty

Entonces, se obtiene un resultado importante:

eE",2 ey
Mgl

es decir que, el efecto de centelleo interestelar gélo afecta a longitudes de onda grandes, en el

rango del radio (ver p.e. Wagner & Witzel 1995).

El modelo de centelleo interestelar no puede explicar todas las observaciones por lo que
cominmente debe desecharse para explicar los datos. El argumento més convincente para
excluirlo como el mecanismo dominante en las microvariaciones es la correlacién observada en
muchos casos entre las bandas del radio y el dptico pues, como se ha visto, el medio interestelar
no afecta a longitudes de onda cortas. La microvariabilidad en el régimen de los milimetros

(Wagner et al. 1995), por ejemplo, no puede ser causada por centelleo interestelar.

Si 1a fuente es suficientemente compacta se espera que sea gusceptible a la dispersién
difractiva, es decir, que muestre microvariabilidad por centelleo interestelar, lo que no se ha

observado aiin.

Aunque el medio interestelar puede provocar variabilidad aparente en radio, debido a la
dispersién de 1a luz, para las variaciones en el éptico el fendmeno extrinseco més aceptado es
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el de las lentes gravitatorias. Este fenémeno es una consecuencia de la teéria de la Relatividad
General (Einstein 1916), la cual predice que la luz es desviada al pasat cerca de un objeto

masivo compacto que se encuentra entre la fuente y el observador.

Chang & Refsdal (1979), sugirieron que el efecto de lente gravitatoria sobre cuasares dis-
tantes podrian no sélo ser provocado por la deflexién de la luz debida al potencial gravitacional
de la galaria lente; ademds, la deflexién serd provocada por la estructura a fina escala dentro del
mismo potencial, es decir, por estrellas individuales u objetos compactos (como hoyos negros,
enanas blancas, estrellas de neutrones, etc.) que se encuentren dentro de la galaxia lente. Estos
objetos deberan encontrarse. al igual que para las macrolentes gravitatorias, lo suficientemente
cerca de la linea de visiét como para producir la deflexién de la luz. El cambio de las posiciones
relativas de la fuente, de los lentes o del observador, puede resultar en varlaciones del factor de

amplificacién de la lente gravitatoria y, entonces, causar variabilidad.

El factor de amplificacién de una lente gravitatoria, se define como

o Su _ duor

- SVO - dl""l
donde

Sv. = Iudua

es el flujo en el plano de la fuente (este es el plano que se encuentra a la misma distancia del
observador que la fuente y perpendicular a ia linea de vigién), I, es el brillo superficial y dw, el

Angulo sélido subtendido por la fuente, también en el plano fuente; mientras que
Sv; = Ivdwl

es el flujo de la fuente en el plano de la lente. Al igual que en el plano de la fuente, este plano se
encuentra a la misma distancia que la galaxia lente, perpendicular a la linea de visién, mientras

gue dw,; es el dngulo sélido subtendido por la fuente en el plano de la lente.

En esta teorfa, se tiene que la deflexién no altera ni la frecuencia de la onda electro-
magnética, ni su intensidad. As{ que, el cambio en el flujo, de la imagen respecto a la fuente,
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est4 dado por el factor de amplificacién p {ver por ejemplo Argote 1997). La desviacién dife-
rencial de la luz en un campo gravitatorio altera la seccién recta de un haz de rayos luminosos.
As{ mismo, el nimero de fotones se conserva (el 4ngulo en que se devia la luz es independiente

de la absorcién o emisién}, ¥ la intensidad especifica es constante a lo largo del rayo.

Es posible demostrar que entre las imdgenes producidas por una lente gravitatoria, al
menos una de ellas tendra g > 1 (Schneider 1984; Blandford & Narayan 1986). En la teoria de
lentes gravitatorios se espera que el efecto sea m4s notorio cuando la fuente luminosa, el objeto

que servird de lente y ¢l observador, se encuentren bien alineados {ver p.e. Argote 1997).

Asf, se espera que un sistema cuasar-lente-observador, esté alineado lo mejor posible, de
manera que ¢} flujo continuo sea amplificado por este efecto. Un ejemplo de esto podria ser el
caso de los objetos BL Lac, come fue sugerido por Nottale (1986) y Schneider & Weiss (1987).
Entonces, las estrellas y objetos compactos en la galaxia lente desviardn la luz, produciendo el
efecto microlente ¢ introduciendo, microvariaciones. Lo que se propone es que los objetos de
la galaxia lente produzean micro-imagenes de la fuente; el observador no las puede resolver y,
entonces, lo que se observa es la superposicién de las micro-imégenes como si fuera tan sélo
una. Debide al trdnsito de los objetos compactos en la galaxia y cerca de la linea de visién, las

micro-imégenes cambian dando lugar a fluctuaciones de la intensidad de la imagen compuesta.

Una caracteristica importante en la teorfa de las microlentes gravitatorias es la acro-
maticidad (Scheider 1984; Blandford & Narayan 1986; ver también Argote 1997), es decir, las
microvariaciones no producen cambios en el color del objeto. Sin embargo, a pesar de que los
efectos producidos por lentes gravitatorias son bisicamente acrématicos, la forma e intensidad
de los eventos de microlentes dependen del tamafio de la fuente, digamos un cuasar, produciendo
con ello efectos crématicos indirectos. Esto se debe a que, en una fuente tipo NAG, es posible

que la longitud de onda de la energia radiada depende del tamafio de la regién emisora.
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No obstante Ia fuerte evidencia observacional que existe a favor de los macrolentes, la
evidencia en torno a microlentes es sblo circunstancial (Wisotzki et al. 1995). Para mayor

detalle sobre microlentes gravitatorias puede verse Argote (1997).

2.2.1.2 Modelos intrinsecos

Durante la década de 1980, se sugirid la idea de que la emisién térmica del continuo
es la responsable de la mayor parte de la energia proveniente de un NAG radio-callado y de
algunos radio-emisores (ver p.e. Bregman 1990}, donde los espectros tenian una ley de potencias
debido a la superposicién de muchas planckianas con diferentes temperaturas. Hoy en dia se
tiende a un marco fisico que sugiere la existencia de dos tipos de NAG: aquellos en los que la
produccién de energia es predominantemente no térmica {como en los blazares), y aquellos en
los que es de origen térmico (NAG radio callados). La discusién de este modelo estd dirigida a
las propiedades de objetos radio-callados y a los métodos que pueden utilizarse para distinguir
entre emisién térmica y no-térmica. Los rayos x serian producidos por la reemisién de polvo,

el cual es calentado por la radiacién primaria proveniente del disco de acrecién.

La teorfa indica que si las variaciones son intrinsecas a la fuente, los cambios en el flujo
observado corresponden a cambios significatives en Ia luminosidad. Supéngase por ejemplo,
que se tiene una radio-fuente tipica con una luminosidad de 10*%erg/s; al haber un cambio de
0.1 magnitudes durante 24 horas, se requiere una energia total, suponiendo emisidn isotrépica,
de ~ 10%erg (el Sol, emitiendo con su luminosidad actual, tardarfa ~ 5 x 10 afios en radiar

toda esa energia).

Debido a que las escalas de tiempo son cortas, implicando voliimenes pequeiios para la
regién que estd emitiendo, se ha supuesto que las rdfagas se producen en la regidn central del
nicleo de una galaxia activa. Un lugar obvio para la produccién de las microvariaciones es el

disco de acrecién, postulado en el modelo estdndar de un NAG (ver capitulo 1}.
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Algunos de los modelos que se han basado en manchas, rifagas o disturbios en el disco
de acrecién fueron sugeridos por Abramowicz et al. {1991), Mangalam & Wiita (1993}, y
Chakrabarti & Wiita (1993). Los modelos de disco de acrecién son viables para explicar algunos
fendmenos vistos en el rango del 6ptico a rayos X, pero no pueden explicar la microvariabilidad

en radio {(hay que recordar que el disco de acrecién emite como cuerpo negro).

Uno de los primeros modelos {Vila 1979), propone que el disco presenta pulsaciones que
pueden producir abrillantarnientos. También se ha sugerido que un gran nimero de manchas
calientes o rifagas en el disco, pueden dar origen a la mayor parte de los cambios observados
en las bandas de rayos X (Abramowicz et al. 1991; Zhang & Bao 1991), y en el dptico-UV
{Mangalam & Wiita, 1993). Estas manchas calientes podrian producirse, por ejemplo, como
consecuencia de cambios en la tasa de acrecién, inducida por la interaccién gravitatoria sobre
el disce por parte de algiin objeto, como una galaxia (Chakrabarti & Wiita 1993); sin embargo,
para las variaciones simultineas observadas en las bandas del 6ptico a radio, se descartan estos

modelos.

Otros trabajos, tratan de reproducir los datos observacionales utilizando choques en
el disco de acrecién (Sponholz & Moteni 1994), puesto que en los objetos radio-callados no
se observan evidencias de un jet (Antonucci, Barvainis & Alloin 1990; Miller, Raulings &
Saunders 1993; Kellerman et al. 1994), a diferencia de los radio-fuertes. Entonces, la deteccidn
de microvariabilidad éptica en los cuasares radio-callados (Jang & Miller 1997; de Diego et al.
1998), favorece a los modelos basados en el disco de acrecién, asi como a los que proponen

causas extrinsecas.

Bregman (1991) sugiere que el espectro de los cuasares radio callados posee las siguientes
componentes: a) el continuo en 0.1-0.5 4m se debe a la emisién producida en un disco de acrecién
delgado y autogravitante; b) la emisién en 0.5-1 #m se debe a emisién libre-libre cuya energfa
proviene de la regidn interna del disco de acrecién; ¢) la emisién en 1-200 pm es preducida por
polvo termalizade que reemite 1a radiacién que proviene del disco; por iltimo d) la emisién en
rayos x se debe a dispersién Compton en un medio rarificade en torno al disco de acrecién. Con
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este esquema, el tamafio de la regién emisora se incrementa rdpidamente con la longitud de
onda, como A? o A*/* (ver Bregman 1991). Entonces, las propiedades de variabilidad de cada

una de las regiones emisoras podrian reflejar su tamaio.

