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Resumen

Dhurante el presente trabajo hemos estudiado el entorno circum-galdctico de algunos Nucleos
Activos de Galaxias (AGN), con el fin de determinar la relacion existente entre actividad
nuclear ¢ interaccidén galdctica, asi como la relacion actividad nuclear y brotes circumnu-
cleares de tormacion estelaz. Para realizar el estudio hemos utilizando el programa FOCAS
sobre las placas digitalizadas de Monte Palomar. En el Cap. 2 explicamos la téenica que
hemos usado.

En el Cap. 3, presentamos un analisis estadistico del entorno circumnnclear de galaxias
Seviert cercanas. Definimos una muestra de 72 Sevferts 1 v 60 Sevferts 2 v las comparamos
con dos contramuestras respectivas de galaxias no activas, igualando el numero de objetos v
las distribuciones de corrimiento al rojo, tipe morfolégico v didmetro. Nuestros resultados
muestran una diferencia intrinseca entre el entorno de las galaxias Sevfert 1 y Sexfert 2 Si
bien las galaxias Seviert 2 presentan un exceso significativo de compafieras con didmetros
mavores a 10 kpe, dentro de un area de busqueda de alrededor de 100 kpe, asi como en
un area igual a tres veces el didmetro de cada galaxia Sevfert (3D.), no existe evidencia
alguna de un exceso de compafieras para las galaxias Seyviert de tipo 1 en un drea de 100
kpe o de 3 diametios galacticos. La diferencia en el entorno de las galaxias Seyfert 1 v
Sevfert 2 no es compatible con la formulacién mas simple del modelo unificado para estos
objetos, el cual estipula gue los objetos de tipe 1 v 2 son iatrinsecamente iguales, y cuya
iinica diferencia resulta a partir de la orientacién de un toro de marerial que obscurece la
emisién en la direccién perpendicular 2 su eje. Con nuestros resultados proponemos una
alternativa a este modelo.

El Cap. 4 presenta un estudio estadistico de galaxias anfitrion v entorno circumgaldctico
para una muestra de 27 nicleos de galaxias “Narrow Line” Sevfert 1 (NLSyv1, en espafiol
Sevfert 1 de lineas delgadas) v los comparamos con aquellos de las galaxias Sevfertl y
Seyvfert2 v no activas. No se encontrd diferencia estadistica entre los entornos de las galaxias
NLSy1 v aquellos de las Sevfert 1. Nuestros resuitados sugieren, ademas. que los anfitriones
de las NLSv1 pueden mostrar menos compaieras v, preferentemente, se encuentran mas
lejos de compateras brillantes que galaxias normales con distribucién de tipo morfolégico,
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RESUMEN

thdmetio v redshift similates  Los resultados para las galaxias lmeésped v los entornos
Ssiven para 'clles;(_z_al_.'t”in_‘ la hipotesis de que los objetos NLOvI tienen caracteristicas similares
a las de galaxias Sevfert 2: mientras las galaxias Sevfert 2 muestran un exceso altamente
significative de compaileras brillantes. las galaxias Sevfeit 1 v las NLSv1 no lo presentan.
La distribucion momfoldgica de objetos NLSv1 v Sevtert 1 eg similar. pero los nacleos de
galaxias NL5Sv1 se hospedan en galaxias de menm diametio que las galaxias Seviert 1
voque las galaxias no uctivas (resultade ton un nivel de confianza estadistica del 95%).
Estos resuitados fundamentan la interpretacién de los niucleos NLSv1 (sugerida por las
observaciones conavos N) como nicleos Sevtert 1 con radios de Eddington mavores puesto
que las galaxias con didmetios menores pmeden hospedar hovos negros centiales de masa
menor

El Cap 3 estudia. de manera sistematica v por primera vez, el entorno ciicnmgalactico
de las galaxias IRAS brillantes, definidas por Soifer et al. (1989) Mlientras que para las
galaxias IRAS ultralmminosas el 10! de la interaccion gravitacional ha side establecido por
una setie de estudios en las pasadas dos décadas, la situacién es, por mucho, menos ¢lara
para el rango de luminosidad IR de la muestra de IRAS brillantes. 101%L: < Lyrr < 109
L. Lamuestva de TRAS Inillantes consiste un total de 87 fuentes. Una muestra de control
con 90 objetos que coinciden con la muestra de IRAS biillantes en cuanto a la distibucion
de diametro isofotal. cortimiento al rojo v tipo moifelogico fue elegida. Encontramos que el
entorno circumgaldctico de las galaxias IRAS hrillantes es mds rico que aquel de las galaxias
de la muestra de control seieccionada de maneia optica v similar al de las galaxias Sevfert
2 Encontramos una débil correlacion a lo largo de un amplio rango de luminosidad IR
(16 L= £ Lprr S 10'2 L) entre la separacién provectada v Lrsg. confirmandose una
relacién muy intima entre la tasa de formacién estelar de una galaxia v 1as perturbaciones
gravitacionales. También cncontramos que ios colores IR lejanos dependen del aislamiento
o la interaccién de la tuente Interpretamos este resultado en funcion de una alta re-
radiacién térmica debida al polvo. Finalmente, discutimos la diferencia intrinseca v lasg
expectativas de evolucién para las galaxias IRAS brillantes v la muestra de control. asi
como la relacion entre los estallidos de formacion estelar v las galaxias activas.

El Cap 6 estudia sisteméticamente v por primera vez ¢l entorno circumgalactico de las
galaxias anfitrion de nicleos LENER, a partiy de una muestra obtenida del dultifregnency
Catalogue of LINERs (Cataloga en Multifrecuencias de LINERs, Carrillo et al. 1999)
Analizames el entorno cireumgaldcrico de 183 galaxias LINER, subdivididas en tipo 1.
tipo 2 v LINERs de nansicién Encontramos que los LINER de tipo 2 parecen tene
un entorno més 1ico que los LINER de tipo 1 Adicionalmente, los LINER de tipo 2
muestran companetas grandes con upa frecuencia similar a la de las galaxias IRAS bii-
lantes v las galaxias Sevfert 2s. Sugeiimos que una secuencia evolutiva desde sistemnas de
estallido estelar. pasando por AGN de tipo 2 v finalmente. hasta AGN de tipo 1 puede ser
apropiada para muchos nicleos activos. Las galaxias LINER se encuentran en sistemas va




RESUMNEN

sea fuertemente interactivos o en fusién, lo que favorece la idea de LINERs ionizados por
choques, sin la necesidad de acrecién de material hacia un agujero negro masiva.

En el Cap. 7 se presentan las conclusiones generaies El resultado mas importante de
nuestro trabajo radica en el hecho de que, mientras las galaxias anfitrion de los Nucleos
Activos de tipo 1 no muestran una mavor frecuencia de objetos con compaitleras ceicanas
al compararse con galaxias no activas, los AGN de tipo 2 si lo hacen. Aun mas, los
AGN de tipo 2 muestran frecuencias de interaccién comparables a las encontradas en
objetos compuestos por una componente AGN v una de estallido violento de tormacion
estelar (Starburst) Este resultado es sumamente perturbador, particularmente dentio de
un contexto de unificacién para AGN de tipo 1 v 2. El esquema unificado que se ha
planteado para estas galaxias activas no puede seguir sosteniéndose.

Nuestros resuitados pueden ser interpretados a la luz de dos esquemas diametralmente
opuestos. En el primero tendriamos que aceptar que la actividad nuclear {en particular la de
tipo 1. pero también la de tipo 2) no estd interrelacionada con las interacciones galécticas,
en este caso las altimas serian respousables sélo de los procesos violentos de formacion
estelar. Por oire lado, en el segundo esquema las interacciones si serian los precursores
de la actividad nuclear, pero la escala de tiempo en la cual apareceria un AGN de tipo 1
después de la interaccion seria larga comparada con la escala de tiempo en la cual se lleva a
cabo la perturbacién gravitacional. Es decir, que para cuando podemos observar un AGN
de tipo 1. la “huella” impresa sobre la galaxia anfitrién por la perturbacién gravitacional
de una compafiera va ha sido borrada. Este Gltirno punto abre la posibilidad de una
secuencia evolutiva entie Interacciones, Starbursts v AGN. En este esquema una interaccion
desencadena un Starburst, que posteriormente evoluciona en un sistema compuesto {Shrst
+ nucleo active) v en un AGN de tipe 2. En la dltima etapa evolutiva, la componente
activa domina v el sistema se vuelve capaz de disclver una nube de polvo que lo oscurece
(en una escala de tiempo larga), entonces se observa un AGN de tipo 1. Este esquema
evolutivo es favorecido tanto por simulaciones numeéricas del kpe nuclear central, como por
evidencia observacional

Por otro lado, es necesario relacionar los 1esultados para los tipos de AGN estudiadoes
en e] presente trabajo, con aquellos existentes para cuasarcs Dado que se ha planteado
que las galaxias IRAS Ultraluminosas son las precursoras de los cuasares, v la mavoria de
ellas son disparadas por procesos de fusiones de galaxias (meigers), el esquema evolutivo
planteado en este trabajo (Interaccién, Starburst v AGN) parece ser vilido para todos
los Nucleos Activos e independiente de la luminesidad. Este esquema no se encuentra en
oposicidn con el hecho de que no se encuentren cuasares Cercanos a nosotIog
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Capitulo 1

Ntcleos Activos de Galaxias

El estudio de los nicleos activos de galaxias (AGN, de sus siglas en inglés Active Galac-
tic Nuclel) es importante va que son la fuente de energia mas poderosa que existe en el
Universe v debido a su gran luminosidad, es posible obscivarlos a distancias muy 1emotas
Son fuentes compactas ubicadas en los centros de algunas galaxias, que emiten grandes
cantidades de radiacion a lo largo de un intervalo muy amplio del espectro electromag-
nético La emision de estos cbjetos suele explicarse mediante piocesos no térmicos, va
que los procesos térmicos no son capaces de reproducir las luminoesidades observadas si se
considera todo el espectro electromagnético (R, IR, Opt., UV, X v 7). Los AGN distan
muchoe de ser entendidos tedricamente, atn hov en dia se tiene una idea muy Imprecisa de
los factores que desencadenan su formacidn, asi como de su estructura y su evelucion.

La caracterizacién de estos objetos ha sido de acuerdo a resultados observacionales,
tales como caracteristicas espectiales, morioldgicas v de variabilidad Toda una serie de
objetos diversos, desde los de menor luminosidad, como los LINERs v las galaxias Sevfert,
hasta los mas luminosos, como los cuasares y los objetos BL Lacertae, comparten un tipo
comin de fenomenclogia. Sus propiedades basicas son las siguientes: :

e Un nucleo brillante de apariencia estelar que no se resuelve espacialmente

e Una gran Juminosidad bolométrica (Lbol ~ 10% — 10%7 erg s~1) mucho mayor a la
que presentan las galaxias normales (~ 103% — 1043 erg s~1)

e Emision de continuo no térmico (sincrotronico} en las frecuencias del UV, IR, radio,
ravos X v rayos 5 {es decir, en todo el espectro electromagnético).

» La presencia de lineas anchas de emisién permitidas, que corresponden a velocidades
de miles de kms™!, v o lineas delgadas de emision permitidas v prohibidas, que
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corresponden a velovidades de cientos de kmns™! (Con excepcitn de los objetos tipo
BL Lac gue no presentan lineas de emision)

El continuo v las lineas de emision exhiben variabilidad en multifrecuencias v en oca-
siones los AGN presentan emision de radio (sincrotrénica) extendida v colimada que alcanza
cdistancias de hasta AMpces, la cual se conoce como chonos o jets. La actividad energética
que se presenta se considera “anorinal” en ¢l sentldo de gue no esta asociada con la evolu-
cidén de estrellas normales El término “actividad”, que en un principio era siimplemente un
sinénimo de “no-térmicoe”, ha evolucionado para referivse a procesos méas generales que sean
capaces de explicar la naturaleza de la fuente de energia observada.