Algunos autores sugieren (ver por ejemplo Marscher & Gear 1985; Begelman 1994), que
el plasma emisor, donde se llevan a cabo los procesos que dardn origen a las microvariaciones,
es un flujo que se mueve a velocidades relativistas en un chorro (o jet) de material eyectado y
que emite radiacién sincrotrénica. Por tal motivo, se han sugerido otros modelos, modelos de

jet relativista, para explicar la microvariabilidad.

Una dificultad en estos modelos €5 que se requiere la aceleracion del plasma dentro
del mismo jet para explicar la existencia de particulas altamente relativistas a distancias muy
lejanas del nicleo. Lo que ocurre es que el tiempo que han estado viajando las particulas
inyectadas, para alcanzar el lugar donde las observamos, es de varias magnitudes mayor a la
vida radiativa de éstas. La suposicién mds comin involucra la aceleracién en frentes de choque
{Blandford & Konigl 1979). La ventaja de esto es que los choques no sélo sirven como el medio
para explicar la aceleracién de particulas en los jets relativistas, sino que ademds funcionan
como el mecanismo mediante e} cual puede explicarse la variablidad en las bandas del radio.

i En estos modelos se sugiere que las choques, propagéndose a lo largo del jet asociado a
la fuente, interaccionan con regiones turbulentas dentro de este chorro de material. Ademis,
las variaciones de densidad y velocidad en el jet producen cambios en el flujo de material. A
pesar de que existen modelos basados en las teorias de choques para explicar las variaciones
en escalas de afios, en cuanto a la polarizacién y el dngulo de polarizacién, se han hecho poces

intentos para explicar las microvariaciones.

En los modelos de choques en jets (shock-in-jet models), existen algunos problemas para
explicar 1a microvariabilidad. Wagner et al. (1995) apuntan que Ia correlacin en las variaciones
de las regiones que emiten en radio y en Gptico corresponden a extensiones espaciales similares,

mientras que de la teoria de choques se obtienen tamaifics diferentes.
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Otros modelos, gne también se basan en el jet relativista, son los que tratan sobre el
efecto faro (Camenzind, 1992; Camenzind & Krockenberger, 1992). Estos modelos s¢ usan en
los jets de blazares y proponen la inyeccién de nddulos (knots), de mayor densidad, en el jet. En
estos modelos, los nédulos siguen las lineas del campo magnético (perpendiculares, en promedio,
al disco de acrecién}, por lo que su trayectoria es una helicoidal, debido al movimiento hacia
afuera del plano del disco y el movimiento circular que traian al ser inyectados. Este movimiento
provoca que, la polarizacién del flujo sufra un cambio con el tiempo. Para un observador cercano
al eje del jet, el haz se mueve a lo largo de la linea de visién, introduciendo réfagas debido a
este efecto. Si se superponen las contribuciones de algunos nédulos, pueden producirse curvas
semiperiodicas o, si son muchos los nédulos que han sido eyectados, las curvas que pueden
trazarse podrian ser sumamente complejas. Hay observaciones que apoyan este modelo, como
la rotacién del 4ngulo de polarizacién durante variaciones épticas y de radio en blazares (Efimov

& Shakhovskoy, 1954).

Si la velocidad de los nédulos es mayor que el resto del flujo de materia en el jet, estos
nédulos producirdn choques en el mismo. Ademds, se espera que las componentes del campo
magnético paralelas al plano del disco (ver capitulo 1), es decir, perpendiculares al eje del jet,
son amplificadas por compresién debida a los choques. Esto se debe a que el jet estd formado
por un plasma que arrastra al campo magnético consigo, de manera que las componentes del
campo magnético perpendiculares al eje del jet podrian aumentar su intensidad (Hughest et al.
1985).

Casi todos los autores sugieren que los modelos actuales no explican bien las observa-
ciones, y que deben realizarse trabajos de observacién mejores y mas precisos, en busca de bases

de datos m4s completas y, de esta manera, desarrollar modelos superiores a los actuales.

Sin importar el mecanismo detallado que produce la microvariabilidad, ésta es una
he-rramienta muy importante para el estudio de las regiones mds internas del nicleo. La
microvariabilidad no sélo es un reto en cuanto a desarrollos téoricos, sino ademas a estudios
de resolucién. La densidad de fotones, la distribucidn espectral de energia y las propiedades de
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polarizacién de rdfagas son muy parecidas a las caracterfsticas de los estados de emisién de los
blazares y, proveen pistas importantes para un entendimiento méis profundo de los procesos de
radiacién bajo las condiciones extremas reinantes en todas las bestias del zooldgico de micleos

activos.
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CAPITULO 3

En los siguientes dos capitulos se presenta el trabajo de invetigacién sobre microva-
riabilidad en cuasares con datos obtenidos en las instalaciones del Observatorio Astrondmice
Nacional en San Pedro Mirtir, B.C., México. Este trabajo, en el que el autor de esta tesis par-
ticip6 colaborando en las observaciones asi como en la reduccidn y andlisis de datos, culminaria

con la publicacién de un articulo en una revista arbitrada de renombre internacional.

Observaciones y reduccién de datos

Primera temporada

3.1 Las observaciones

El objetivo de este trabajo es comparar ¢l estado de microvariabilidad de una muestra
de cuasafes radio-callados con el comportamiento de una muestra control de cuasares radio-
emisores. De esta comparacién se pretende hallar las causas posibles que dan origen a la
mierovariabilidad (ver cap. 2). En los objetos radio emisores, como ya se ha mencionado, ha
sido posible establecer sin lugar a dudas, la deteccién de microvariaciones. Mientras tanto, en
los objetos QS0s, sélo recientemente ha sido posible la deteccién de microvariabilidad (Jang &

Miller 1997; de Diego et al. 1998).

La deteccidon de microvariabilidad en Q8Q0s, y su posterior comparacién con objetos
radio-emisores, es importante para dar un paso mds en la comprensién del fendmeno NAG,
en esta ocasion, sobre la dicotomfa de objetos radio-tenues y radio-emisores. Los NAG, y
particularmente los cuasares, pueden tener en general caracteristicas observacionales diversas

{como grandes rangos en luminosidad y corrimiento al rojo). Por este motivo se ha hecho un
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gran esfuerzo para eliminar sesgos debidos tanto a efectos de seleccién en las muestras, como
aquellos que pudieran ser introducidos por las condiciones atmosféricas durante las observa-
ciones; ademds, se han tomado en cuenta los posibles efectos relacionados con los aparatos de

observacién.

Asi, algunos de los sesgos son eliminados, tales como diferencias introducidas por la
Iuminesidad absoluta y el corrimiento al rojo. De esta manera, el andlisis de los datos podrian
dar mejores estimaciones de las diferencias entre ambas muestras, si estos efectos tienen alguna

influencia en las microvariaciones.

En cuanto a los sesgos que podrian ser provocados por las condiciones atmosféricas e ins-
trumentales, se busca eliminarlos mediante la fotometria diferencial utilizando el reductor focal
de! telescopio para tener un mayor campo y consiguientemente maés estrellas de comparacidn.
La estrella de brillo més parecido al cuasar {la cual se supone que no varia) es utilizada para
comparar su curva de luz con la de éste, tras corregir por la diferencia de brillo, mientras que
las demss estrellas de campo sirven para construir (ver pagina 60) una estrella de referencia
lo més brillante posible, ¥ que sirva para quitar ruido a las observaciones. De esta manera, se
espera que los cambios en la magnitud, de ser detectados, sean debidos a la fuente y no a otras

condiciones.

Las observacicnes de los objetos que componen ambas muestras (una de objetos radio-
emisores y otra de objetos radio-callados) se realizaron con el telescopio de 1.5 m del Obser-
vatorio Astrondmico Nacional en San Pedro Martir, B.C.N., México. Estas, se llevaron a cabo
durante la temporada del 18 al 26 de marzo de 1996. En esta temporada las observaciones
fueron realizadas con el detector CCD Thomson THX 31156. Esta pieza tiene 1024 x 1024
pixeles, cada uno con un drea de 19 x 19 um? (cubriendo un campo, durante las observaciones,

de 6 x 6'), y tiene una cubierta de metacromo II para mejorar la respuesta en el azul.

Las observaciones se realizaron con aproximadamente una hora de seguimiento, sin filtro,

con el obturador abierto y con e} objeto cruzando el meridiano. El motivo por el que ro se utilizd
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ningin filtro fue el querer captar la mayor cantidad de luz (debido a que las microvariaciones
son muy dificiles de detectar se requiere poseer la mayor cantidad de luz que sea posible). Pero
al no utilizar filtro alguno, pueden introducirse efectos provocados por la extincién atmostérica,
al cambiar la masa de aire durante el seguimiento del objeto. Este efecto es tanto mayor
cuanto mas diferentes sean los colores entre el objeto estudiado y la estrelia de referencia, y
cuanto mayores sean los cambios en la masa de aire durante las observaciones. Es por esto que
las observaciones se llevaron a cabo con los objetos cruzando el meridiano, ya que durante el

transito por el meridianc la masa de aire varia muy poco.

Al realizar las observaciones, se tomd la precaucion de observar a cada componente de
una misma pareja durante periodos de tiempo similares (~ 1kr.), y durante la misma noche
cuando fue posible (la dnica excepcién es la pareja identificada como 1 en la tabla 3.1). Aunque
en los objetos presentados en la tabla 1, no se detecté microvariabilidad, éstos sirvieron de base
para un trabajo posterior en el que si se pudo detectar el fenémeno de microvariabilidad en

cuasares radio-callados (de Diego et al. 1998, ver ademas capftulo 4).

3.2 Seleccidn de la muestra

Los objetos fueron seleccionados del catdlogo Veron-Cety & Veron (1987). La dnica
condicién que se les impuso para ser seleccionados, es que fueran mdés brillantes que V = 17,
ademds de que pudieran ser observados desde las instalaciones en San Pedro Méartir. Después
de esto, las muestras fueron comparadas y se eligieron solamente las parejas de QSRs y QSOs

con corrimiento al rojo y brillo similares en un range de 10%.

Las muestras que se eligieron consistieron de media docena de cuasares radio-emisores
(muestra control) y media docena de cuasares radio-callados {muestra de la poblacién que se

sometara a prueba). Tanto en la seleccidn de las muestras, como en las observaciones, se intenté
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eliminar los posibles sesgos que pudieran ser introducidos por la misma seleccién dg los objetos,
o las condiciones atmosféricas e instrumentales. Esta es la razén por la que se eligieron las
parejas de forma que tuvieran en comiin, tanto magnitud como corrimiento al rojo. Asi, la

tnica diferencia entre cada miembro de una pareja, es la emisién en radio.

En la tabla 3.1 se muestran los objetos seleccionados que conforman la muestra. En
la primera columna se presentan los nombres con los que se identifica a cada objeto en este
trabajo; entre éstos, los sefialados con la letra a son QSRs, mientras que los sefialados con b
son QS0s. En la segunda columna se dan los nombres de catalogo de cada objeto; en la tercera
columna se identifica a cada objeto como radio-emisor, re, o radio-tenue, r; en la cuarta se
muestran las magnitudes aparentes; finalmente, en la quinta se muestra ¢l corrimiento al rojo,

z, de cada objeto.

Nombre Emision  Mag
Objeto  de catdlogo radio (v} z
la 3c334.0 re 16.4 0.555
1b US1867 ri 16.4 0.513
2a PKS0736+01 re 16.4 0.191
2b US995 t 16.4 0.226
3a PKS1103-006 re 16.4 0.426
3b US737 rt 16.3 0.456
4a PKS1022-102 re 17.0 2.00
4b CsS0233 rt 17.0 2.03
Sa PKS1050-184 re 17.0 0.544
5b 11304-106Y t 16.9 0.51
fa PKS1011-282 re 16.8 0.253
6b Us1107 Tt 16.7 (.259

Tabla 3.1. Las muestras. En la tabla se presentan datos relevantes de los objetos que
conforman las muestras. Notese que las parejas poseen brillo y corrimiento al rojo similares.
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En la tabla 3.2 se muestra nuevamente el cédigo de identificacién de los objetos en la
primera columna; en la segunda se presenta el tiempo total en que se observs cada objeto; en la
tercer columna, se muestra la fecha de observacién; en la cuarta se presenta la ascencién recta

(J200); finalmente, en la quinta columna se da la declinacién (J200).

Objeto Tiempo Fecha AR. Dec.
integrado (s) {J2000) {J2000)
1a 3 350 24/03/96 16:20:21 +17:36:29
1b 3260 25/03/96  08:53:34 +43:49:01
2a 3040 23/03/96  07:39:18 +01:37:05
2b 3 080 23/03/96  09:48:59 +43:35:18
3a 2 300 24/03/96 11:06:31 -00:52:52
b 2200 24/03/96  0%:35:02 +43:31:12
4a 3780 22/03/96  10:24:35 -10:31:44
4b 3240 22/03/96  09:39:35 +36:40:01
5a 3870 23/03/96 10:52:33 -18:45:17
5b 3630 23/03/96 11:33:30 +10:52:23
Ga 3053 25/03/96 10:13:29 -28:31:23
6b 3 550 25/03/96  09:35:39 | +45:32:19

Tabla 3.2. Bitdcora. En la tabla se presentan datos sobresalientes
de Jas observaciones de las muestras.

El haber elegido las muestras de objetos de la forma que se efectud, hace que el andlisis
de los datos pueda dar una mejor estimacién de las diferencias entre ambos grupos de objetos

(radio-callados y radio-emisores). Esto es debido a que se anulan las posibles diferencias que
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tengan que ver con causas como la evolucién y la luminosidad, en caso de que éstas pudieran

introducir efectos que influyeran de alguna manera en la microvariabilidad.

Los cuasares radio-emisores que fueron elegidos son aquellos que aparecen como core
dominated (fuentes no resueltas en las que domina el nicleo y a las cuales, en este trabajo,
se les denominard como fuentes puntuales en radio). E! seleccionar asf a los objetos de la
muestra de emisores potentes en radio presenta dos ventajas: la primera consiste en que si
las microvariaciones son producidas en el jet, éstas podrian ser realzadas mediante un efecto
relativista, ya que el jet se encuentra, segiin se presume para estos objetos, en un ingulo cercano
a la linea de visién (ver p.e. Benitez 1997). La segunda ventaja es que i se seleccionara un
coﬁjunto de cuasares radic-emisores ¢ualesquiera, se podrian introducir sesgos debidos a las
distintas orientaciones de los jets. Por el contrario, se espera que las fuentes puntuales sean
lo méas homdgeneas que se pueda, desde el punto de vista observacional. En cuantc a las
propiedades fisicas, se espera que los objetos puntuales en radio sean una buena representacién

de la poblacién de QSRs (ver el capitulo 1).

El realizar las observaciones con el reductor focal sirvié para captar un campo més
grande, asi como para optimizar el tiempo de observacién, ya que en fotometria diferencial no
se recurre a estdndares. El reductor focal permitid, de esta manera, asegurar que tuviéramos
estrellas de comparacién en el campo del objeto de interes. Y aunque esto no permitié la

calibracién del flujo absoluto, para los fines del proyecto es irrelevante.

3.3 La estadistica

Una revisién de los conceptos que aqui se trabajan, pueden encontrarse en diferentes

libros de estadistica; ver p.e. Schefler 1998; Canavos 1992 y Clarke and Cooke 1992.
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Para cada objeto se buscéd indicios de microvariaciones usando un test de comparacion
de varianzas basado en la distribucién F. Este test consiste ¢n establecer dos hipdtesis llamadas
nula y alternativa, las cuales surgen del conocimento previo del fenémeno. La hipétesis nula
establece que no hay diferencias entre las varianzas del objeto y de la estrella de comparacién,
lo que implicaria que los cuasares no varfan (se presume que Ia estrella de comparacién no
varia). Si el resultado del test muestra un nivel de significacién pequenio (< 0.1%), implica
que la probabilidad de que las varianzas sean iguales es también pequeiia (igual que el nivel de
significactén). En tal caso, se rechazara la hipStesis nula y se aceptard la hip6tesis alternativa:
la varianza del cuasar es mayor que la de la estrella de comparacién, lo que implica que el cuasar
es una fuente variable. Técnicamente, se trata de un test de los llamados de cola superior, ya
que estamos interesados en el resultado para el cual la varianza del cuasar es mayor que la de

la estrella, y no al revés.

El test F puede aplicarse a comparar (dividir) la varianza, o (o es la desviacién
estindar), de dos muestras, en este caso la varianza del cuasar respecto a la de la estrella
de comparacién (lo que es una manera de normalizar las varianzas de los objetos a la unidad
ya que, de no variar los objetos, esa es precisamente la razon esperada). Esto puede llevarse a
cabo siempre y cuando sean iguales la magnitud de la estrella de comparacién y la magnitud
del cuasar. Esto tiltimo no ocurre con frecuencia, por lo que es necesario introducir un factor

de correcci6n.

Dicho factor de correccién, al cual se le denomina en este trabajo como factor de co-
rreccidn K, se emplea para escalar la magnitud de Ja estrella de comparacién a la de una
estrella de brillo similar al promedio encontrado para el cuasar, cuando éstas no son iguales.
Esto debe efectuarse, ya que el error de medicién es una funcién del brillo del objeto, por lo
que la comparacién de las varianzas no podria levarse a cabo con dos objetos de magnitudes
diferentes, ya que la parte de la varianza debida al error de medida es mayor en el objeto més

débil (cuando las medidas se expresan en magnitudes).
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La expresién que se tiene para K es

Tobj
K="%
Ty

10—0.2(m. —m..,)'

La deduccién de esta expresién puede verse en el apéndice B de la tesis doctoral de Erika
Benitez {1997).

Entonces, la hipdtesis nula, H,, puede ser escrita como
H,: a:‘:bj =(Ko.)?,

es decir, las varianzas son iguales {no hay variacién alguna); mientras que, la hipdtesis alterna-

tiva, H 4, nos dice que el objeto si varia

Ha: aﬁ,,j > (Ko,)?

Antes de seguir adeclante es necesario hacer una aclaracién acerca del uso del término
nivel de significacion. Este término se usa como la probabilidad de obtener un resultado
espiireo. Alternativamente se puede indicar el nivel de significacién en unidades de . Asi,

una deteccién de 3o corresponde a un nivel de significacién de aproximadamente 0.1%.

En el caso que aqui s¢ trata, se tiene una muestra con los datos del objeto del que se
quiere saber si es variable o no y, por otro lado, una muestra con los errores de medicién de la
estrella de comparacién. De estas muestras estimamos las varianzas o%,; y o2 del objeto y la

estrella de comparacién, respectivamente.

Con e} valor calculado para F {= [0/ Ka.]?), se tomé la probabilidad de cola superior,
es decir, 1a probabilidad de obtener un resultado mds improbable que el observado si el objeto
no varia. Cuanto menor sea el valor de esta probabilidad, mas dificil serd atribuir el resultado

a errores de medida, y tanto mds seguridad se tendrd de la variabilidad de la fuente.

En los test de hipdtesis, al rechazar la hipétesis nula, implicitamente se esta aceptando
la hipétesis alternativa. 5i se presenta indeterminacién no se puede rechazar la hipotesis nula.
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En el caso aqui tratado, si los resultados muestran que las varianzas no son iguales, se tendré
entonces que los cuasares varian. El test no tiene en cuenta el caso en que fuera la estrella de
comparacién la que variase, ya que este resultado sélo nos interesa en el sentido que podria
indicar problemas instrumentales o de reduccidn, en cuyo caso seria mejor descartar los datos

o volverlos a reducir.

Una vez que se estudia el comportamiento individual de cada cuasar, lo signiente es com-
parar el comportamiento global de cada poblacién de objetos, radio callados y radio emisores,
utilizando para ello las muestras que se observaron. Para llevar a cabo tal comparacién se
utiliza un test de parejas, el cual se basa en comparar los resultados entre dos sujetos similares
sometidos a dos condiciones distintas o que difieren \inicamente en la propiedad que se desea
poner a prueba; emparejar sujetos tiende a reducir las variaciones al azar. En este test, se restan
las varianzas normalizadas de cada uno de los QSOs con su respectiva pareja en la muestra de
QSRs. Entonces, se obtiene un promedio de estas diferencias, esperando que el promedio sea
cero en caso de que las muestras tengan las mismas propiedades de microvariabilidad. Aqui, se

obtiene el resultado baséndose en la distribucidn {-student.