1.1 Clasificacion

En la literatura aparecen clasificados como nticlens activos los siguientes obletos: 1adio
galaxias, 1adio cuasares. cuasares tadio callados. objetos tipo BL Lacertae v OVVs {del
inglés Optical Violent Variables) que forman el conjunto conocido como blazazes . galaxias
Seviert 1 v Sevfert 2. LINERs 1, 2 v de transicion, regiones nucleares HII, galaxias con
brotes estelares v galaxias muy luminosas en el lejano infraiojo lamadas galaxias TRAS
brillantes por haber sido descubiertas con el “Infrarec Astronomical Satellite” (Blandfo:d et
al. 1990). Sin embargo. €s posible considerar una clagificacion mas general, la cual permite
vbtener una vision global de los posibles procesos fisicos que se llevan a cabo en los nicleos
activos. A ésta la conforman seis grupos: radio galaxias, cuasares, blazares, galaxias
Seviert, LINERs v glaxias IRAS brillantes. Es impotante mencionar que la raxonomia
planteada para los AGN es confusa, va que ésta se ha hecho con base en los diferentes
intervalos de frecuencias en los que se han observado v tiende a reflejar la sensibilidad de
lus instrumentos usados

Urry & Padovani {1993) han organizado a los AGN siguiendo la propuesta de Lawrence
(1987). de acuerdo a las caracteristicas espectrales en la region de radio v en el 6ptico En
esta clasificacion se ha llamado objetos de tipo § a los AGN gue muestran lineas de emisién
anchas. es decir lineas de emisién cuvo ancho a potencia media es del orden de miles de
kms!. Silos objetos no presentan una componente ancha en las lincas de emision v el
ancho a potencia media es del orden de cientos de kms™! (lineas angostas), los ohjetos
se clasifican como de tipo 2. En la regidn de radio. los AGN suelen dividirse en callados
v fuertes. Para realizar esta division Woltjer et al. (1990) definieron un corte aibitrario
en la emision de radio a 5GHz. Los objetos cuva emision en esta frecuencia es menor que
10341171z son llamados radiocallados v los objetos cuva emisién es mavor son Hamados
radiofuertes.

b2
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A continuacién se dard una breve descripcién de algunos tipos de AGN que no seran
estudiados en el presente trabajo.

1.1.1 Radio Galaxias

Las raclio galaxias tienen como principal caracteristica dos grandes l6bulos de plasma, situ-
ados a distancias hasta del orden de Mpces del nGcleo, estos 1obulos emiten intensamente
radiacién no térmica (sincrotrénica) en radio. Asociada con el nacleo éptico, que suele ser
una galaxia eliptica gigante, existe una fuente compacta de radio muyv potente. Frecuente-
mente las radio galaxias presentan chorres de plasma que se extienden desde el micleo
hasta los lébulos, cuvo continuo de radio sucle estaz polarizado. El espectro correspondien-
te tiene lineas de emisién intensas que en algunos casos son unicamente delgadas (NLRG),
v en otres dominan las lineas anchas (BLRG). Las radio galaxias se dividen en potentes
v déebiles, siendo la cota que las separa la potencia P)ascp. = 1091WH:z~! (Blandford
et al 1990). Las luminosidades de las radiogalaxias en el rango de radiofrecuencias van
de 10*%erg 571 a 10Berg s71 (Carrillo, 1998). La radiogalaxia conicida mds cercana a
nesotros es una eliptica gigante llamada Centauro A.

1.1.2 Cuasares

Los cuasares son nicleos activos con apariencia estelar. Presentan un consinuo no térmico,
variable en distintas longitudes de onda, v un fuerte exceso en la emision ultraviclesa. El
espectro tiene lineas de emision permitidas anchas. Los que tienen altos corrimientos al 10jo
exhiben lineas de absorcién v polarizacién. Los cuasares menos luminosos tienen magnitud
visual Af, < —23, lo cual significa que atn los cuasares més débiles son 100 veces mds
lumingsos que una galaxia normal en este rango del espectro  Algunos (= 10%) son fuertes
emisores en 1adio (radiofuertes) y otres son radiocallados (= 90%) Entre los radiofuertes
el nicleo tiende a ser muy variable v frecusntemente muestra polarizacion lineal. Los
mas brillantes han sido detectados como fuentes de rayos X. Entre los radiocallados las
caracteristicas dpticas son similares a los radiofuertes, pero la emisién en rayes X tiende a
ser mdas débil E! cuasar mas cercano a nosotres es 3C 273 v se encuentra a z = 0.004

1.1.3 Blazares

En 1968 se descubrid que el objeto BL Lac de la constelacion del Lagarto, antes catalogado
como estrella variable. presentaba un espectro muy parecido al de los cuasares. aungue
con una polarizaciéon mucho mas elevada v sin lineas de emisién. Practicamente, todo el
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espectro consistia en un continuo v la naturaleza de la radiacion no era, definitivamente,
térmica Al estudiar con mds detalle el espectio de este objeto se descubricron algunas
lineas de absorcidn v a partir de ellas se determing un corrimiento al rojo de z =~ (07,
concluvéndose que se trataba de un objeto extiagalactico. Con este hallazgo se descubria
una nueva clase de nucleo activo a la que se dio el nombre del ohjeto prototipo. BL Lag

Los objetos tipo BL Lac tienen grandes conimientos al 10jo v alta lnminosidad. En
ocasiones presentan lineas de absorcion (Rieke et al 1976, Burbidge et al, 1976) o de
emision muy débiles (duraute estados de hajo brillo). Tienden a ser altamente variables en
todas las frecuencias, con escalas de tiempo que pueden ser de horas. Para explicar las altas
temperaturas de hiillo derivadas de las grandes variaciones de luminosidad en tiempos tan
cortos, suelen invocarse efectos relativistas (ver por ejemplo Benitez 1997, tesis doctoral)
La emisién en varios de estos objetos es altamente polarizada v en algnnos cases tiene
eXCcesos en ravos 4. Aunque en general son de apariencia estelar algunos parecen estar en
el centro de una galaxia eliptica. Los objetos OV'Vs son muv shnilares a los BL Lac paio
muestran lineas de emisién v son violentamente varizbles en el dptico (Ange! & Stockman.
1980). a éstos junto con los BL Lac, se les conoce nadicionalmente como la clase de los

blazares.

1.2 Estructura
En términos fenomenolégicos se piensa que la estructura de los AGN consta de:

e Una fuente mtensa de continuo que emite desde los ravos X duros hasta las ondas
de radio Esta emision proviene de una zoua muyv reducida cuvo didmerro tipico es
menor a ¢.1 pe.

e Una region de gas denso que se mueve a altas velocidades llamada en inglés “Broad
Line Region” (BLR), 6 Region de Lineas Anchas.

o Una regién de gas de baja densidad que se mueve a velocidades menores que el gas
de la BLR. Fsta es conocida como “Nartow Line Region” {NLR), 6 Region de Lineas
Delgadas.

Como parte de su estructura, algunos nucteos activos muestian lobulos de plasma que
producen emision en radiofrecuencias, situados desde kpc hasta Mpce.del nicles. acom-
panados comtinmente de una fuente compacta de radio. También se observan en algunos
AGN chornios de plasma relativistas gue aportan energia v material a los lobulos.

TESIS CON :
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1.2.1 Continuo

Los AGN pueden clasificarse, segin la naturaleza de la radiacién del continuo, en dos
grandes grupos: Aquellos cuyo continuo es predominantemente emisidon térmica, donde la
radiacion en radio es tenue, como por ejemplo algunos LINERs, v aquellos cuvo continuo
esta dominado por radiacién no térmica, como en el caso de los blazares, radio galaxias
potentes v cuasares de alta variabilidad v polarizacion (Bregman, 1990).

En el caso del continue dominado por radiacién térmica, €l origen de la radiacién en el
intervalo de 0.01 — lum es probablemente la emisién de un disco de acrecién alrededor de
un agujero negro, modificada por la dispersion de electronses ¥ por efectos relativistas. Esta
radiacion contribuve fuertemente a la luminosidad bolométrica del nucleo. La radiacion
en el intervalo de 2.5 — 1000pm estd dominada por emisién térmica de polvo que posee
termperaturas que van desde los 40 a los 1000 K en Scvferts. Probablemente la emisi6n
del continuo a 0.01 — 0.3um es absorbida y luego reemitida por un toro de poivo formado
alrededor del disco de acrecion, La emision de rayos X (1-10 keV') es emitida va sea pox
electrones térmicos calientes que rodean el disco de acrecion o por efectos producidos por
digpersion Compton inversa.

En el caso del continuo dominado por radiacién no térmica la radiacién es ermitida
por procescs de conversién de masa en energfa al acretar material un agujero negro v
en procesos de sincotidn en un plasma no homogéneo que sale del nicleo en forma de
chorro. La emision se observa en frecuencias desde el radio hasta el ultravioleta con gran
varigbilidad y alta polarizacién. La variabilidad en el flujo de energfa puede deberse a
cambios en la tasa de acrecion o a chogues del mismo gas que se propagan a lo largo del
chorro.

El continue de los AGN, en la banda de frecuencias del infrarrojo, parece estar dominado
por una ley de potencias plana con un posible exceso debido a la emisién de polvo. Se
caracteriza por tener un salto del espectro en la regién sub-milimétrica En la banda visible-
UV sufre un cambio brusco gue se conoce como joroba azul (en inglés se conoce como “hiue
bump”), cuyvo pico estd entre los 1200 v 2000 A | y retoma la ley de potencias en la region
de ravos X. En este continuo existe también, en las longitudes de onda correspondientes
a los ravos X, una joroba (que en-inglés se conoce como “X-ray bump™) cuya cola, segun
las observaciones en ravos v, estd a 1 MeV. El exceso que existe en el contimia de ravos X
blandos puede corresponder a la cola de esta joroba.
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1.2.2 Fotoionizacion

En los AGN se observan lineas de emisién de alta lonizaciéon como por ejemplo {OII]]
v Nelll. Las fuentes de energia que pueden produciy estas lincas son la fotolonizacion o
la ionizacion colislonal mediante ondas de chogue. Sin embaigo, esta dltima requiere de
temperaturas mucho mavores a las observadas en los AGN (al menos en los mas haminosos)
para producir ias lineas observadas, lo que sugiere. que la fuente principal de cnergia que
origina a los fotones ionizantes, es un continue que en el utravioleta sigue una lav de
potencias de la forma

fom= CoT (1.1)

en donde el valor del indice espectral (n) es aproximadamente 1 2.

1.2.3 NLR

En esta region son emitidas lineas delgadas. El gas se mueve a una velocidad del orden
de cientos de km s™!  Se observa la emision de lineas prohibidas lo que sugiere que la
densidad electronica es baja. comparable con la de las nebulosas gascosas La tempera-
tura v la densidad electrénica de la regién se determinan a partir de los cocientes de las
intensidades de las lineas de emision. El valor tipico de la temperatura es 15000 K v Ia
densidad electiénica aproximadamente 30000 cmn™? {Osterbrock, 1990). Para calcular estas
condiciones fisicas con mavor precisién es necesario también poseer informacién de la BLR
va que podifa existir una transicién continna de condiciones fisicas cntre las dos regiones
Los cocientes de lineas de iones distintos dan distintas temperaturas v densidades, lo cual
indica que existen variaciones reales de estas cantidades dentio de la NLR misma.

La emisién observada en esta region puede ser medelada adecuadamente con una lev de
potencias. Ferland v Netzer (1983) ajustaron espectros de lev de potencia al espectro ob-
servado v encontraron que pueden coexistir los altos grados de ionizacion v las intensidades
de las lineas de baja ionizacién como [OI] v [SII] que se observan.

Ferland & Persson (1989) v Binette, Robinson & Courvoisie: (1988) aplicaron modelos
mds adecuados con los que obtienen mejores aproximaciones a las observaciones. FEstos
modelos consideran una lev de potencias “quebrada” (incluve autoabsorcion} con indices
espectrales distintos para cada region del espectro, siendo casi planos a altas energias.

1.2.4 BLR

En esta regién son emitidas lineas anchas. Cuando una linea de emisién es ancha indica
gque ha sido emitida en una region en la que ¢l gas se mueve con grandes velocidades
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(las velocidades alcanzan hasta los 15000 km s71). El movimiento del gas que emite la
linea produce un corrimiento al rojo o al azul, segun la velocidad v direccién en la que
se da ¢l movimiento, entonces, sl en una regién se tiene gas moviéndose répidamente en
direcciones azarosas, se tendra comoe resultado el ensanchamiento de las lineas. Aun no es
claro si la dinémica de esta region estd dominada por movimientos radiales, rotacionales o
turhulentos.

Los espectios de las galaxias Sevfert I, de la mayoria de los cuasares v de algunas radio
galaxias muestran lincas anchas de emision, todas ellas lineas permitidas (se observan las
lineas HI, Hel A5876, Hell A 4686 v Fell AX 4570, 5250}, Sin embargo, los perfiles de las
lineas prohibidas observadas en estos espectros no son similaves a los perfiles anchos de las
lineas permitidas Esto sugiere que las lineas prohibidas v las permitidas son emitidas en
diferentes regiones. La existencia de la regién BLR comenzd a establecerse después de las
primeras observaciones intensivas de galaxias Seyfert, realizadas a fines de la década de los
60s.

En esta regién la densidad electronica minima es de 10% em™3. Se observan lineas de
Fell v esto sugiere una temperatura menor a 3300 K (para las zonas de alta condensacion)
va que a temperaturas mavores ¢l fierro estarfa ionizado colisionalmente en forma de Felll.

No es facil modelar el espectro de la BLR va que la fisica de los modelos de fotoioni-
zacién es considerablemente mas compleja en esta regiom debido a la enorme profundidad
optica del medio. Netzer (1975) v Adams (1975) intentaron determinar las abundancias,
densidades 1 temperaturas, entre ot1as cendiciones {isicas, considerando una prefundidad
Optica finita v excitaciones colisionales. Sin embargo, sus resultados no fueron concluyentes.

Krolik, McKee & Tarter (1981) se preguntaron cual seria el estado fisico de un gas
calentado por una fuente de contiruo como la que se obsersa Determinaron que existiria
un balance entre ¢l calentamiento por fotoionizacion v el enfriamiento Bremsstrahlung que
produciria un equilibric de dos fases, esto es, nubes densas y frias embebidas en un medio
caliente v rarificado. Esta es la visualizacién ortodoxa de la BLR. Ei equilibrio de dos fases
ocurre solamente para cierto rangoe de parametros de ionizacién También es afectado por la
pendiente del espectro del continuo ionizante: si es muy empinada domina ¢l enfriamiento
Compton v no ocurre el equilibiio de las dos fases. Para un estudio detallado de la BLR
ver Sulentic et al. (2000)

A continuacion se dard una descripcion detallada de los AGN que serdn estudiados en

el presente trabajo
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Figura 1.1: Espectros tipicos de galaxias Sevfert 1
1.3 Galaxias Seyfert

Las galaxias Seviert, al ser los AGN mas abundantes v cercanos. son los mejor estudiados.
Cominmente son galaxias espirales de tipo temprano que hospedan un nicleo activo. El
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Seyfert 2 Nuclei
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TFigura 1.2: Espsctros tipicos de galaxias Seviert 2

esquerna mas sencillo de clasificacién para las:galaxias Sevfert consta de dos grupos: Sevfert
1 v Sevfert 2 (En las Figs. 11 y 1.2 se muestran espectros tipicos de estos ripos de
galaxias) Esta clasificacién se basa en las caracteristicas espectrales v luminosidad de los
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objetos v fue propuesta en 1971 por Khachikian v Weedman. E! espectio caracteristico
de un nicleo de galaxia Seviert 1 es un espectro de lineas de emisién que incluve tanto
lineas permitidas como lineas prohibidas Las lineas permitidas son anchas, con un ancho
tipico de 3000kms™! FWWHAI aunque para diferentes chjetos, ¢l ancho puede variar desde
2000 a 15000kms™! FYWHM. Entre las lineas pexmitidas que se observan estan HI, Hel,
Hell v Fell Las lineas prohibidas son delgadas, su ancho caracteristico es de 330kms™!
FWH)M], variando entre 200 v 700 kms~™! FWHAM (Dahari v De Robertis 1988 ). Entre
las lineas prohibidas mas brillantes se observan [OIII] A 4959, 5007 ; [NII] A 6548. 6583
[QI] A G300, 6364 ; |SII] X 6716, 6731 ; [FeVII] A6087 v en algunos casos [FeX] A 6375
Los nucleos de galaxia Seviert 2 som, en promedio. menos humirosos que los Seviert 1.
La principal diferencia entre ellos es que el espectio de los Sevfert 2 presenta tnicamente
lincas de emisién delgadas, con anchos tipicos de 350 kms™! FWHAL que pueden variar de
200 a 700 kms™ FWHAML Entre las lineas que se observan tipicamente en estos espectros
estén las lineas permitidas HI, Hel v Hell v las mismas lineas prohibidas que se observan
en los espectros de las Seviert 1. Los espectios de emision de las galaxias Seviert han sido
ampliamente estudiados en el optico v son similares a los espectros tipicos de las nebulosas
gaseosas, cubriendo un rango de velocidades v de ionizacién mas grande (Osterbrock, 1990).
Lag observaciones en otras longitudes de onda indican que las galaxias Seviertl son fuentes
de 1avos X duros mientras que las Seviert 2 no {Elvis et al. 1978). De estos espectros,
tarmhién se concluye que las abundancias gquimicas son basicamente las de la vecindad sola
{Guichard, 1991). Ambos tipos tiene excesos en el infrairojo (1 — 10, m) pero la forma
caracterfstica del perfil de la banda es distinta (Neugubauer et al 1976, Lawrence et al
1985}, Las Sevfert 2 tienden a ser fuentes de 1adio mas luminosas que las Sevfert 1.

1.3.1 La Secuencia de Lick

Existe una taxonomia mas fina para las galaxias Sevfert propuesta por los astrénomos del
Observatorio de Lick, la cual recibe el nombre de secuencia de Lick. Esta clasificacion toma
en cuenta tipos intermedios en los que se observan superpuestas una componente delgada
v una ancha de las lineas permitidas de emision.

Lz clasificacién se da de la siguiente manera:

» Una galaxia Sevtert 1 es aguella en la que aparece mnuv luminosa la componente ancha
de las lineas de emision.

¢ Una galaxia Sevfert 1.5 es aquella en la que aparccen luminosas, tanto la componente
delgada como la componente ancha de las lineas de emisién.

e En una Sevfert 1.8 la componente delgada de las lineas H, v H3 es brillante mientras
que la componente ancha de estas lineas aparece debilitada
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» Una galaxia Sevfert 1.9 tiene una componente delgada de H, v Hjz que de nuevo
aparece brillante pero la componente ancha de H, es aun mas débil v la componente
ancha de Hy llega a ser tan poco brillante, que se dificulta su observacion.

Aparentemente los tipos forman una secuencia (Osterbrock 1984). Una explicacion
interesante respecto a porqué se observan estos tipos intermedios fue propuesta por Oster-
brock (1978) El explica que las Seviert poseen cantidades variables de gas en la BLR. Una
Seviert con grandes cantidades de gas en la BLR tendra lineas permitidas anchas brillantes
y serd vista como un nucleo Sevfert 1, conforme disminuye la cantidad de gas en la region,
la componente ancha aparecerd debilitada, produciéndose as{ espectros de tipo intermedio,
siendo el caso extremo un espectro de Seyvfert 2 en el que la BLR carece de gas

Las lineas delgadas de emisién de las Sevfert 2 muestran anchos equivalentes mavores
que las lineas delgadas de las Seyfert tipo 1. Osterbrock sugiere que esto se debe a que,
al disminuir la cantidad de gas denso en la BLR, escapa més continuo ionizante de esta
region, ionizando asi la Kegién de Lineas Angostas. Esta idea se contrapone a la teoria de
que las lineas delgadas de lag Sevfert 2 tienen anchos equivalentes mavores debido a que
muestran muyv poco continuoe no estelar. '

Kallman & Nushotsky (1985) explican que la ausencia de gas en la BLR de las Sevfert
2 se debe a un incremento en la cantidad de gas alrededor del niicles, lo cual provoca que la
region se vuelva opticamente gruesa a la dispersidén Compton. Esto produce absorcion de
rayos X y la desaparicion del equilibrio de dos fases, lo que impide la formacion de nubes
densas, sin importay que exista mas gas en las regiones centrales.

1.4 Seyfert 1 de Lineas Delgadas

Los nticleos de galaxias “Narrow-line” Seyfert 1 (NLSy1) por mucho tiempo han sido con-
siderados un tipo peculiar de nicleos activos de galaxias debido a sus desconcertantes
propiedades opticas, asi como a sus propiedades extremas en los rayos X (ver Sulentic,
Marziani ¥ Dultzin-Hacyan 2000a para una descripcién profunda de las propiedades obser-
vacionales de NLSyv1). Las NL5y1 fueron identificadas por primera vez por Osterbrock v
Pogge (1983}, quienes observaron la existencia de fuentes Seyfert 1, con una componente
ancha de H3 (FWHM{H3pc) £ 2000 Km s~1) inusualmente delgada En las NLSy1, el
ancho de las lineas de Balmer resultd ser mucho mas cercano al ancho de las lineas prohi-
bidas, caracteristica observada en los niclecs Sevfert 2. Al mismo tiempo, se observd que
las NLS¥1 conservan una prominente emisién éptica-Fell,,:, una caracteristica observada
exclusivamente en las Sevtert 1. La figura 1.3 muestra una comparacion entre el especiro
de una NLSy1 con el de una 5y1 v una Sv2. Con la disponibilidad de los datos ROSAT,
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Figura 1.3: Espectros de galaxias NLSvl Sevfert 11 Seviert 2

una mavor atencion fue dirigida a las NLSv1. Ahora se sabe que estos objetos abarcan
~ 30-50 % de todas las Sevtert | detectadas en niuestras seleccionadas a partir de ravos
X suaves {Grupe 1996; Grupe et al. 1%999) v que cuentan con propledades extremas en la
1egion de rayos X Entre las propiedades mas sobresalientes tenemos un exceso de rayos X
suaves, un pronunciado cspectro de rayvos X duros v una variabilidad en ravos X de gran
amplitud 3 de escalas de tiempo cortas (Boller, Brandt, & Fink 1996; Boller & Brandt
1699: Leighly 1999; Boller 2000).

Los nucleos NLSy1 han sido tema de polémica, particularmente en lo que se refiere
a su representacion como una clase independiente de AGN, con propiedades discontinnas
en relacion con todas los otios AGN (Pogge 2000). Se ha sefialado que algunas otias
caracteristicas de los ncleos NLSy1 -ademnés del ancho de las lineas- los hacen mas similares
a los nicleos de las Sevfert 2 que a los nicleos de las Sevfert 1 La menor ionizacion de las
NLSvI con respecto a las Seviert 1 tipicas (Sulentic et al. 2000a), junto con la ausencia
de una fuerte veriabilided dptice (Giannuzzo & Stirpe 1996; Giannuzzo et al. 1998} ha
conducido a algunos autores a sugerir que las NLSyv1 son objetos que carecen de una
verdadera regién de lineas anchas. Ademis, se ha dicho que su continuo es maés similar al
de las Sevfert 2 y galaxias con brotes violentos de formacion estelar (de aqui en adelante
Starburst) que al de las Seyfert 1, debido a un prominente perfil térmico similar al exceso
infrarrojo (Moran, Halpern & Helfand 1996)
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CAPITULO 1 NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS LINERS

Sin embargo, estudios recientes de galaxias NLSv1 sugieren gue ne son una clase sepa-
rada de AGN. Estos objetos muestran una clara continuidad con las Seyfert 1 v los cuésares
de Palomar-Green, en todos los paiametros medidos del llamado espacio “eigenvector 17
{Boroson & Green 1992; Sulentic et al 2000a, 2000b). El eigenvector 1 cstd definido como
el espacio que se puede formar en términos de 3 parametios fundamentales: {1} El FWHM
de las lineas anchas de baja lonizacion, en particular de H3, (2) El cociente del ancho
equivalente (EW) de la emisién éptica de Fell,» v el EW de la componente ancha de H3 v
(3) El indice de fotones de los rayos X suaves Puesto que las NLS+v1 vacen en el extremo
del FWHM(H 3} de la prominencia Optica de Fellyy v del indice de fotenes de los rayos X
suaves, estos objetos son los responsables de fas correlaciones vinculadas al “eigenvector 17
(Sulentic et al. 2000a). Las NLSyl también muestran diferencias relevantes con respecto a
las Sevfert 2 -por ejemplo, diferente polarizacién de las lineas prohibidas v permitidas (que
indica dos regiones de emisidn; Goodrich 1989). E! pronunciado espectio de ravos X v la
variabilidad er escalas de tiempo cortas han llevado a suponer que la tasa de acrecién de
material es sistemdtica maver ¥ que la masa del agujero negro es sistematicamente menor
en las NLSv1 que en otras Seyfert 1 (Leighly 1999; Sulentic et al 20001). Por lo tanto,
las NLSy¥1 pueden representar Seyferts 1 no oscurecidas, con una tasa de aciecion extrema
(ver 4.4)

La naturaleza de los nicleos NLSy1 es poco clara, pero probablemente obedezca a
alguna de las dos interpretaciones {marcadamente opuestas) descritas aniba. A saber,
AGN cercanos a nicleos de Seyfert 2 (v o Starbursts) o nicleos extremos de Seyfert 1, la
“poblacidn original de los AGIN”, en palabras de Sulentic et al (2000a).