Cuando se aplica el test de parejas a las muestras de cuasares radio-emisores y radio-
callados, la hip6tesis nula es que la microvariabilidad no depende de las propiedades en radio

de los objetos censados, esto es,
H,: Fasp — Fgso =0

y por consiguiente no hay diferencias intrinsecas entre ambos conjuntos. Se toma la diferencia
media d = &If—‘l (donde D; = Figsr — Figso, i = 1,2,3,4,5,6), la cual da informacidn acerca

de las diferencias de microvariabilidad entre los dos grupos de objetos.

- 58—




3.4 Resultados y comentarios

A partir de los datos extraidos de las observaciones, se obtuvo la desviacitn estdndar de

cada uno de los objetos y sus correspondientes estrellas de comparacidn.

En la tabla 3.3, se presentan los valores para F y las diferencias entre tales valores para
3SOs y QSRs. En la primer columna se muestra el nimero de cada pareja, para identificarla
dentro de ‘este trabajo. En la columna dos se muestra el cociente de la varianza del objeto
radio emisor entre la varianza escalada de la estrella de comparacién {es decir, multiplicada por
el factor de escala K), al que se le ha denotado con Fgsp. En la columna tres se muestra el
mismo cociente que en la columna dos, pero ahora para los cuasares radio callados, al que se
le ha denotado con Fgso. Finalmente, en la Gltima columna se da la resta de los valores que

aparecen en la segunda y tercer columna, es decir, Fosr ¥ Fgso.

# obj. a) Fosx b) Fgso D
1 0.8908 1.8779 -0.9870
2 1.4052 1.1162 0.2889
3 1.5813 2.1270 -0.5457
4 0.4617 0.9401 0.0216
5 0.6073 0.6008 0.0065
6 0.9953 1.1842 -0.1889

Tabla 8.8 Distribucion F de QSRs y @50s.

En las figuras 3.2 se presentan las curvas de luz (tiempo vs. difrerncia en magnitudes)
para cada cuasar y su respectiva estrella de comparacién. En estas curvas de luz, se utilizaron
cuadros para representar los datos de cada cuasar, mientras que los puntos representan a la
estrella de comparacién. El nombre que aparece para cada estrella de comparacién, es el usado
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para identificarta durante la reduccién de datos. Asi, por ejemplo, para el cuasar 3C 334, la
estrella de campo que se utilizd fue la que se identificé como E4(1a) {ver figura 3.1; el termino
entre parentesis significa que es la estrella de comparacién del objeto la).

Aparte, se hace una estrella de referencia, con el resto de estrellas de campo que fueron
elegidas, quitando las estrellas identificadas como E3 y E5 porque no tienen una base de datos

completa. La férmula utilizada para formar la estrella es:
Fe = Ew—z.am

m, = log(F./(—2.5))

donde F, es el flujo de la estrella de referencia y m, es su magnitud. Después se resta esta

magnitud al cuasar y a la estrella E4, haciando la estddistica de ambos grupos y obteniendo

los valores que se muestran en la tabla 3.4.

Figura 3.1. Campo de 3C 334, donde se identifica este objeto con un cireiilo y con mimeros
alas estrellas de campo que se utilizaron para formar la estrella de referencia. En este caso,

1a estrella 4 fue tomada coma estrella de comparacién.
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fig. 3.2a. 3C 334 Se utiliz6 una estrella de campo con brillo similar al cuasar como estrella de

comparacidn.
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fig. 3.2b. US 1867 La estrella de referencia est4 construida con dos estrellas de campo. Se utilizé una
estrella més como estrella de comparacién. Para otra de las estrella de campo se tienen pocos datos,

por lo que no se ha utilizado.
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fig. 3.2¢c. PKS 0736+01 Como estrella de referencia sclo se ha tomado una estrella de campo, pues es

relativamente brillante.
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fig. 3.2d. US 995 Como estrella de referencia se tomd el promedio de cuatro de las estrellas de campo.
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fig. 3.2e. PKS 1103-006 Dos de las estrellas de campo no tiene la base de datos completa, por lo que
no pueden ser utilizadas para firmar la estrella de referencia; sin embargo, se utilizan el resto de las
estrellas para formar esta estrella excepto la estrella de comparacién de brillo similar al cuasar.
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fig. 3.2f. US 737 Se contruy$ [a estrella de referencia con tres de las estrellas.
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fig. 3.2g. PKS 1022-102 Como estrella de referencia se ha utilizado a la estrella més brillante del campo.
Es motivo de preocupacién ver que existe una clara correlacion entre las curvas de luz del objeto y de
la estrella de comparacién, lo cual debe ser introducido por la estrella de referencia.
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fig. 3.2h. CSO 233 Como estrella de referencia se utiliz Ia estrella méis brillante que aparece en el

campo . Se observa bastante correlacién esatre las curvas de luz del objeto y de la estrella de
comparacién, lo cual puede ser introducido por la estrella de referencia.
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una tendencia hacia arriba. En cambio, para PKS 1050-184-E2 (E2 es la estrella de comparacién)

la tendencia es inversa. En la grafica de todas las estrellas (sin subtraer la de comparacién) no se
aprecia ningun efecto. Una posible explicacién podria ser que un calentamiento gradual del CCD hiciera
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senal es mucho peor.
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fig. 3.2k. PKS 1011-282 Se hiz4 un promedio para todas las estrellas de campo menos la que se utilizé
para comparacién.
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fig. 3.2, US 1107 Con tres de las estrellas de campo se construyé la estrella de referencia, mientras
que una més fue utilizada para comparar.
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En la tabla 3.4 se muestran el nombre de identificacién del objeto y de su respectiva
estrella de comparaci6n (primera colurana); la diferencia media en el brillo (segunda columna);
el valor calculado para la desviacion estindar (tercera columna) y, finalmente, el nimero de

observaciones (imdgenes de cada objeto) que fueron tomadas (cuarta colunna).

Objeto Media Sd N
la -0.33084 0.00783 65
E4(1a) -0.34315 0.00874 66
1b -1.25483 0.01935 a7
E4{1b}) -0.14226 0.01720 57
2a 0.69113 001165 . 75
E5{2a) 1.26937 0.01082 75
2b -0.84421 0.00837 76
E5(2b) -0.71443 0.00796 77
3a -2.59105 0.02578 44
E4(3a) -1.25742 0.03013 4
3 -2.45560 0.02726 41
E1(3b) -1.78165 0.01748 41
4a 0.52419 0.01543 42
E4{4a) 0.20331 0.01384 42

Table 8.4{. verianzas
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Objeto Media Sd N
4b 1.99194 0.03284 36
E1{4b) 2.05069 0.03589 36
5a 0.42260 0.00680 42
E4(5a) 0.36044 0.01088 43
5b -0.90885 0.02232 60
E2(5b) 1.68685 0.12277 60
Ba -0.90819 0.01478 32
E4(6a) -0.40641 0.01871 32
6b 0.83035 0.03946 75
E4(6b) 0.72753 0.03178 68

De los objetos que se trabajaron en este capitulo, solamente dos de ellos mostraron
indicios de microvariabilidad. Estos objetos son 1b, que muestra tales indicios hasta un valor
significativo de 2o. El otro objetos es 3, quien muestra indicios hasta un nivel de significacién
de 2.3¢. Esto implica solamente pruebas marginales de microvariacién y bien podria decirse
que la hipdtesis nula no puede ser rechazada, es decir, ninguno de los objetos censados presentd

indicios claros de microvariaciones.

En cuanto al test de parejas, el valor encontrado para d fue

con lo que se tiene que la hipdtesis nula no puede ser rechazada, implicando que no hay diferencia

significativa, en cuanto a la variabilidad, entre las muestras de QSOs v QSRs, es decir, ambos

Tabla 3.4. varianzas

d=0.3397

grupos tienen el mismo compoertamiento.
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Si bien los resultados encontrados en esta parte de la investigacién sélo constituyen
pruebas marginales de microvariabilidad, puede obtenerse informacién valiosa acerca de como
es necesario modificar el disefio de las observaciones. En particular, este trabajo probd que las
microvariaciones, en caso de producirse, son muy dificiles de detectar en un perfodo de tiempo
del orden de una hora, por lo que el seguimiento de cada objeto debe prolongarse lo méximo
posible, probablemente thas de tres horas. Tomando en cuenta que al seguir un objeto durante
més de tres horas, la masa de aire puede cambiar considerablemente, debe utilizarse un filtro

V para evitar efectos de extincién.

En el siguiente capftulo se presenta el nuevo disefio de oheervacién, el cual llevé a
descubrir microvariabilidad en objetos radio tenues y cuyos resultados ya han sido reportados

por de Diego, Dultazin-Hacyan, Ramirez & Benitez (1998).
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CAPITULO 4

Observaciones y reduccidén de datos
Las temporadas siguientes

En el capitulo 3 se obtuvieron resultados que constituyen tan sélo pruebas marginales
de microvariabilidad en QSOs. 5i bien no pudo confirmarse la deteccién de microvariabilidad,
la primer temporada, discutida en el capitulo anterior, sirvié de base para un nuevo y mejor
disefio de las observaciones, asi como de los métodos estadisticos empleados para el anilisis
de los datos. En el nuevo diseiio, se toman tandas de cinco imdgenes consecutivas del mismo
objeto en lugar de tomar las mdas de cien imigenes en una hora, tal y como se hacia antes.
Las tandas estdn separadas temporalmente por, aproximadamente, una hora. Asi, se cubre
un tiempo de observacién, considerablemente mayor, respecto a las observaciones presentadas
en el capitulo 3 (3 hrs. como minimo, en lugar de lhr. como lo era antes). Al aumentar asi
el tiempo de observacidn, se debe utilizar un filtro, ya que puede haber efectos de extincién
provocados por el cambio de la masa de aire durante el seguimiento de los objetos. Se eligio

para este fin el filtro V (longitud de onda central: 5400 A; ancho de banda: 900 A).