1.5 LINERs

Las Regiones de Emisién Nuclear de Baja lonizacion (LINER, por sus siglas en inglés)
tueron definidas por Heckman (1980) como fuentes cuyo espectro es dominado por lineas
de emision de baja lonizacidon a luminosidad moderada, vy cuvo ancho de lineas es similar
al de las Regiones de Lineas Angostas de las galaxias Seyfert. Il “nivel de baja ionizacién®
es propuesto con respecto a los nacleos Seviert v se define cuantitativamente mediante las
siguientes condiciones para los cocientes de intensidad de lineas |O1I)A3727 22 [OII]A3007 v
[OIJA6300 = 0.33 |OIIIA5007 La Fig. 1.4 muestra espectros tipicos de LINERs. Algunos
de los objetos estudiados por Heckman también mostraron una fuente de radio nuclear v
compacta, por lo que el autor propuso una conexion entre LINERs v AGN en aquel primer
articulo.

. Con frecuencia, [NIT[A 6583 /H, es elevado (2 0.6, en este célcule sélo la compo-
nente angosto de la linea H, se toma en cuenta) ent:e LINERs prototipicos. Puesto que

13




CAPITULO @1 NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS

LINERS

LINERs
6 T T | T T l T T % T T T T E
NGC 404
e !l_ AA_
NGC 1981
>
= NGC 3507
-
g e Lok
R
o NGC 4278
Z H “
8 2
ab]
[
NGC 4594 |
NGC 5077
0
1 1 l | 1 f 1 ] é ! 1 | I ) | 1
4200 4500 4800 6400 8700

Rest Wavelength (&)

Figura 1.4: Espectros tipicos de galaxias LINER

[NILIA 6583 v H, vacen en una regién muy accesible del espectro electromagnético, v son
muy cercanas en longitud de onda, algunos autores han utilizado el cociente [NII|A 6383
' H, para identificar LINERs. Otros han tomado en cuenta solo ¢l aiterio [OIJA3T27
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Figura 1.5: Espectros tipicos de galaxias LINER de Transici6n

2 [OII)A5007 para hacerlo. Estas dos definiciones difieren de la original planteada por
Heckman, v han conducido a inconsistencias, porque algunos de los ohjetos que cumplen
con las definicionies no son LINERs puros (los LINERs puros satistacen la definicion de
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Figura 1.6: Comparacion entre log espectios de galaxias Hy;, LINER, LINER de Tiansicion v Sevferc 2

Heckman). Por tanto, estas definiciones deben evitarse al elegiy una muestra de LINERs
geninamente puwios. Muchos objetos clasificados como LINERs debide a estas definiciones
{principalmente |NII|A 6583 . H,, 2 0.6) no satisfacen los criterios e Heckman Estos ob-
jetos son conocidos en la literatura como LINERs de transicion. La Fig. 1.5 muestia
espectros tipicos de LINERs de transicion  En los tres diagramas de diagndstico elabo-
rados por Veilleux v Osterbrock (1987), los LINERs pures se encuentran marcadamente
separados de los objetos de transicion  La diferencia méas sorprendente es la intensidad
del cociente [OI} H,,, con un cociente 2 0.6 para los LINERs puros. Tendencias similares
también se observan en [SII|. H, v [NT} Hg. Los valores de los coclentes de las lineas de
baja ionizacién de los objetos de transicion vacen en un lugar intermedio entre las regiones
Hyy de baja metalicidad 3 los LINERSs puros. La figura 1 6 muestza la comparacién entre
espectros de galaxias Hy7, LINER, LINER de transicién v Sevfert 2.

Después de veinte afios de debate, no hay un consensc sobre la posibilidad de que todos
los LINERs representen el extiemo de baja luminosidad de los AGN. Si bien los AGN
presentan evidencia de lonizacion mediante una fuente no térmica {es decir, un fuerte
continuo dominado por una lev de potencias), la fuente de ionizacion para los LINERs
todavia es objeto de debate. La posibilidad principal es ionizacién mediante un continuo
no térmico mucho mas débil que el de los nicleos Seviert, cuva deteccion es dificil debido
a su debilidad Sin embargo, el espectio de baja ionizacién v la baja luminosidad de los
LINERs no demanda -como para los AGN radio fuertes v luminosos- un mecanismo de
ionizacion Unico
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Figura 1.7: Espectio de un LINER con lineas anchas

Algunos LINERs han sido clertamente explicados en el contexto de lonizacidén por
choque {Foshurv et al 1978; Dultzin-Hacvan & Ruano 1996; Veilleux et al. 1999). Otios
han sido entendidos como resultado de una fotoionizacién por fuentes térmicas (Filippenko
y Terlevich 1992; Binette et al. 1994). Filippenko y Halpern (1984) descubrieron el prime:
LINER con lineas permitidas anchas Desde entonces, vazios objetos con lineas de Balmer
anchas han sido observados (los lamados LINER 1 en analogfa con las Seyferts). La Fig.
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1.7 muestra un ejemplo de lineas anchas en un LINER Estos LINER 1s puedsn ser mejor
explicados mediante modelos de fuentes de fotoionizacion de lev de potencias no térmicas,
como los AGN (ver un analisis mas profundo en el Cap. 6). Sin embargo, la diversidad
de 1esultades sugiere que los LINERs no deben ser considerados una clase particular de
objetos, sine un ¢onjunto heterogéneo de ellos

1.6 Galaxias TRAS Brillantes

Con las observaciones del satélite JRAS (del inglés Infra Red Astronomical Satellite) fue
posible obtener un escaneo de todo el cielo en cuatro bandas inharrojas {100pm. 60um.
26pm, 12pm). Con este estudio se descubnid que existian un conjunto de galaxias en el
cielo, llamadas IRAS Inillantes, cuya emisién en el infrarrojo era sustancialmente mavor
que la del resto. Con este conjunta de objetos se elabord el IRAS Bright Galaxy Swver
{de ahora en adelante. el survey BIRG) El BIRG, elaborado por Soifer ot, al (1989) v por
Sanders et al. (1993; extension meridional). incluve todas las galaxias con un brillo mavor
que 5.4 Jv a 60pm. Por tanto, las galaxias ITRAS brillantes son por definicion los objetos
extragalacticos mas biillantes en el cielo a 60um. A partir de este survey, aprendimos un
caudal de informacion astrofisica: {1) la emisién IR lejana (FIR, por sus siglas en inglés)
domina la luminosidad total en una fiaccion significativa de galaxias; (2) a una huninosidad
log(Ly; /L+) 2 11 {las llamadas Galaxias Infrarrojas Luminosas, LIRGs por sus siglas en
inglés), las galaxias seleccionadas en el IR se vuelven mdas numerosas gue las galaxiag
Starburst v Sevfert -gpticamente elegidas- de luminosidad bolométrica comparable A
luminosidad log{L;, /L=) Z 12, las llamadas Galaxias Infrarrojas Ultraluminosas (ULTRGs,
por sus siglas en inglés) exceden a la densidad espacial de QSOs, por un factor de 15-
2 (Sanders v Mirabel 1996, Sanders, Surace e Ishida 1999). Entre las galaxias BIRG
contamos, ademds, con una una gran cantidad de galaxias con luminosidad infrarioja en el
rango 10 < log(Ly /L=) < 11 (lamadas MIRGs por sus siglas en inglés) A partir de este
survey, se demostrd que muchas galaxias pasan por periodos con altas tasas de formacian
estelar,

La emisién infrarroja de una galaxia se puede dividir en témica v no térmica. Entre
los procesos de emisién no térmica renemos la radiaciéon Compton inversa v la emision sin-
crotionica. Los procesos de emisién térmica son el libie-ligado v el libre-libre (Bremsstrahlung)
(Waters 1986). El mecanismo de emisién mas importante en el infranojo cs la emision re-
procesada del polvo interestelar, es decir la emisién de cuerpo negro del polvo calentado
por una fuente externa. Otio mecanismo digno de tomaise en cuenta en el proceso de
calenctamiento son los choques: Sin embargo, el origen de la emisién en el infrartcjo lejana
(FIR) es un tema que en la actualidad esta snjeto a debate atn para las galaxias cova himi-
nosidad inhiarroja no llega a los valores tan extraordinarios gue se observan en la mmuestra
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BIRG

Una pregunta fundamental en el estudio de estos objetos es [qué es lo que calienta el
polvo? Si el polvo es calentado por estrellas, entonces la re-emisién de luz estelar en el
infrarrojo producida por el polvo es una medida con la cual se puede calcular la tasa de
tormacion estelar (SFR). En la actualidad, se cree que la emision infrarzoja en galaxias
“normnales” tiene dos componentes, una producida por cirros frie (20-25 K) calentado por
el campo de radiacion interestelar, v otra por polvo caliente calentado por estrellas jovenes
(Kennicut 1998} Para una revisién detallada de los mecanismos de emision en el lejano
infrarrojo ver Herndndez-Toledo (1998} En el caso de las galaxias BIRG la componente
cirros es despreciable. por lo que muchos autores afirman que se puede tomar fa emision
infrarroja como proporcional a la SFR. Desgraciadamente las cosas no son tan simples,
pues la presencia de un nucleo activo también puede producir calentamiento del pelvo,
particulaimente en el caso de las galaxias ULIRGs. De ahi que exista hoy en dia un
debate sobre si estas galaxias ultraluminosas son los precursores de los cnasares (es decir
cuasares muy obscurecidos; Sanders et al 1999} o galaxias Starburst extremas {Kennicut
1998). Como se discutitd a lo largo de la tesis, estos dos procesos no son excluventes sino
complementaios.

1.7 Modelos de AGN

El principal problema que presenta el modelar AGN es encontrar una sclucion al problema
de la generacién de grandes cantidades de energia en un volunen extremadamente pequeno
Un micleo con A p = —23 posee una luminesidad L =~ 1011 L integrada sobre las regiones
espectrales del ultravioleta, dptice e infranojo, dentio del intervalo 0.1 a 100 pym (Edelsen
v Malkan, 1986). Ahora, si se incluven interpolacicnes para el intervalo 10'° a 10%° Hz,
la luminosidad integrada sera L~ 1089 L. (Unry & Padovani, 1990). Toda esta energia es
liberada dentro de una regién cuyas dimensiones tipicas son menores a los diez dias luz.
El hecho de que esta region sea tan peguena, implica que el mecanismo que produce la
emisidn es extremadamente eficiente. Actualmente existen algunos modelos para AGN.

1.7.1 Modelos de Agujeros Negros

El modelo méas aceptado en la actualidad para explicar la naturaleza de este fendmeno es
la libexacién de energia de origen gravitacional en un proceso de acrecién de material hacia
un agujero negro en el centro del nacleo galactico (Zeldovich & Novikov, 1964 ; Salpeter,
1964 ; Shakura & Sunvaev, 1973 ; v Blandford & Rees, 1992).
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El modelo estandar se define como un agujero negro central con masa entre 10° v 109 Af-
rodeado por un disco de acrecion. El disco emite radiacion térmica a la temperatura local
de cuerpo negro (radiacion gue se identifica en el espectro como la joroba azul) mediante
disipacién viscosa, esta emision contribuve fuertemente a la luminosidad bolométrica.

En el boide interno del disco se produce radiacion no térmica principalmente por la
conversion de masa {en 1eposo) en eneigia, antes de sex “engullido” &l material en el agnjero
negro. La eficiencia de este proceso es del 10 al 40 %, es deciz. que del 10 al 40 % de
la masa en reposo de una particula se transforma en energia antes de caer al agujero
negro La energia liberada es la energia de amarre de la particula en la ultima Gihita
estable del borde interior del disco Esta érbita tiene un radio igual a 3 veces el radio de
Schwarzschild del agujero negro. También se produce radiacién no térmica por la emision
de electrones nltrarelativistas, efecto Compton inverso, por aniquilacién de pares {cascadas)
v pot procesos de radiacidén coherente de plasma, entre otros {e g. Blandford v Rees, 1992).
La radiacién sincrotrénica infrarroja v los ravos X térmicos (emitidos por Bremsstrahlung)
provienen de la corona activa que posee el disco.

Los parédmetros fundomentales del modelo son la masa del aguieio negro la taza de
acrecion de masa, el dngulo de visién, el tipo de galaxia subvacente, el momento angular
del agujerc v del combustible y ¢l grado de oscurecimiento. El suministio de matoiia
acretada puede provenir de diversas fuentes. Dultzin-Hacvan & Hacvan {1984) consideran
las signientes fuentes principales:

o Gus intergaldctico, de otra galaxia o gas galdctico de regiones mds externas de la
galaxia, que es canalizado hacia el centro de la galaxia como resultado de la interac-
cidn con otras galaxias (Balick & Heckman, 1982: Dahari, 1983).

o Gas proveniente del nucleo galactico (Gunn,1979)

o Gas procedente de estrellas de la galaxia, que pierden masa por procesos conven-
cionales, como pueden ser vientos (McCray, 1979)

o Gas gque pertenece a estrellas del nicleo galdetico gue son previamente destrozadas
por fuerzas de marea (Hills, 1975; Luminet, 1981).

Auncue en el modelo estandar se considera un disco delgado de acrecidn, en general, el
mado de acrecién depende del momento angular especifico A (momento angular por unidad
de masa) del material que cae al agujero. St h > \/ﬁr-gc.‘ donde 74 es el 1adio gravitacional
del agujero, el flujo de acrecién puede ser considerado estérico o radial, Por otro lado si
h > \/'ﬁrgc: el material acretado debe de reducir su momento angular mediante fuerzas
viscosas antes de cruzar el horizonte de eventos, forméandose asi, un disco de acrecién. La
estructura del disco puede ser gruesa o delgada dependiendo del cociente de Eddington
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(que esta definido como el cociente entre la luminosidad del objeto v ia luminosidad de
Eddington, ver mas adelante)

Los modelos de agujeros negros logran explicar la rapida variabilidad de la luminosi-
dad, que tiene escalas de tiempo hasta de 1 min en Sevierts de baja luminosidad. También
presentan una eficiencia en la transformacion de masa en energia congruente con la lumi-
nosidad observada. Como se menciont anteriormente, la conversién de masa en reposo en
energia no térmica en un disco de acrecion es muy eficiente, aproximadamente 10% en un
agujero negro sin espin, alcanzando hasta el 40% en el caso de un agujerc negro rotando

El limite superior para la luminosidad no térmica de un AGN es 10%7 erg s7! (para

un agujero negro central de = 109 A7), que conesponde a la conversién completa de 1.7
A~ por ano. Este limite es calculado a partir de la luminosidad de Eddington, definida
como la luminosidad a la rual la presion de radiacion es igual a la atraccién gravitatoria
Si la luminosidad fuera mavor, la presion de radiacién serfa mavor, lo que terminaria por
disolver el disco de acrecidn La luminosidad de Eddington viene dada por

irGAImye
or

Lepp = A 1.3 10" Mg erg 577, (1.2)
donde Al es la masa del agujero negro central, Mg es esta misma masa en unidades de
gU] ) : 8
10% AL, m, es la masa del proton, G es la constante gravitatoria v or es la seccién recta
e yil I 3 g .
de Thompson.

Algunos autores, entre ellos Marziani (198%), sostienen que seria imposibie suponer
que la energia proviene de estiellas o de objetos de apariencia estelar en los cuales se
producen reacciones termonucleares Suponiendo una eficiencia del 1%, que es la eficiencia
del quemado nuclear, se tendria que quemar 230 Af: por afio, por lo gue la hipdtesis de
que la radiacion es producida por estrellas jovenes calientes parece ser inscstenible, va que
para producir la luminosidad que se observa en un AGN, seria necesaria la presencia de
aproximadamente 107 estrellas de tipo espectral O en un volumen de 107° ped.

Sin embargo, incluso partidarios de los modelos de agujeros negros, consideran que algu-
nas manifestaciones menos energéticas de actividad nuclear, como los LINERs, si podrian
ser de origen estelar, como se menclond en la seccién 1.5

Se ha observado que el comportamiento en ravos X de muchos AGN es similar al de
Cvg X-1 v otros candidatos galdcticos a agujeros negros, lo cual ha servido de apoyo para
este modelo.

Otro éxito importante del modelo de disco de acrecion es gue explica de manera natural
como es gue se producen los chorros relativistas colimados que se extienden hasta Mpe de
distancia con velocidades relativistas. Un chorro de material se puede formar de la siguiente
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manera: en la parte cercana al agujero negro, el disco se infla formando un toroide debido
a la presion tanto de las particulas, como de la radiacidn. cada vez més callentes. En el
plano equatorial del disco, la materia cae hacia el agujero negro, pero el material fuera
de ese planc rebota hacla atras v se comprime debido a la presion del material gue cae,
forméndose zonas de choque o manchas calientes en el borde interno (esto puede formar un
cdisco de actecion grueso). En un disco con ésta estiuctura, el borde internc del toroide sirve
como cafidn gue colima v expulsa a las particulas accleradas de las capas mas superficiales,
produciendo los chorros: En este proceso. el campo magnético juega un papel fundamental
{Contopoulos, 1996). Los modelos de acrecion estérica o radial, son menos aceptados va
(que este tipo de simetria no permite explicar la emisién de los chorros

Los principales problemas que enfrenta este modelo son @l de la formacién del agujero
negro primigenio v el de la gran cantidad de material acretado hacia el agujero negro (de
12 100 ALz por afo)

1.7.2 Modelos de Brotes Violentos de Formacion Estelar

Existe ofro modelo para explicar la fenomenclogia AGN, al cual varios autores le ha presta-
do mucha atencién (e g. Terlevich, Melnick & Moles, 1987). La idea bésica data de los
afios sesentas (Shklovski, 1860) v su argumento principal radica en suponer gue la actividad
nuclear es producto de fuertes hrotes de formacion estelar en el nucleo galactico. Con estos
modelos ha sido posible reproducir caracteristicas de los AGN menoes luminosos, como las
galaxias Seyfert v los LINERs

La idea surgio a partir de los diversos rasgos en comin entre las galaxias con brotes
estelares violentos v los nicleos Seyfert 2 v LINER. En todos estos objetos se observa un
nucleo dptico brillante, fuerte emision de lineas en el aptico v U\ debidas a gas lonizado a
10* K, excesos del continuo en las regiones de rayos X, UV e IR v emisién no térmica en
radio Se ha mostrado que en el lejano infrarrojo las propiedades de las galaxias con brotes
estelares v las Sexfert 2 son muy similares (Dahati & De Robertis, 1988; Dultzin-Hacvan,
Moles & Masegosa, 1988;1990; Mouri & Taniguchi, 1992) aunque los cocientes de lineas
de emision de las Sevfert 2 requieren de un continuo de ley de potencias o al menos de
un continuo duro (Koski, 1978). Lawrence v Elvis {1982} propusieron la existencia de una
alta tasa de formacioén de sistemas binarios de ravos X que proveian radiacién dura, maés
estrellas OB responsables de ionizar la NLR, en ambos tipos de galaxias Sevfert.

La mayor parte de los niicleos activos pueden clasificarse como no estelares {Sevfert.
LINERs) ¢ como estelares (regiones HII v Staibnust), en: base a su espectio de lineas
de emisidn, sin embargo, existen numerosos objetos gue pueden clasificarse como ohjetos
compuestos {por ejemplo NGC 1068 que es una galaxia Seyfert con brote estela1), lo cual
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sugiere una conexién entie las galaxias con brotes estelares v los AGN (e.g. Wilson et
al., 1986). Hoy en dia se cree que la mitad de las galaxias Sevftert contienen un nucleo
compuesto (Cid-Fernandez et al. 2001).

En este modelo, los fotones mﬁy enexgéicos emitidos por estrellas extremadamente lu-
minosas v calientes, a las que se les llaman warmers (Terlevich & Meinick, 1983) producen
la tonizacién. Las estrellas warmers, que no han side ain observadas pero cuva existencia se
predice en este esquema, son niicleos desnudos de estreilas Woli-Ravet con masas 2 60 A/~
v temperaturas del orden de 2 x 10° K Con un namero suficiente de éstas en el micleo se
puede reproducir cualquier tipo de lev de potencias, continua o quebrada, v espectros de
fotoionizacién. Se ha intentado explicar (Terlevich, Melnick v Moles, 1987), con base en
supernovas producidas por warmers muy rmasivos que evolucionan rdpidamente en medios
muy densos (Franco 1994), las propiedades de la emision en ravos X v en radio, asi como el
ensanchamiento de las lineas de emisién. Algunas de estas propiedades han sido explicadas
exitosamente por el modelo, sin embargo, fracasa al explicar las distintas escalas de varia-
bilidad en el éptico y en ravos X, en modelar el espectro de rayos X duros v la emisién en
rayos v v al explicar la existencia de los chorros de material v la polarizacién del continuo
optico de las Sevfert 2. Aunque por estas razones la mavoria de log autores simpatizan con
el modelo de agujeros negros, no se descarta la posibilidad de que la presencia de brotes
estelares contribuva de manera importante a la luminosidad, principalmente en AGN de
menos luminosidad, sin ser la fuente principal de energia. Recientemente, se ha apovado
de manera especial 1a idea de que ambos fendmenos estan presentes en la manifestacion de
la actividad nucleay. En AGN muy liminosos domina la radiacién proveniente del disco
de acrecion, § en los menos luminosos domina la radiacién producida por los brotes de for-
macién estelar (Dultzin-Hacyan & Ruano 1996; Cid Fernandez et al 2001}. En la seccion
1.9 se hablard méas ampliamente a este respecto

1.8 Esquemas de Unificacién

Debido a que la taxonomia para los AGN es confusa v pocas veces depende de los procesos
fisicos involucrados, surge la pregunta. ;Que tan diferentes entre sf son en realidad estos
objetos? ;Un mismo objeto visto desde distinta perspectiva podifa clasificarse en tipos
diferentes? ;La variabilidad podria causar que un objeto fuese clasificado en dos tipos
distintos en tiempos diferentes? Puede ser que los distintos fendmenos que se observan sean
tan solo diversas manifestaciones de un mismo proceso fisico que se diferencian entre si por
su luminosidad, distancia a la que son observados, orlentacién o entorrne La variabilidacd
en escalas de afios ha cambiado la clasificacién de algunos objetos. Por ejemplo, Fairall 9
se clasificé como Sevfert 1 cuando fué descubierto v cinco ahos mas tarde se clasificoé como
Sevfert 2. El BL Lac PKS 0521-36 se convirtid en objeto tipo Sevfert 1 en menos de seis
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Figura 1 8: Esquema de la estiuctura de un AGN Las distintas arientaciones del observador pueden dax
lugar a los distintos tipos observados.

afios de haber sido primeramente clasificado. Por esta razdn se ha planteade que puede
existiy una relacion evelutiva entre objetos. Por ejemplo, un nucleo 6ptico de un cuasar
radio fuerte puede debilitaise antes de que disminuva la emision en radio, convirtiéndose
en una radio galaxia Una galaxia luminesa IRAS podria transformarse en un cuasar tras
la expulsidn del polvo por la presiéon de radiacién Estos esquemas son atractivos aungue
AUN PErnanecen como meras especulaciones.