Con el nuevo disefio, la iisqueda de microvariabilidad en objetos radic tenues dié un
enorme paso, pues se pudieron detectar microvariaciones en cinco fuentes clasificadas como

QS0s.
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4.1 Las observaciones

La seleccién de objetos que formaran una muestra en un determinado estudio estadistico
puede introducir sesgos en dicho estudio. Tal es el caso de la bisqueda de microvariabilidad
en cuasares radio-tenues. Lo anterior atiende a que los NAG tienen, en general, caracteristicas
observables muy diferentes, desde grandes rangos de luminosidad y corrimiento al rojo hasta
diferentes caracteristicas en el espectro electromagnético que presentan. Ademds, cambios en
los instrumentos y condiciones atmosféricas pueden introducir sesgos observacionales. Para
minimizar estos efectos, tanto en ia seleccién de las muestras como durante las observaciones,

se hizo lo siguiente:

Para evitar efectos de seleccidn, que se pueden introducir por la diferencia en lumi-
nosidad y corrimiento al rojo de los objetos observados, las muestras de QSRs y QSOs fueron
seleccionadas de manera que, para un determinado QSRs, se eligié un QSOs que posee tanto
luminosidad como corrimiento al rojo similar al objeto radio callado. Los dos miembros de
un dado par fueron monitoreados aproximadamente el mismo periodo de tiempo, usualmente
mas de tres horas, mientras que la frecuencia de las observaciones fueron de tres a nueve por
noche, observando entre tres y seis objetos por hora. Por dltimo, los miembros del par fuercn

observados la misma noche y, cuando fue posible, de forma solapada.

Las observaciones se realizaron con el telescopio de 1.5 m en San Pedro Mirtir, Baja
California Norte, México, durante tres temporades: del 11 al 13 de noviembre de 1996, del 7
al 10 de febrero de 1997 y del 12 al 16 de mayo del mismo afic. En la temporada de 1996,
¢l detector usado fue, al igual que la primera temporada, el CCD Thompson THX 31156. En
las temporadas correspondientes a 1997 se utilizd un CCD Tektronix TK1024AB, el cual est4
formado por un arreglo de 1024 x 1024 pixeles, recubierto, de manera semejante que el THX
31156, de una capa de Metacromo II para mejorar la respuesta en el azul; el tamaiio del pixel

es de 24 x 24um?.
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4.2 Seleccién de la muestra

De nueva cuenta, los objetos fueron eztraidos del catdlogo de Veron-Cetty & Veron (1987)
(V & V), eligiendo aquellos que cumplieran dnicamente con las dos condiciones siguientes: ser

mas brillantes que V = 17 y que pudieran ser observados desde San Pedro Martir.

De esta seleccién se obtuvieron dos muestras, una de 17 QSRs y otra de 17 QSOs. Al
igual que para la muestra del capftulo 3, la seleccidn de los cuasares que conforman la muestra
de QSRs, fue de aquellos que se observan como fuentes puntuales en radio. Recuérdese que esto
tiene el objetivo de evitar posibles sesgos introducidos por la orientacién del jet de los objetos
radic emisores y, a priori, seleccionar los cuasares de manera que los que presenten los efectos
relativistas mds grandes, y el efecto de microvariacién se vea amplificado en el caso dado de

que este fendmeno tenga su origen en el jet relativista.

En la tabla 4.1 aparecen las muestras de objetos con algunos datos relevantes. En la
cﬁlumna uno se muestra el nombre con el que se identificard a cada uno de los miembros de
un par de objetos (se continda utilizando la nomenclatura introducida en el capitulo 3); en la
columnna dos, el nombre de catilogo de cada objeto; en la columna tres se indica si el objeto es
radio-emisor, re, o radic-tenue, rf; en las columnas cuatro:y cinco pueden verse las coordenadas
de cada objeto; en la columna seis se especifica la magnitud en V de cada objeto, segin el
catdlogo V & V y, finalmente, en la columna siete se proporciona el valor del corrimiento al

rojo para cada uno de los objetos.
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Nombre Emisidn AR. Dec Mag

Obj. de catdlogo en radio {J2000.0) (J2000.0) v z
la 3C 334.0 re 16:20:21 +43:49:01 16.4 0.555
1b US 1867 rt 08:33:34 +17:36:29 16.4 0.513
2a 3C 298 re 14:19:07 +06:28:35 16.7 1.439
2b 1628.51+3808 rt 16:30:13 +37:58:21 16.8 1.461
3a PKS 04214019 re 04:24:08 +02:04:30 17.0 2.048
3b 12224023 Tt 12:25:17 +02:06:56 17.0 2.05
4a PKS 0736401 re 07:39:18 +01:37:05 16.4 0.191
4b US 995 rt 09:48:59 +43:37:18 16.4 0.226
S5a PKS 1217402 re 12:20:11 +02:03:42 16.5 0.240
5b 1E 154984203 rt 15:52:02 +20:14:02 16.5 0.250
6a PKS 1103-006 re 11:06:31 -00:52:52 16.4 0.426
6b uUs 737 rt 09:35:02 +43:31:52 16.3 0.456
Ta 3C 110 Te 04:17:16 -05:53:49 15.9 0.781
70 CS0O 179 rt 12:53:17 +31:53:49 16.0 0.78
8a PKS 1022-102 re 10:24:56 -10:31:44 17.0 2.00
&b CSO 233 rt 09:39:35 +36:40:44 17.0 2.03
Sa PKS 1127-14 re 11:30:07 -14:49:27 16.9 1.187
9b CS0 21 rt 09:50:45 +30:25:19 17.0 1.19
10a PKS 1327-21 re 13:30:07 -21:42:04 16.7 0.528
10b  TON 156 rt 13:21:16 +28:47:04 16.6 0.549
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Nombre Emisidn AR Dec Mag

Ob;j. de catdlogo en radio (J2000.0) {J2000.0) v z
Ila 3C 281 Te 13:07:53 +06:42:13 17.0 0.599
11b  TON 133 rt 12:51:53 +30:25:42 17.0 0.65
12a PKS 0514-16 re 05:16:15 -16:03:08 16.9 1.278
12b CSO 18 It 09:46:36 +32:39:51 17.0 1.3
13a  PKS 2247414 re 22:50:25 +14:19:50 16.9 0.237
13b E 01114388 rt 01:13:54 +30:07:45 16.7 0.234
14a PKS 2349-01 re 23:51:56 -01:09:13 153 0.173
14b MRK 1014 141 01:59:50 +00:23:41 15.6 0.163
152 PKS 2243-123 re 22:46:18 -12:06:51 16.4 0.630
15b  QO050-253 rt 06:52:44 -25:06:51 16.1 0.626
16a PKS 0003--15 re 00:05:59 +16:09:49 16.4 0.450
16b  US 3150 rt 02:49:51 -00:59:31 16.8 0.467
17a PKS 0122-042 re 01:24:34 -04:01:05 17.0 0.561
17b US 3472 rt 02:24:34 -00:37:36 16.6 0.532

Tabta 4.1. Las muestras {continuacién).

En la tabla 4.2 se muestra la bitadcora de observacién. En la columna uno aparecen
enlistados los nombres clave de los objetos; en la columna dos se da la duracién total del

monitoreo para cada objeto y en la columna tres puede verse la fecha de observacidn.
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Obj. Tiempo de Fecha Obj. Tiempo de Fecha
monitoreo monitoreo
{h:mm) {h:mm)
la 2:52 07/02/97 {6a  4:09 08/02/97
1b 2:51 v 6b 3:58 i
2a 2:02 07/02/97 Ta 3:08 08/02/97
2b 1:50 " 7b 3:25 ”
2a 3:15 08/02/97 |7a  3:36 09/02/97
2b 3:02 " 7b 2:29 7
2a 7:51 12/05/97  |8a 6:25 09/02/97
2b 4:42 N 8b 6:22 "
%a 5:50 14/05/97 [%a  4:55 09/02/07
2b 5:58 i 9b 5:01 -
3a 3:20 09/02/97  |10a  4:37 13/05/97
3b 300 * 10b 3:48 ”
4a 4:35 07/02797 10a 3:42 15/05/97
4b 4:23 » 10b 3:23 "
4a 3:27 08/02/97 1la 4:14 13/05/97
4b 3:15 " 11b 4:16 "
5a 421 12/05/97 |11a  5:01 15/05/97
5b 4:27 " 11b 5:03 "
5a 4:05 14/05/97 12a 3:29 08/02/97
5b 4:46 i 12b 1:57 b
5a 16/05/97  |12a 316 09/02/97
5b 517 " 12b 341 ”

Tabla 4.2. Bitdcora. Datos sobresalientes de las observaciones.
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Obj. Tiempo de Fecha Obj. Tiempo de Fecha
monitoreo mouitoreo
(h:mm) {h:mm)

122 236 10/02/97  |16a 547 11/11/96
12b " 16b 5:51 r

132 319 12/11/96  |16a  4:39 13/11/96
13b 3:44 " 16b 547 "

4a 319 12/11/96  |17a 544 11/11/96
14b 4:09 ” 17b 5:49 "

152 221 12/11/96 |17a 655 13/11/96
15b 3:52 " 17b 6:41

4.3 La estadistica

El objetivo de este trabajo es comparar el estado de microvariabilidad entre log objetos

clasificados como Q80s y QSRs, estimando el mimero de objetos que presentan microvariaciones

en cada grupo.

Para cada objeto, tomando en cuenta la experiencia del capitulo 3, la bisqueda de
microvariaciones se realizé a través del analisis de varianza ANOVA de un sentido {este test estd
bien explicado en diversos libros sobre estadistica; ver p.e. Schefler 1998, también apéndice).
Brevemente lo que se hace es lo siguiente: se calcula la varianza de las medias de cada grupo
de cincq observaciones, asi como el promedio de las varianzas de los grupos. Después se calcula

el cociente entre estas varianzas y se multiplica por el nimero de observaciones en cada grupo

Tabla 4.2. Bitdeora (continuacion).
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(es decir, 5). El nifimero cbtenido se toma como la estadistica F, la cual se convierte en

probabilidades ficilmente calculables que vienen tabuladas en libros de estadistica.

Considerando los objetos en los que se registra la mayor probabilidad de variacién {es
decir, aquellos en los que la probabilidad de variaciones espiireas es menor al 1%) se encuentra
que 8 de los 17 QSRs y 5 de los 17 QS0s manifestaron microvariabilidad durante las observa-
ciones. Restringiendo el limite a un nivel de 3¢, el cual es el valor que usualmente se adopta
para decir que la deteccién se ha llevado a cabo o no, el mimero de objetos que presentan

microvariabilidad se reduce a cinco en ambas muestras.

Ademads, se compara la cantidad de objetos variables en cada muestra utilizando un test
para homogeneidad x*, para ver st las muestras podrian pertenecer a la misma poblacién o no.
Este test es utilizado para comparar dos o més propiedades cualitativas en diversas muestras
cuando el niimero de efementos en cada muestra es fijo. En el caso aqui tratado, se dividen los
elementos de las dos muestras, la de QSRs y la de QSOs, en aquellos que muestran variaciones y
aquellos que no. El procedimiento del test estd descrito en muchos libros sobre estadistica {ver
p.e. Schefler 1988, Canavos 1992). Cada observacién se ha considerado como independiente,
aunque algunas de estas observaciones pertenezcan al mismo objeto. Lamentablemente, al hacer
esto, pueden ser introducidos algunes efectos indeseables, debido a que existe la posibilidad de
que las observaciones del mismo objeto no sean completamente independientes. Este podria
ser el caso de algunos QS0s o QSRs que fueran més variables, intrinsecamente, que el resto, lo

cual es impasible de saber e priori.

De un total de 29 monitoreos que se efectuaron para cada clase de objetos (ver tabla
4.3}, hay 14 observaciones de QSOs y 9 de QSRs en los que las variaciones se muestran hasta
un nivel de significacién del 10%; 11 observaciones de QS0s y 8 de QSRs lo muestran hasta un

nivel de significacién del 5%; y 9 cbservaciones de los QSOs y 5 de los QSRs presentan varia-
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Objeto  Fecha N Probabilidad Microv.
la 07/02/97 6 2.2x 1074 Si
1b 6 4.2 x 1071
2a 07/02/97 3 1.3 x 1071
2b 5 6.9 x 1072

08/02/97 7 7.7 % 1071

7 39 x 107! Si

%a 12/05/97 6 48x10°%  Si
2b 5 9.1 x 10~2
14/05/97 6 5.0 x 1071

9 79%10~* Si

Tabla 4.3. Observaciones y probabilidades. En la tabla se muestran datos sobre las
observaciones asi como las probabilidad de detectar microvariaciones.

ciones hasta un npivel de significacién del 1%. En cuanto al test de homogeneidad, se ha elegido
el iltimo limite (1%) ya que representa, proporcionalmente, las mayores diferencias entre QSOs

¥ QSRs, para decidir cuando se han detectado las microvariaciones y cuando no.
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Objeto Fecha N Probabilidad Microv.
da 09/02/97 4 2.0 x 107!
K1 4 6.3 x 107!
da 07/02/97 7 2.5 % 10-*
4b 7 14 x 1074 Sf
08/02/97 6 1.7 x 1072
6 4.9x 107!
5a 12/05/97 4 1.6 x 10}
5b 5 52x 107  Pesibl.
14/05/97 6 5.7 x 102
7 1.9 x 107!
16/05/97 . ...
4 40 % 107!
6a 08/02/97 8 39x 10!
6b 8 9.3 x 1074 Si
7a 08/02/97 5 9.4 x 10°° Si
7 7 1.2 x 101
09/02/97 4 1.0 x 107!
4 44 %1071
8a 09/02/97 7 1.6 % 107!
8b 6 1.4x 1072
9a 09/02/97 6 34x 107!
9b 5 9.2 x 102

Tabla 4.3. Observaciones y probabilidades (continuacién).
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Objeto  Fecha N Probabilidad Microv.
10a 13/05/97 4 7.6 x 107}
10b 4 2.9 x 107!
15/05/97 5 3.6 x 107!
5 6.0 x 1074
11a 13/05/97 4 1.8 x 1072
11b 4 6.3 x 102 Posibl.
15/05/97 6 32x107?
] 35x 107
12a 08/02/97 6 1.9x 107!
12b 3 1.9 x 107!
12a 09/02/97 4 36x 107t
12b 4 8.1x 107t
10/02/97 3 6.9 x 10°7 Si
13a 12/11/96 4 3.8 x 10!
13b 4 26 x 107!
14a 12/11/96 4 1.8 % 167 5i
14b 4 3.8 x 107!
15a 12/11/96 4 4.3 x 101
15b 4 8.9 x 107!
16a 11/11/96 5 2.5 x 107!

Tabla 4.3. Observaciones y probabilidades (continuacidn}.
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Objeto  Fecha N Probabilidad Microv.
16b 8.4x10!

13/11/96 1.1 x 1072
1.7x10"* S
17a  11/11/96 4.7 % 107!

17b 6.5 x 1071

Lo v oo = & o

13/11/96 85x 107!

g 1.2 x 1074 Si

Tabla 4.3. Qbservaciones y probabilidades (continuacidn).

En la tabla 4.4 puede verse para ambas muestras, la de QSOs y la de QSRs, el mimero
de posibles eventos (microvariaciones) observados en cada tipo de objeto, hasta un nivel de
significacién del 1% (columna 1); el nimero de observaciones que no mostraron evidencia de
microvariaciones (columna 2); el nimero total de observaciones {columna 3); y la frecuencia
esperada para que se presente microvariaciones bajo la hipotésis nula (es decir, ambos tipos
de objetos tienen las mismas propiedades respecto a la microvariabilidad. columnas 4 y 5).
Las frecuencias esperadas fueron calculadas multiplicando el subtotal de cada renglén y cada
columna y dividiendo por e! niimero total de observaciones. El test de homogeneidad muestra
que la probabilidad para los resultados mostrados en la tabla 4.4 puede ser obtenida el 44%
de las veces si las dos muestras son extraidas de una misma poblacidn, es decir, pareceria que

ambos tipos de objetos pertenecen a la misma poblacién madre.
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Observada Esperada

cuasar P <1% P>1% Total P<1% P>1%
QSRs 5 24 29 7 22
QSOs 9 20 29 7 22
Total 14 44 58 14 44

'I"ab]a 4.4 Fercuencias observada y esperada de variabilidad.

4.4 Resultados y comentarios

Aunque el test de homogeneidad no muestra diferencias en la ocurrencia de micro-
variabilidad entre las muestras de QS0Os y QSRs, es necesario hacer un test sobre los valores
cuantitativos de las varianzas de ambas muestras para ver si las microvariaciones son mayores
en un tipo de objetos que en otro. En principio, la varianza observada de los datos podria ser
utilizada para esta comparacién, pero una mejor estimacién de las diferencias entre QSOs y
QSRs puede hacerse si se considera que las varianzas estin formadas por dos componentes, una
es el cuadrado de los errores y la otra la varianza intrinseca asociada a las variaciones del flujo

en las fuentes.

Los errores introducidos en el proceso de observacién y reduccién de datos para un de-
terminado cuasar, pueden estimarse empiricamente por medio de la dispersién media en cada
grupo de cinco observaciones. Estos errores podrian incluirse dentro de la dispersidén de datos,
provocando la deteccién de microvariabilidad aun cuando el cuasar no es variable. Alternati-
vamente, por la propagacién de errores, puede demostrarse que, para los datos presentados en
este trabajo, la varianza observada V, es el resultado del cuadrado del error e? pesado por el

niimero de observaciones en cada grupo (es decir, 5) més la varianza intrinseca V; de la fuente.
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Asi, la varianza intrinseca estimada del cuasar, o 1a parte de la varianza observada que no se
debe al error, es:

Vi=V,-et/520
donde la restriccion de ser mayor o igual a cero, surge de consideraciones fisicas.

El test t de Student se aplica usnalmente para encontrar diferencias entre las medias de
dos muestras de datoes. Para ello debe suponerse que estos datos estin normalmente distribui-
dos, o cual es aproximadamente el caso para las diferencias de las varianzas intrinsecas para los
datos de los QSOs y QSRs. Para estos datos, se ha calculado un test de parejas {(e.g. Schefler
1888), en el cual la media de la distribucién de estas diferencias no deberia ser significativarnenie

diferente de cero si ambas muestras son extraidas de la misma poblacién madre.

El test da una probabilidad cercana al 30% de que las diferencias observadas ocurran por
azar. Es importante notar que repitiendo el test ¢ de Student directamente de las dos muestras
de varianzas intrinsecas (es decir, sin el cilculo de las diferencias hechas entre las observaciones
relacionadas), se obtiene no s6lo la misma diferencia media sin los errores, lo cual se esperaba,
sino ademds la misma incertidumbre para estas diferencias. Esto es importante porque indica
que el brillo intrinseco y el corrimiento al rojo de cada objeto tiene un pequefio efecto, si lo
hay, sobre el fenémeno de microvariabilidad, contrario a los resultados de los monitoreos de
escala temporal larga. Una consecuancia directa es que, si el brillo y la distancia pueden ser
identificados como pardmetros de evolucidn para estos objetos, entonces la evolucion podria no

estar relacionada con las microvariaciones.

Los resultados de los test que se han discutido son insuficientes para encontrar diferencias
en €l comportamiento de microvariabilidad entre QSRs y QS0Os, contrario a los resultados
obtenidos por Jang & Miller (1997), quienes encontraron que las variaciones de corta escala

temporal son més comunes en los objetos del tipo QSRs que en los del tipo QS0s.

Con el nuevo disefio, tomando cinco im4genes cada hora aproximadamente, se ha encon-

trado microvariabilidad en 5 objetos radio-callados. Este resultado se reporta en de Diego et
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al. (1998). Los resultados sugieren que la variabilidad en los QSOs es un fendmeno més comin

de lo que sugerfan previas investigaciones, como la de Jang & Miller.

De los resultados presentados en este capitulo, ¥y que constituyen los resultados més
sobresalientes sobre microvariabilidad en QSOs, se concluye que la microvariabilidad
puede tener su origen en el disco de acrecién o en el fenémeno de microlentes, aunque no
se descarta la posibilidad de que en algunos objetos radio tenues se pueda producir en el jet

relativista,

Para discernir ¢l origen de cierto evento dado de microvariaciones, es necesario realizar
un estudio de color, en al menos tres bandas. Ademds, serd necesario mejorar el tiempo de mo-
nitoreo con el fin de buscar diferencias en las escalas de tiempo y patrones de microvariabilidad

originados por los diferentes mecanismos propuestos.