Ademas de Jos escenarios evolutivos, se han planteado varios modelos de unificacién en
los que la orientacidon del observador respecto al objeto tiene una fuerte influemcia en como
se clasifica la fuente. Se consideran tres formas diferentes en las que se da esta influencia
(Ver Figura 1 8):

» El movimiento de la materia en direccion al observador. aun siendo medianamente
rvelativista, puede amplificar el flujo lumineso observado varios érdenes de magnitud.
debido al efecto Doppler relativista. Esto provoca que una fuente poco potente se
observe extremadamente luminosa si sc observa cerca del dngulo sélido iluminade por
un chorro de plasma {ecuaciones detalladas en Benitez 1997).

s La orientacion del observador respecto al toro de gas que se puede formar alvededor
del disco de acrecidn produce una importante influencia en la clasificacion, va que
el polvo en el toro produce absorcidén u oscurecimiento de la luz proveniente de las
zonas internas a éste si se observa perpendicularmente a su eje de simetria.

¢ Tl ultitno efecto debido a la orientacién. que es menos fuerte, estd asociado a la
geometria del disco. Un disco visto a baja lasitud respecto al plano equatorial,
aparecera reducido v dehilitado comparado a lo que se observaria si se viera de fiente
a su polo
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Como un ejemplo del primer punto estd el modelo que considera un AGN eyvectando
chorros de plasma. Si se observa a éste de frente al chorro se observara un flujo luminoso
nniy intenso y variable, Blandford & Rees (1978) sugieren que se observara entonces un
obieto BL Lac. Este cuadro es consistente cuantitativamente con lo que se conoce sobre
la luminosidad de la emision difusa de radio alrededor de los BL Lac v con 1as magnitudes
absolutas de las galaxias asociadas a éstos, asi comoe con la ausencia de lineas de emision
(Woltjer, 1989). Si el dngulo de vision cambia 90 grados sobre el plano ecuatorial del AGN
se observard entonces una radio galaxia

Existen varios escenarios de unificacién que se basan en el segundo punto arriba men-
cionado, gue discute la influencia de la orientacidn. Uno de ellos pretende explicar las
diferencias entre AGN de tipe 1 v AGN de tipo 2, el cual se detallard en el siguiente
apartado Qtro es el de Barthel {1989), cuvo planteamiento es que los cuasares y las radio
palaxias son un mismo objeto. Con la misma idea, Krolik & Begelmen en 1986, sugie-
ren que es el mismo proceso fisico el que produce a las radio galaxias, los radic cuasares
(Barthel. 1989), los objetos BL Lac v los cuasares cuyo espectro en la region del 6ptico es
violentamente variable.

Estos escenarios son muv interesantes pero desafortunadamente no logran explicar todas
las diferencias gue se ohservan entre los objetos clasificados como AGN. A pesar de gue
logran explicar muchos de los aspectos generales de la actividad nuclear, fallan en explicar
varias de las correlaciones v tendencias observadas, como por ejemplo, la proporcidn de
galaxias Seyfert 2 a I, la pioporcion de 1adio galaxias de lineas anchas a angostas. el
porcentaie de cnasares radio callados (90%) & radio fuertes (10%), entre otras

1.8.1 Teoria Unificadora para Galaxias Seyfert

El espectro de las galaxias Seviert 1 indica que en sus nucieos existe una BLR y nna NLR,
mientras que para las galaxias Sevfert 2 existen dos posibilidades: que exista Gnicamente
una NLR o que existan ambas v gue la BLR se encuentre oscurecida por un toro de polvo
gue se forma alrededor del disco de acrecién. Se han observado algunos casos de Sevtert 2
en los que, utilizando técnicas como es la espectro-polarimetria, se observan nicleos tipo 1
escondidos. Antonucci & Miller, en 1983, descubrieron lineas anchas de Balmer y Fell en
NGC 1068, galaxia prototipo de Seviert 2, al ohservar el flujo de luz polarizada. Estas lineas
no se observaban en el flujo no polarizado. La alta polarizacién indica dispersion, lo que
sugiere que los eiectrones del gas del toro que se forma alrededor del agujero negro dispersan
la luz que viene de la BLR Antonucci (1993) comparé los vectores de polarizacion de varios
nicleos Sexfert con los dngulos posicionales de la estructura nuclear en :adiofrecuencias,
v encontrd que la polarizacién tiende a ser paralela a dicha estructura en los nicleos tpo
1 v perpendicular en los niacleos tipo 2. Esto indicaria que las Sevlert 2 si poseen una
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BLR escondida que solo puede observarse en luz polarizada v que el fendmeno Seviert es
uno solo Debido a esto, se ha planteado que la diferencia entre galaxias Seviert 1 v 2 se
debe unicamente a un efecto de orientacidon. Si se observa al niicleo active en la direccion
paralela al ¢je del toro de polve se verd una Sevfert 1, mientras que si se observa al niicleo
en la direccidn perpendicular se verd una Sevieit 2 (Antonucci & Miller, 1985: Antonucci,
1993) La secuencia de orientaciones entie el observador v el objeto intermedias darian
lugar a los tipos Seyvfert intermedios.

Es importante mencionar que aunque este esquema es sencillo v muv atractivo. no
explica exitosamente todas las diferencias entre Sevfert 1 v 2. Si todas las galaxias Sevfert
fueran manifestacion de un mismo tipo de objeto, se esperaiia observar muchas mas Sevlert
2 altamente polarizadas (Miller & Goodrich 1990} No todos los nicleos tipo 2 altamente
polarizados muestian un nacleo tipo 1 al abservar el flujo polarizade. lo cual presenta un
prablema para el modelo. Sila inica diterencia entre los tipos de Sevlert se debiera al efecta
de crientacién todas las propiedades correspondientes a estos tipos que no dependen de la
orientacién, deberian ser estadisticamente idénticas v las diferencias deberian de poder ser
explicadas con base en la absomcion del toro. Las galaxias huésped deberian tener la misma
tuncion de luminosidad v las lincas de emisién que provienen de regiones externas al toro
deberian presentar intensidades similares Como se menciond anteriormente, las galaxias
Seviert 1 son fuentes cle rayvos N duros mientras que las Sevfert 2 no. Entonces. para ¢ue el
modelo funcione de manera exitosa, el toro deberfa ser capaz de bloquear también ravos X
Para resolver este problema se ha argumentado que una densidad columnar 2 102 on 2
(un valor francamente muy alto) puede oscurecer la region de lineas anchas aun en esta
regldn espectral.

Aunque este esquema se planteo inicialmente para las galaxiag Seviert, actualmente se
ha extrapolado para hacerlo un esquema general entie AGN de tipo 1 v 2

1.9 Formacién Estelar y Actividad Nuclear

1.9.1 Formacién Estelar

En galaxias espirales “normales”, el proceso de formacion estelar se manifiesta de manera
lenta v regulada. Se estima que menos del 10% de Ia materia interestelar de una galaxia
se condensa en estrellags en el tiempo tipico en el gue se forma v evoluciona una nube
molecular gigante (a 10% aiios), por lo que se considera que este proceso es muv lento e
ineficaz.

La formacion de estrellas requiere necesariamente la existencia de nubes moleculares
conformadas por electos gravitacionales. Los procesos més inportantes que pueden pro-
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ducir la formacion de estas nubes gigantes son los siguientes:

e Inestabilidades gravitacionales en el disco de una galaxia espiral, que afectan directa-
mente &l gas, produciendo que nubes pequerias v gas disperso formen nubes mayores.
Este tipo de inestabilidades son a las que se les atribuye la estructura espiral de estas
galaxias.

s Laexistencia de ondas de densidad, va que la materia interestelar entrando a una onda
de este tipo experimenta una compiesién sistematica, lo que produce el crecimiento
rapide de las nubes

e La acumulacion de materia producida por la acrecién gue provoca la rotacién dife-
rencial de las galaxias.

o Condensacién de nubes por colisiones aleatorias, al chocar nubes pequenas.

En una primera aproximacion, la tasa de formacién estelar (SFR) depende solamente de
la tasa de formacion de nubes moleculares. En diversos estudios realizados se ha encontrado
que existe una fuerte conelacién enire la SFR por unidad de area v la densidad superficial
de gas en el disco galactico (conocida como la ley de Schmidt o Schmidt law). Al parecer,
la tendencia apunta hacia una ley del cuadrade, es decir:

of Rt x ,ug {1.3)

area

donde g es la densidad superficial de gas. Las observaciones muestran que yg en
galaxias irregulares v espirales tiende a se1 constante.

1.9.2 Dependencia de la Tasa de Formacion Estelar con el Tipo Mor-
folégico de las Galaxias

Devereux, Becklin & Scoville (1987} presentaron evidencia de que la emisién infrarroja,
como la que es producida por los brotes de formacion estelar en galaxias espirales, es un
proceso dominado por el disco, en especial para lag galaxias de tipo tardio; sin embargo, la
dependencia que existe entre iipos de galaxias espirales v emisién infrarroja se desconoce.
Se conocen muv pocas galaxias elipticas con formacion estelar reciente

Se tiene evidencia de gue las propiedades en el mfrarrojo.de las galaxias se ven atectadas
por la presencia de barras. Hawarden et al. (1986) encontraron que el 30 % de sus galaxias
Tuminosas con barra mostraban un exceso en el lujo de energia a 25 pm, y que este exceso
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podia atribuirse a regiones circumnucleares de formacion estelar Devereux (1986) encontré
que el efecto de las barras en estos procesos tiene mavor mportancia en galaxias tardias

Para una revisién profunda de este tema ver Kennicutt (1998).

1.9.3 Galaxias con Brotes Violentos de Formacién Estelar (“STARBURSTs”)

Las primeras manchas brillantes ("hotspots™) en el centro de galaxias fueron descubiertos
por Morgan {1958) v catalogados por Sersic & Pastoriza (1967). El nombre de “Starburst”
fue introducide por Weedman (1981). Las galaxias Starburst se definen como objetos paa
los cuales el tiempo de vaciado de gas en estiellas es menor al tiempo de Hubble, por lo
tanto son galaxias con una tasa de formacidn estelar muy elevada, comparada con la de
galaxias normales La Fig. 18 presenta espectros tipicos de este tipo de galaxias Los
Starburst presentan alto iillo superficial, alta metalididad, camuloes estelares muy brillan-
tes v regiones de hidiogeno ionizado (1egiones HIT). Se manifiestan muyv frecuentemente en
estructuras con forma de anillo, que se encuentran a distancias tipicas de unocs clentos, a
unos miles de parsecs del niacleo de la galaxia huéspad

Los brotes estelares violentos se encuentran en reglones de extremadamente alta den-
sidad superficial de gas, segin lo indican brotes estelares situados en galaxias compactas
enanas v recientemente en N82

A pesar de gue se han encontrado algunos casos en log cuales la galaxia huésped no
muestra la presencia de una barra, la gran mavoria de los Starburst han sikdo encontrados
en galaxias barradas Para tratar de explicar la formacion de estas regiones se han realizado
una gran cantidad de estudios tedricos v simnlaciones que muestran, de manera convincente,
que éstas son ¢l resultado de gas canalizado hasta un anillo que se encuentra cerca de la
resonancia interna de Lindblad (Combes & Gerin 1983) Para las galaxias que no muestran
barra, la idea que ha surgido es que el anillo se produce cuando una companera atraviesa
a Ja galaxia huésped v forma una harra estelar temporal {Dressel & Gallagher 1993)
Cualquiera que sea el caso, al parecer hay una condicién necesaria para la formacion de
los brotes estelares: la presencia de una perturbacion no axisimeétrica del potencial que sea
capaz de acarrear el material al centro galdctico.

1.9.4 Relacion entre Formacion Estelar e Interacciones

Desde finales de los afios cincuenta y principios de los sesenta se tenfa la sospecha de ue las
interacciones entre galaxias estaban conectadas de alguna manera con los procesos de alta
formacién estelar. Arp (1966) v Sersic & Pastoriza (1967) realizaron catilogos de galaxias
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con manchas brillantes y encontraron que todos los centros de estos objetos presentaban
un espectro con un alta emisién en el azul. Sulentic {1976) descubrid que las galaxias
interactuantes presentaban un exceso en la emisién en radio. Sin embargo, no fue sino
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hasta 1978 cuando Larson & Tinslev propusieron por primera vez que los efectos de marea
producidos por galaxias en interaccién podian desencadenar brotes de formacion estelar
En los altimos diez anos se ha acumulado evidencia observacional ¢ue muestra una relacién
entre interacciones de galaxias v tasas de formacion estelar (SFR). sin embargo. el avance
para un mejor entendimiento de los procesos fisicos gue toman parte, asf como una mejor
relacion para los distintos tipos de interacciones con los distintos tipos de galaxias. ha sido
lente. En el Capitulo 5 se discutird este tema a profundidad

De los modelos 1ecientes, se ha aprendido que el papel que juega el gas en sistemas que
se encuentran inferactuando es de suma importancia debido a tres razones pimordiales:
es disipative, responde de manera irreversible a perturbaciones dindmicas v es una compo-
nente importante para alimentar brotes estelares v agujeros negros en mcleos activos de
galaxias

1.9.5 Relacién entre Formacién Estelar y Actividad Nuclear

La frontera que existe ente ¢l “concepie ortodoxo™ de actividad nuclear v el fenémeno de
brotes estelares violentos pareceria estar muyv bien definida: mientras gque en ¢l primero se
cree que toda la energia es el resultado de procesos en un disco de acrecidon alrededor de un
hovo negro supermasivo, el segundo, se genera por la presencia v evolucion de estiellas muy
masivas. Sin embargo. lag dos manifestaciones anteriores son capaces de produchr ravos
X térmicos, radiacién jonizante, emisién infiarroja, emisién no térmics en radio v otras
caracreristicas inherentes & ambos fendmenos. Dado lo anterior, es razonable pregunrarse
si estas dos manifestaciones son la misma, v de no ser asi, como podemos discriminar entre
los etectos que son producidos por estrellas supermasivas v los que ven su ovigen alrededor
de un agujero negro.

A pesar de que se han desarrollado modelos para explicar la actividad nuclear a través
de fendémenos producidos exclusivamente por estrellas supermasivas (entre ellos Terlevich
et al. 1992}, la mavoria de log astronomos no creen que todas las manifestaciones de la
actividad nuclear puedan ser explicadas prescindiendo del agujero negro Como ejemplos
estdn la emisién de r1ayos gama, la presencia de jets v la variabilidad rapida en distintas
handas.

Aun si la actividad nuclear no es un resultado directo de brotes estelares éstos pueden
contribulr de manera importante a aquélla. De hecho, la actividad unclear puede ser-el
resultado de ambos procesos con distinta hnportancia en los distintos tipos de AGN. o
bien. uno puede desencadenar al otro: por un lado, existe evidencia de que las regiones
de alta formacién estelar pueden acarrear material al disco de acrecion, lo que sirve paza
alimentar al agujerc negro supermasivo como lo sugirieron Weedman {1981) v Norman
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& Scoville {1988}, por el otro, la energia liberada o el material evectado {principalmente
a través de los jets) puede contribuir para la formacién ce brotes estelares en la galaxia
huésped (Rees1989: Dalv 1990).

Dado que toda la evidencia apunta a la coexistencia de ambos procesos, para tratar de
resolver los cuestionamientos antes mencionados, resulta interesante estudiar la existencia
de anillos de formacién estelar alrededor de nicleos activos (Dultzin-Hacyan 1993). La
deteccion directa de anillos circumnucleares de formacion estelar alrededor de AGN resulta
complicada, debido a un problema de contraste v resolucién espacial; sin embargo, ha
sido posible detectar estos anillos en LINERs v galaxias Sevfert Actualmente se cree que
la mitad de los LINERs de tipo 2 {los llamados LINER de transicion) v la mitad de las
galaxias Seviert 2 son objetos “compuestos” cuva emision estd producida tanto por acrecion
de material como por brotes estelares {Cid-Fernandez ct al. 2001 v referencias ahi citadas)
Para el caso de las galaxias Sevfert 1, los altos indices de formacién estelar también han
sido encontrados pero en una fraccidon menor de objetos.

Heckman et al. (1989) encontraron que las galaxias Sevfert de tipo 2 sistematicamente
muestran ser fuentes mas fuertes en la emision de lineas de CO v en el infrairojo lejano,
que las galaxias de tipo 1 v que las galaxias normales. Arsenault (1989) encontré que
los brotes estelares v las galaxias Seyfert 2 muestran barras v aniilos mas frecnentemente
que las galaxias Seviert 1. Dultzin-Hacyan et al. (1988) v Dultzin-Hacyan & Benitez
(1994} mostraron que, mientras que para las Seviert 1 la emisién en el lejano infrarrojo
estd dominada por radiacidn sincrotrénica, o reemision de esta radiacidn dehido al polvo,
para las Sevfert 2 la emision en esta regidn es dominada por reemision por polvo de luz
estelar, come en los brotes estelares.

Dultzin-Hacvan & Ruano (1996) estudiaron las propiedades en distintas longitudes de
onda de las galaxias Seylert v llegaron a la conclusién de que, mientras la intensidad del
motor nuclear gravitacional decrece de las Seviert 1 a las Seviert 2, la contribucion relativa
de brotes estelares circuinnucleares aumenta en la direccién contraria, secuencia valida
también para los LINERs Todas las evidencias anteriores muestran diferencias infrinsecas
entre galaxias Sevfert de tipo 1 v 2, v por 1o tanto apuntan en direccién contraria al modelo
unificade  Ademds indican que los procesos que ocurren en ambos tipos son distintos y
que probablemente esto tenga que ver con qué componente domina el proceso: el nicleo
activo o la formacién estelar. Actualmente se cree que existe un estrecho vincule entre
formacion estelar v actividad nuclear ¥ que muy probablemente uno no puede existir sin
el otro. Cid-Fernandez et &l (2001) ha sugeride que una posible relacion entze la masa del
Starburst v la masa del agujero negro central debe ser explorada, asi como una relacion
entre-la SFR v la tasa de acrecién de masa.
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1.10 Actividad Nuclear Inducida por Interacciones entre Ga-
laxias

Uno de los temas mas interesantes en el estudio de los nticleos activos es la cuestion del
surninistro de materia que alimenta al agujero negro. Un agujero negro en un AGN puede
consurnir entre 1 v 100 Afz por ano. Suponiendo que existe el abastecimiento de dicha
cantidad de materia. la masa del agujero aumenta exponencialmente en una escala de
tiempo de =~ 10° afios. La cantidad de masa requerida para alimentar al agujere negio es
pequefia comparada con la masa de gas presente en el medio interestelar aun de nuestra
galaxia. Asi que el problema se reduce hésicamente a explicar cémo es que liega la materia
al agujero

Se requiere de un mecanismo mediante el cual el gas de la galarda llegue a un radio
de tal vez 100 veces el radio de Schwarzchild del agujero, es decir, aproximadamente .01
parsecs Para la escala de la galaxia ésta region es practicamente cero v para que llegue el
gas a esta region eéste debe perder casi todo su memento angular  Un posible mecanismo
pata que esto ocurra son las interacciones galdcticas

La idea de que los choques o la interaccion de galaxias pueden inducir actividad nuclea
se planted desde 1954 por Baade & Minkowski, v mas tarde por Toomre & Toomre en 1972,
Gunn en 1979 v Larson v Tinsley en 1978, Keel et al (1985) propouen que cuando se pre-
senta una interaccion galdctica o una galaxia tiene compafieras hrillantes, puede dispararse
tanto actividad nuclear como brotes de formacion estelar en el ntcleo. A continuacién se
discutiran los distintos tipos de interaccidn.

1.10.1 Tipos de Interaccion

Dultzin-Hacyan (1997) propuso una clasificacion de las interacciones en tres tipos princi-
palmente, con base en el grado de proximidad entre las galaxias v la perturbacién que se
produge en el encuentro.

e Interacciones Débiles. Los pares fisicos de galaxias son ejemplos tipices de este tipo
de interaccién  El resultado de la interaccion depende fuertemente de la morfologia
del las galaxias que participan en el encuentro, principalmente por la cantidad de
gas Existen ejemplos recientes de actividad nuclear inducida por fuerzas de marea
en dichos sistemas { e.g., Menon 1995; Longo, Grimaldi & Richiter 1995: Zheng-Long
et al 1995; Herndndez-Toledo 2000).

o Interacciones Fuertes. Galaxias que sc acercan dramdticamente o que se atraviesan v
siguen su camino. El fenomeno se produce cuando hay una intrusion  La interaccion
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produce distorsiones dramédticas en la morfologia de las galaxias, v puede producir
ondas de densidad que se¢ propagan en el disco galactico produciendo la formacién de
anillos galacticos si las galaxias se atraviesan Mazzel et al. (1995} v Higdon et al
(1993} describen la evolucion de galaxias con anillos. Un ejemplo tipico es Kar 29
(Marziani et al. 1994) v el caso de NGC 1741 (galaxia llamada “Cartwheel” o “rueda
de carreta”).

o Fusién galactica. Colisiones en las que las dos galaxias terminan formando una sola
(en inglés “mergers”) Es el fenémeno més drastico de interaccidon galactica v da
como resultado una galaxia altamente perturbada. Como evidencia morfologica de
egte tipo de encuentro estdn las galaxias con nucleos dobles, entre las que se encuentra
un numero inusualmente alto de nacleos Seyviert de la muestra de Markarian.

Cualquier mteraccién introduce una perturbacion no axisimétrica. Esta pertwrbacidn
provoca gue no se conserve el momento angular de las drbitas individuales v esto permite
que el gas interestelar {altamente disipativo) caiga a distancias del orden de 1 kpc del
centro nuclear (Norman v Silk, 1983). El problema paia los modelos de AGN radica en
explicar como llega el gas que se encuentra a = 1 kpc hasta el disce de aciecién

1.10.2 FEl Modelo de Hernquist

Hernquist (1989} mostrd que el gas distribuido en una galaxia responde intensamente &l
campo de fuerzas de marea producido por una companera mucho menos masiva durante
un choque. En algunos casos, la inestabilidad dindmica produce que gran cantidad del
material sea arrastiado al centro de la galaxia aun en el caso de que la compafera no tenga
gas. Entonces, segin Hernquist, se producirdn en el nacleo brotes de formacién estelar a
100 pc del centro. '

Mas tarde, este autor simulé la dindmica del gas durante un chogue entre dos galaxias
con halo v disco igualmente masivas mostrando como las violentas fuerzas de marea pro-
ducidas disparan la formacion de barras centrales en las galaxias. Al formaise dichas baras,
el pas que se encuentra en la mitad interna del disco de la galaxia, pierde ia mavoria de su
momento angular debido a las torcas gravitacionales v a Ia friccidon, v cae hacia una nube
compacta & distancias de kpes del centro de la galaxia, lo cual puede produciy un violento
brote de formacion estelar. La cantidad de gas que es arrastrada a esta zona depende del
tamafio relativo del bulbo central, es decir, de la morfologia (Mihos & Hearnquist 1994)
Si en este punto el gas se vuelve autogravitante, la inestabilidad producird que el gas siga
perdiendo momento angular lo que lo Hevard a colapsarse hacia escalas de 1 pe del centro.
Si existe el agujero negro, la viscosidad comenzard a ejercer la fuerza necesaria para atraer
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Figula 1.10: Esquema jerarquico sobre el origen v aprovisionamiento de combustibie en la actividad en
el nucleo galactico. El gas con alto momente angular a escalas galacticas es depositado a 1 kpe del nucleo
mediante procesos intermedios. En esa 1egion se asicnta el gas con poce momento angular. Cuando se
hava acumulado suficiente gas en esta regién, diversas inestabilidades levan al gas a 100 po del naclec,
desencadenando brotes de formacion estelar El gas continda su colapse hasta formar o alimentar al agujero
negio  {Hernguist 1989). Los mecanismos mediante los cuales €] gas llega a regiones menores a algunos
kpc son aun poco entendidos {ver sin embargo: Noguchi 1988)

el gas al agujero. Sino esté presente. posiblemente se formard un cinlo denso de estrellas
que mas tarde se colapsard v formara una agujero negro (Barnes & Hernguist, 1991)

Hernguist (1989) propone una serie de procesos mediante los cuales se leva gas al
agljero, a través de caminos alternativos, desde la escala de la galaxia, hasta la escala del
disco de acrecidon. Este esquema se muestra en la Fig. 1.10.
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1.10.3 Simulaciones

Las interacciones galicticas son dificiles de modelar, sin embarge la simulacién computa-
cional tiene mucho que aportar en este sentido. La primera simulacion gravitacional la
realizé Holmberg (1941) con una computadora analdgica. Mas tarde, Alladin (1963) tra-
bajé en uno de los primeros modelos tedricos para la descripeién de ias interacciones.