Nétese que la proporcién de QSCOs que muestran micm\mriz_wiones en un nivel de 3¢
en este trabajo (5/17) no es muy diferente del encontrado por Jang & Miller (2/10). Debe
resaltarse, sin embargo, que en nuestro caso la seleccidn de la muestra de QSRs, consta so-
lamente de objetos puntuales en radio. 5i esta muestra si es representativa de la poblacién
de QSRs, 1a similitud en microvariabilidad entre objetos radio emisores y radio tenues debe
contemplarse como una evidencia de que las microvariaciones sean provocadas por causas que
no estin relacionadas con el jet, contrario a lo que concluyen Jang & Miller. No obstante, si
estos objetos no son representativos de la poblacién de QSRs, pueden introducirse efectos muy

importantes, que podrfan invalidar las conclusiones a las que se han llegado.

Falcke, Sherwood & Patnaik {1996) plantean que los cuasares puntuales en radio pueden
ser QSRs intrinsecamente m4s brillantes en radio o QSOs con el jet apuntando hacia nosotros.
El cociente entre los flujos en radio y Sptico van desde varias centenas a unos cuantos miles
para los QSRs y de decenas a centenas para QS0s. Todos los objetos QSRs en la muestra
que se ha utilizado tienen cocientes de flujo cercanos o arriba de 1000. Con esto, todos ellos

pertenecerfan a la poblacién de cuasares radio emisores bajo el criterio de Falcke et al. {1996).
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Asi, las (nicas diferencias en el comportamiento de microvariacién entre 1as muestras de QSOs
y QSRs, sugieren fuertemente que éstas pueden originarse en el disco de fcrecién o debido al

efecto de microlentes gravitatorias més que a fenémenos en el chorro de plasma relativists.
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CONCLUSIONES Y COMENTARIOS

A través de este trabajo se han revisado las carateristicas principales de los nicleos
activos de galaxias. Se ha pretendido mostrar que estos objetos presentan enormes retos para fos
especialistas del tema debido a que debe recurrirse a procesos no convencionales de produccién
de energia (las reacciones nucleares en el interior de las estrellas, por ejemplo} para explicar
las observaciones de estos objetos. En particular, uno de los problemas de mayor dificultad es
cémo se puede explicar que la produccién de energia se lleve a cabo en espacios tan pequeiios,

de tan sélo algunos dias luz o incluso menos, comparable al tamano del sistema solar.

Ademds, se ha podido ver que la variabilidad del flujo es una propiedad comiin en los
nicleos activos de galaxias, cuya importancia ha venido a notarse séio recientemante. La ampli-
tud de las variaciones de a magintud dependen de los tiempos considerados. Para las escalas de
tiempo mds largas son comunes los cambios de varias magnitudes en los objetos mds variables.
Para escalas de tiempo de minutos a horas, las amplitudes de las variaciones son tipicamente
de varias centésimas de magnitud. Estas iltimas son conocidas como microvariaciones. La
microvariabilidad puede observarse como un evento aislado, pero también puede confundirse
con parte de una variacién de mayor tiempo, es decir, sobrepuestas a éstas. La importancia
de la microvariabilidad reside en el hecho de que, de ser intrinseca a la fuente, puede proveer
limites al tamafio de la regién més interna del objeto y que es la zona emisora en la que se lleva

a cabo ¢! fendmeno que da origen a la variacidn.

Pero los estudios de microvariabilidad pueden brindar informacién importante, no sélo
sobre el tamaiio de la regién interna de la fuente de energia (en caso de que la variacién se
deba a causas intrinsecas). sinc ademds porque, de acuerdo a los modelos establecidos, puede
brindar indicios de la misina causa que la provoca, ya sea externa (microlentes gravitatorias) o

por interna (perturbaciones en el jet, o en el disco de acrecién}.
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Hasta hace poco, solamente se habfa reportado la deteccién de microvariabilidad en
NAGs radio-emisores, lo que sugeria que la causa de la variacién residia en el jet relativista;
pero estudios recientes (Jang & Miller 1997), y este mismo trabajo (resultados ya publicados en
de Diego, Dultzin-Hacyan, Ramirez & Benitez 1998), han reportado la deteccién de microvari-
abilidad en objetos radio-tenues. Esto favorece los modelos de microvariabilidad originada en

el disco de acrecidn y por microlentes gravitatorios.

La deteccién de microvariaciones es un objetivo dificil. Los NAG tienen en general
diversas caracteristicas observables, tales como un gran rango de luminosidades y corrimientos
al rojo, por 1o que los efectos de seleccién pueden afectar los estudios de microvariabilidad.
Adem4s, cambios en los instrumentos y en las condiciones de observacién pueden introducir
sesgos indeseables en las observaciones que pueden provocar la deteccién de microvariabilidad
falsa, es decir, no a una variacion propia de la fuente. Para los objetos reportados aqui, se
pretendié minimizar los efectos de todo lo anterior, cuidando tanto la manera de seleccionar

las muestras como la de realizar las observaciones.

Para eliminar posibles sesgos en Ia seleccién de las muestras, éstas fueron selecionadas
emparejando los objetos de la siguiente manera: la muestra de QSRs se eligié de manera que
a cada mienbro de ésta, le correspondiera un QSOs similar en brillo y corrimiento al rojo.
Por otro lado, para eliminar posibles sesgos introducidos por los instrumentos y durante las
observaciones, se procuré observar cada pareja la misma neche durante intervalos de tiempo

similares y, cuando fue posible, en observaciones solapadas.

Aunque en la primera temporada sélo se encontré evidencia marginal de microvariabi-
lidad, esta experiencia sirvié para mejorar el disefio de observacién, lo que llevé a 1a deteccion
de microvariabilidad en cinco objetos radio tenues y en cinco radio emisores, aplicando tests

estadisticos tanto a cada objeto como a ambas muestras.

Como test de probabilidad en un objeto dado, se utilizé ¢l procedimiento ANOVA de

un sdlo sentido. Con este test se encontré microvariabilidad en cinco QSOs y cinco QSRs, asi
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como evidencia de variabilidad en otros tres QSOs. Un test x° para probar la homogeneidad
de las muestras, comparando la ocurrencia de microvariabilidad en cada una de las muestras de
QS0s v QSRs, muestra que no existen diferencias significativas, es decir, el comportamiento en
microvariabilidad de ambos grupos es similar. Este resultado contrasta con Is creencia general
manifestada en los resultados obtenidos por Jang & Miller (1997), en el que la microvariabilidad

es preferentemente un fenémeno de objetos radio emisores.

Se realizé un test de parejas. En este test, la media de la distribucién de las diferencias
de las varianzas intrisecas (para los datos de las muestras de QSRs y QSOs) muestra no ser
significativamente diferente de cero. Esto implica que ambas muestras podrfan haber sido

extraidas de la misma poblacién madre.

Al realizar los céleulos, la incertidumbre es Ia misma si se tienen 0 no en cuenta las
parejas. Este resultado es importante, pues indica que si el brillo intrinseco y el corrimiento al
rojo de cada objeto influyen sobre el fenémeno de microvariabilidad, esta influencia es pequeiia.

Este resultado es contrario a los resultados de los monitoreos de escala temporal larga.

Jang & Miller se basaron en un ntimero mucho mayor de noches que las reportadas en este
trabajo, encontrando que la microvariabilidad es més frecuente en cuasares radio-emisores que
en cuasares radio-callados, 1a metodologia utilizada aqui (desde la seleccién de las muestras,
el procedimiento de observacién hasta el andlisis de los datos) fue disefiada para optimizar
la eficiencia de este estudio. Como los objetos fieron emparejados por su brillo absoluto y
corrimiento al rojo, puede encontrarse otro resultado importante: si estos parametros pueden
tomarse como indicadores de la evolucién de estos objetos, entonces la microvariabilidad no

depende del estado evolutivo de éstos.

Para discernir qué fenémeno produce un evento dado de microvariabilidad es necesario
hacer un estudio de color en al menos tres bandas. Ademé4s, es necesario mejorar el tiempo de
monitoreo para encontrar diferencias en las escalas de tiempo y ¢! patrén de microvariaciones

originadas por los diferentes mecanismos propuestos.
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A partir de los resultados que se han presentado en este trabajo se concluye que la
microvariabilidad puede tener su origen tanto en el disco de acrecién como en el fenémeno de
microlentes, aunque no se excluye que algunas microvariaciones puedan ser originadas en el jet

' de algunos QSRs.
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APENDICE A

TEST DE VARIANZAS ANOVA

Sean gy, ya, ..., g las medias de k poblaciones, y sea u la media de todas las poblaciones.
Se define el efecto 7; del j-ésimo tratamiento (es decir, la condicién experimental de la variable
de interés, condicién bajo la cual se observara la respuesta medible) como la desviacién de la

j-ésima poblacién con media y; respecto a la media global u. De esta forma.

HEa—-g 3=12,.k

En el mismo sentido, al tomar k muestras correspondientes a las k poblaciones, el error
aleatorio correspondiente ¢; de la observacién Yj; (es decir, el elemento i-ésimo de la muestra
j-6sima) es la desviacién de la Y;; con respecto de la j-ésima media g;, es decir,

€5 =},s'j_“v J= 1\23"-vk1 )
i=1,2..,n;

De acuerdo con lo anterior, para las observaciones, se puede dar el siguiente modelo

Yi=p+m+ea; i=12..ki=12 ..n; (1)

donde puede verse que la muestra j-ésima posee n; elementos. El modelo dado por la ecuacién

(1) puede escribirse de la siguiente manera

Y =p+ (15— p) + (Y55 — i) (1a)

Y — o= (a5~ p) + (Y5 — ) ‘ (18)
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La igualdad dada por la ecuacién (1b) establece, en forma explicita, que cualquier
desviacién de una observacidén con respecto a la media global se debe a dos posibles causas:
a las condiciones bajo las que se efectua el experimento (7;) 0 a un error aleatorio (€;;). La
hipdtesis nula dada por

Hy:71; =0, para toda j, (2)

establece que no existe ningiin efecto de las condiciones experimentales sobre la respuesta, lo
que a su vez implica que las k medias de la poblacin son iguales entre si, es decir, Ho : g =
{2 = ... = g. Si se rechaza la hip6tesis nula los datos de la muestra indicaran que la parte
de la desviacién total que se debe a la diferencia en el tratamiento es, significativamente, més
grande que la desviacién causada por el error aleatorio. De esta forma, la técnica del andlisis
de varianza es en realidad un andlisis de la variacién de las medias y éste se logra mediante la
participacién en la variacién total en las observaciones de los componentes especificados por el
modelo matematico {1). Esto permite determinar una estadistica apropiada de tal manera que

pueda tomarse una decisién con respecto a la hipétesis Hg : 7; = 0.

Los parimetros p, fiz, ---, ¢4 ¥ 4 Do son conocidos, pero pueden estimarse con base en
observaciones de k muestras aleatorias. Para la informacién de la muestra dada en la tabla 1

se define lo siguiente:

ny
T;=3%Y; =12k

i=l
?_J' = T,,'/ﬂj, ] = 1,2, ....k,
k
:r.. = ZT"J’
i=1
k
N= }:n,-,
i=1
Y.=T/N.

Se emplea la notacién de punto para indicar que la suma se lleva a cabo sobre el co-

rrespondiente subindice. En particular, T; es la suma de las n; observaciones en el j-ésimo
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tratamiento, 7,,— es la media de la muestra del j-ésimo tratamiento, T es la suma de las N

observaciones ¢ ¥ _ es la media de 1a muestra de todas las observaciones.

Al sustituir las estadisticas ¥ ; ¢ ¥_ en la ec. (1b) para los pardmetros g; y p, respec-

tivamente, se¢ obtiene la correspondiente igualdad en la muestra
Yi-Y. =(¥;-FV)+(¥5-Y;) (3)

La esencia de la ecuaci6n (3) para una muestra es la divisién de la desviacién de una observacién
Y;; del promedio de la muestra total Y en dos componentes: la desviacién de la media de la
muestra del tratamiento ¥ ; de la media de la muestra de todas las observaciones Y.yla
desviacién de Y;; de su propia media de tratamiento Y. De acuerdo con lo anterior, puede
argumentarse en forma légica que entre mayor sea la desviacidn entre ¥ j ¢ ¥, se tiene mis

inclinacién a rechazar 1a hipétesis nula dada por (2).

Para determinar una estadistica de prueba apropiada, supdngase que se toma el cuadrado

de ambos miembros de 1a ecuacién (3) y se suman sobre todos les i y j. De esta forma,

kN k ny k R
Y-V =Y YV, -V P+ (Y -V )%
)

j=li=1 =1 j=1 i=lj=t

L
23 3 -V N -V,

i=1j=1
Pero
k N 13 n;
S350 - Yy - V)= 207, - V) [10s - V)
=1i= i=1 i=1
&k n;
=S,V [ ¥ - ¥
=0

dado que £74 ¥y = Tj = ;Y 5.

Como resultado se obtiene la ecuacién

k n nj k
EZ(YU_? )2=ZZ(?-J—? )2+Z (Y'J_YJ)2 {4)
j=1j=1 F=1j=1 j=1j=1




1a cual establece que la suma total de los cuadrades de las desviaciones con respecto a la media
global se descompone en la suma de los cuadrados de las desviaciones de las me&ias de los
tratamientos en relacién con la media global, y la suma de los cuadrados de las desviaciones de
las observaciones con respecto a sus propias medias de tratamiento. La ecuacién (4) se conoce
como la ecuaciSn fundamental del anilisis de varianza. El término en el lado tzquierdo
de tal ecuacién es la suma fotal de cuadrados y se denota por STC. El primer término det
lado derecho de la ecuacidn es la suma de los cuadrados de los tratamientos y se denota por
SCTR. El dltimo término es la suma de los cuadrados de los erroves y se denota por SCE.

Por Io tanto, ta ecuacién {4) puede escribirse como

STC = SCTR + SCE. (4a)

SCE mide la cantidad de variacién en las observaciones debida a un error aleatorio. 5i
no hubiera error aleatorio, entonces SCE = 0. De acuerdo con lo anterior, entre mds grande es
SCE, mayor s la variacién en las observaciones que puede atribuirse a un error aleatorio (ver
1a ecuacién {1)). SCTR mide la extensién de la variacion, en las observaciones, que se debe a
las diferencias entre los tratamientos. Si todas las medias de los tratamientos son iguales entre
si, entonces SCTR = 0. De esta forma, entre mas grande es el valor de SCTR,‘mayor es la
diferencia que existe entre las medias de los tratamientos y la media global {ver la ecuacién
(1)).

Puede demostrarse que bajo la hipétesis nula Hy : 7; = 0 y la suposicién de que ¢; ~
N{0,0%)*, SCTR/a? y SCE/o” son dos variables aleatorias independientes con una distribucién
chi-cuadrada. Los grados de libertad se obtienen al separar la suma total de cuadrados. SCT
tiene N-1 grados de libertad debido a que se pierde un grado de libertad al ser necesario que la
suma de las desviaciones (Y;; — Y ) para toda iy j sea cero. La suma de los cuadrados de los
tratamientos tiene k-1 grados de libertad debido a que se impone ta restriccion 255:1 n; (7_j -

¥.) = 0 para las k desviactones (Y ; — Y ). Esta restriccién surge debido a que el interés

* Egtanotacidn significa que €;; se encuentra distribuida normalmente con media O y desviacién estdndar
o
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radica en Ia respuesta que se obtiene para ciertos valores de la variable que se ha seleccionado
de antemano, por lo que 7y,Ts,..., T Se consideran pardmetros fijos tales que Ef=1 n;r; = 0.
Entonces, con base en la ecuacién {4a), el niimero de grados de libertad para SCE ser4 igual a

la diferencia entre el nimero de grados de libertad para STC y SCTR, es decir,
gl(SCE) = gl(STC) — gl(SCTR)
=N~-1-—(k—-1) |
=N-k

Una suma de cuadrados dividida entre sus grados de libertad da origen a lo que se conoce

como cuadrado medio. De acuerdo con lo anterior, el cuadrado medio del tratamiento es
CMTR = SCTRf(k - 1},
y el cuadrado medio del error es

CME = SCE[(N - k).

Ahora se puede argumentar que, dado que SCTR/o? y SCE/o® son dos variables aleato-
rias independientes chi-cuadrada con k-1 y N-k grados de libertad, respectivamente, entonces
el cociente de las medias cuadréticas tiene una distribucién F con k-1 y N-k grados de libertad.

Este cociente es la estadistica apropiada para probar la hipétesis nula

Hn!szo.

Lo anterior puede verificarse al examinar los valores esperados, E, de los cuadrados
medios. Puede demostrase que

E(CME) = ¢*

£ 2
E(CMTR) = o® + %i‘—t’;i
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en donde o? es Ia varianza comin de los errores. Como resultado se tiene que el cuadrado medio
del error es un estimador ne sesgado de o sin importar si la hipétesis nula es cierta. Por otro
lado, si Hy es cierta, 7; = O para toda j, y T n;77 = 0. Entonces E(CMTR) = o7 es decir,
bajo Hp, tanto CME como CMTR. son estimadores no sesgados de la varianza del error. Pero
si la hipStesis nula no es cierta, CMTR tiende generalmente a ser mayor que CME, dado que
el término ¥ n,-r,-’ serd positivo. En otras palabras, entre més grande sea la diferencia entre las
medias de los tratamientos y la media global, mayor sera CMTR. Pero una ocurrencia de este
tipo sugiere que las medias de los k tratamientos no son todas iguales entre si y de esta forma
debe rechazarse la hipitesis nula. De acuerdo con lo anterior, la hipdtesis nula serd rechazada

cuando el valor del cociente

TtV - Y. P/ k-1
Tia ity - Y )3/ (N — k)

se-encuentre dentro de una regién critica superior de tamaiio a.

F =

Las fuentes de variacién, grados de libertad, sumas de cuadrados, cuadrados medios, y

el cociente F juntos, constituyen lo que se conoce como tabla de andlisis de varianza (ANOVA)

que se presenta en la tabla a.

Debe notarse que la hipétesis nula Hy : g1, = p2, para el caso de dos muestras, también

puede manejarse con el método del andlisis de varianza.
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TABLA a
fuente de
variacién gl SC CM Estadistica F
Tratamientos k-1 TNF,~P.)?  TEFs-TIHk-1 STV 4-F )/ k-1)
F -_—

" Error N-k ©2F;-F,;?

T(¥y - Y /(N =)

T -V )P N -k)

Total N-1

CEF, -V

Tebla a. Tabla de andlisis de varianza ANOVA
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APENDICE B

ABREVIATURAS

Las abreviaturas que se listan a continuacién corresponden a los términos en lengua

inglesa salvo el caso de NAG.
BAL: Broad Absortion Line Quasars.

Blazar: Una clase de NAG que incluye objetos BL Lac y cuasares del tipo OVV. Su

nombre se deriva de la contraccién de los términos BL Lac y cuasar.
BLR: bﬂxid Line Region.

. BLRG: Broad Line Radio Galaxy.
CCD: M&Coupld Device.
CGRO: Compton Gamma-Ray Observatory.
FRI: Radio galaxias de lfneas delgadas del tipo Fanaroff-Riley de tipo I.
FRII: Radio galaxias de lineas delgadas del tipo Fanaroff-Riley de tipo I1.
FSRQ: Flat Spectrum Radio Quasars.

GINGA: Telescopio japonés para observar en frecuencias de rayos gama (GINGA es un

vocablo japonés que significa galoria).
HPQ: High Pelarization Quasar.
HST: Hubble Space Telescope.

IRAS: Infra Red Astronomical Satellite.

T




LINERs: Low Jonization Nuclear Emission Regions.
LPQ: Low Polerization Quasar.

NAG: Niicleo Activo de Galaxia.

NLR: Narrow Line Region.

NLRG: Narrow Line Radio Galazy.

OVV: Optically Violently Variable.

QS0: Quasi-Stellar Objects.

. QSR: Quasi-Stellar Radio-source.

SSRQ: Steep Spectrum Radio Quasar.

VLBI: Very Long Baseline Interferometry.
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