La mavoria de las simulaciones se basan en soluciones al problema de n-cuerpos en las
que Unicamente las interacciones gravitacionales se toman en cuenta. Por ejemplo, en 1987
Byrd et al 1evd a cabo simulaciones bastante detaliadas de n-cuerpos que reproducen
de manera semicuantitativa la relacion entre las perturbaciones producidas por fuerzas de
marea descritas por la ecuacién

P = ,‘71_[}3 (10)3
flfI 4 ’
donde Afp es la masa de la galaxia perturbadora, Ay 1la masa del disco y el halo de la
galaxia pertwrbada. p la distancia perigalictica del perturbador v ¢ el radio del disco de la
galaxia.

En la actualidad se han realizado simulaciones numéricas en 3 dimensiones bastante
sofisticadas que cosideran tambien la dindmica del gas. En las simulaciones mds recientes de
Hernquist (1989) se trata a las estrelias v al gas de manera separada usando las ecuaciones
de n-cuerpos para las estreilas e hidrodinimica para el gas. Entre otras simulaciones
relevantes al respecto, estdn las hechas por Noguchi {1988) v Shlosman et al (1990).

La separacion del par de galaxias v su diferencia de velocidades son parametros fun-
darnentales gue pueden relacionar el nivel de actividad nuclear con el grado de interaccion
del sistemna Las fuerzas de marea producidas durante una interaccién son mas fuertes en
encuentros cercanos v lentos, También se ha sugerido que las galaxias con fuertes brotes

~de formacion estelar pertenecen a pares en interaccion  En general el panorama 1esulta
ser mas complicado, va que también intervienen factores como las veloridades orbitales, la
orientacién de los ejes v los estados evolutivos de las galaxias.

1.11 Nuestro Trabajo

Como se discutié en la seccion anterior, el principal problema que enfrentan los modelos
gue tratan de cxplicar la actividad nuclear (tanto los modelos de agujero negro, como
los de biotes estelares) es el reabastecimiento constante de combustible del ntcleo. Los
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trabajos tedricos muestran que las interacciones galacticas son un mecanismo factible para
resolver dicho problema. pues pueden acairear grandes cantidades de gas a las reglones
internas de una galaxia. De hecho, hasta el momento se considera a las interacciones
como el mecanismo mas importante para llevar el gas de la galaxia hasta escalas de kpcs
del nacleo. Ademds, se han encontrado algunos ejemplos er donde se observa actividad
inducida por una interaccion. Por lo tanto, aunque muches aspectos guedan aun por
resolverse. la evidencia indica que las interacciones galacticas influven al menos en clertas
etapas del fenémeno de-actividad nuclear v que se alternan con distintos procesos donde la
formacién estelar juega un papel importante. Si las interacciones sirven como detonador
para la actividad nuclear. se esperaria encontrar una mavor frecuencia de AGN que de
galaxias “normales” con compafieras cercanas Para probar esta hipétesis hemos realizado
este trabajo, en donde analizamos ¢l entorno chicum-galdactico de un amplio conjunto de
nacieos activos  En ¢l Capitulo 2 explicamos el método estadistico ¢que hemos utilizado
para realizar nuestro estudio. En los Capitules 3. 4, 5 v 6 estudiamos el entorne de lag
galaxias Sevferr, NLSv1 IRAS Brillantes v LINERs, respectivamente, v lo compazamos
con el de galaxias no activas. El capitulo ¥ oftece conclusiones gencrales.
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Capitulo 2

Metodologia

2.1 Introduccion

Cuando observamos el cielo en una direccién determinada, detectamos todos los objetos
mas brillantes que una magnitud limite dada. Estes objetos se encuentran en un rango muy
grande de distancia Podemos observar desde estrellas pertenecientes a nuestra galaxia,
hasta cudsares muy brillantes gue se encueniran a corrimientos al rojo muy altos, pasando
por supuesto por todas las galaxias en la linea de visién. Cuande uno desea realizar estu-
dios de medio ambiente, no estd interesado en todo el rango observable mencionado con
anterioridad, sino sélo en aquellos objetos gue se encusntran a una distancia de nosotros,
similar a la del objeto de estudio. El medio ambiente de un ohjeto es, por definicidn, el
entorno fisico alrededor del mismo, que en este trabajo llamaremos entorno cercano.
En el medio ambiente s6lo se encuentran aquellos objetos que pueden interactuar, y por lo
tanto afectar, el comportamiento del objeto de estudio. Por lo tante, para realizar estu-
dios de medio ambiente resulta de suma importancia €l eliminar a los objetos de fondo o
compatieros Opticos, a saber, los objetos proyectados en el cielo, ya sea en un primer plano
(objetos més cercanos que el de estudic), o en un segundo plano {objetos mas lejanos que
el de estudio), con el fin de conocer sélo su vecindad fisica. Un primer paso para lograr
esto, aunque en lo absoluto un paso fiivial, consiste en discernir cuiles de los objetos
provectados en el cielo son estrellas de nuestra galaxia, v cuales son galaxias como la nues-
tra. Los métodos para discernir entre estas dos clases de objetos celestes serdan discutidos
ampliamente en la seccidon 2.4.

Una vez determinadas las galaxias que se encuentran en el campo de visién en el que
se encuentra el objeto de estudio es necesario conocer la distancia a la cual se encuentra
cada una de ellas, para determinar cuales son compafieras fisicas Por definicién, una
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companera fisica se encuentra en el medio ambiente del objeto de estudio, mientras
que una companera dptica se encuentra muy lejos de €] como para afectarlo. Por lo tanto
una compafera 6ptica solo estd proyectada en la misma linea de vision del cielo que el
objeto de estudio, y se encuentra en un primer segundo planc  En el presente tiabajo
nos 1eferiremos de manera indistinta a un objeto provectado como compaiiera éptica o
galaxia de fondo Para determinar de manera directa qué compaiieras son dpticas v qué
compalleras son fisicas. necesitariamos conocer el corrimiento al rojo de cada una de ellas
v compararlo con el de el objeto central. Conocer esto es practicamente imposible, pues el
obtener corrimientos al rojo para todas las compaheras de un objeto v. tomando en cuenta
que no s6lo se va a estudiar ¢! entorno de un objeto, sino el de toda un conjunto de objetosg
(= 750 en el presente trabajo), esto representa una inversion incosteable de tiempo humano
v de telescopio. Ademds. el conocer el corrimiento al rajo de cada abjeto en el campo no
es garantia de conocer a las companeras fisicas, puesto cue los movimientos propios entre
galaxias (que tienen una velocidad media de 2 300 Ams™!, v pucden llegar a se1 tan altos
como == 1000 Ams™! en cimulos de galaxias muv ricos) hacen gue la distancia medida a
partir de z, sea sélo una aproximacion a la distancia 1eal, por lo que compaiieras fisicas se
pueden confundir con opticas o viceversa.

Dado lo anterior, una excelente alternativa para conocer el entoine de un objeto es
utilizar métodos estadisticos, que nos permitan estimar de manera indiecta, la probahi-
lidad de que cada una de las galaxias en su entorno sea una companera fisica o una
comparera optica El método para realizar esta estimacion se expone en la siguiente
seccion.

2.2 Eliminacidn Estadistica de Galaxias de Fondo

2.2.1 Determinacitn de la Fraccion de Galaxias de una Muestra con una
o mas Companeras Observadas, Opticas y Fisicas

Si suponemos que la distribucidn de galaxias opticas aliededor del objeto de estudio es
“uniforme, es decir, que la probabilidad de encontrar una galaxia de fondo ¢n cualquier
punto del drea de busqueda es la misma, podemos calcnlar el nimero esperado de galaxias
dpticas, si conocemos la densidad galactica en torno a ella. Esto es solo una aproximacién
porque, en principio, la distribucién de galaxias puede no ser uniforme debido a la presencia
de cumulos provectados, asi como de pequeiias inhomogeneidades Sin embargo, lejos del
objeto central no csperamos la presencia de compafeias fisicas, v la distribucidn tiende
a la uniformidad segun encontraron Laurikainen, et al (1994). Con el fin de calcular el
numere esperado de compalleras opticas en torne a la galaxia central necesitamos conocer
la probabilidad de que en un d1ea dada en torno a ella hava una ¢ mds galaxias de fondo.
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Para calcular esta probabilidad consideremos un elemento de drea a dentro de otra area
A alrededor de la galaxia central. Supongamos que en A hay N particulas (o galaxias de
fondo) distribuidas al azar Entonces, como la distiibucién es uniforme la probabilidad de
encontrar una particula dada en o es

a e

Por lo tanto, la probabilidad de encontrar n particulas dentro de este clemento de area
a esta dado por una distribucion de Bernoulli, dade que la biisqueda de cada una de estas
particulas es independiente de las otras, entonces

Pinja = n!{ﬂ:‘i\i n)! (%)n (1 B %)N—n (22)

es la probabilidad de que hayan » particulas en ¢. El valor medio de ésta distribucién
de probabilidad es

9
Y= NI 2.
() =nN2 (23)

pero N/A = p es la densidad de galaxias en el &rea, por lo gue la probabilidad media
viene dada por

{(F) = pa (24)

Si reescribimos P(n) en términos de esta probabilidad media, tenemos que

El caso que nos interesa, es cuando A es grande comparado con g, por lo que N es

grande {va que la densidad es uriforme]} v conviene tomar el limite cuando tiende a infinito
para facilitar los calculos. Primero reescribamos la ecuacion anterior como:

Lo .- . pay”T ooy N )
P(n)e = = N(N = 1)(¥ = 2).(N —n+ 1)(_?) (1 - T) (2 6)

lo que se puede expresar como
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n

RN
-1
S

pa)--\"” (

J) —
Pl = 21— )1 - 201 = e (1- 2

haciendo tender & a infinito

N — ¢\ n! N N
O bicn
. {pa)"  lm 1 2 n—1_7  payy
] = e—_— — — _ — -— ) - - 2
P(n )(1 ”’! .C‘\T ~ (1 ‘7\')(1 ’7\') {]‘ ]\7 }(l "\') (— 9)

virecondando que este limite es la exponencial del azgnumento obtencinos

( n
P(n), = ‘—’?Me—ﬂ“ (2 10)

que es una distribucién de Poissen.

Ahora bien, esta es la probabilidad de encontrar » galaxias en ¢l drea ¢ alrededor de la
central pero para nuestro estudio necesitamos conocer la probabilidad P de encontiar una
6 mas galaxias alrededor de la central, por lo que necesitamos sumar estas probabilidades,
entonces 7 estd dada por

= (pa)” _,
P:Zl: (fnl) e (2.11)

donde la sumatoria es hasta infinito pues supusimos que el numero total de galaxias en
el arca A era muy grande. Ademas sabemos que

fl
= ™ (2.1

]
—
(3%
—

>

de donde podemos obtener

— (pa)" _ = (pa)
= i 21,
Zl: n! ; ! ¢ (213)
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que, sustituvéndolo en la ecuacién para P nos dice que

P=1—¢" (2 14)

Para el caso particular en el que estamos trabajande p es la densidad de galaxias de
tondao, que fue calculada de las placas de Monte Palomar en un drea 4 de un grado cuadrado
voaes el drea de busqueda de companeras aliededor del objeto de estudio, es decir el entorno
cercano.

Si caleulamos P para cada galaxia en una muestra dada, tendremos la distribucién de
probabilidad de tener una o més companeras épticas, cuva probabilidad promedio pode-
mos interpretar como la fraccidén esperada de galaxias en una muesira con una 6 mas
compaiieras épticas {también lamada fraccién optica o fop), en el drea de busqueda o.
Esta fraccién esperada se puede comparar facilmente con la medida directamente, es decir,
con la fracciéon observada de galaxias de una muestra con una o mas compafieras { fops ).
Dado que esperamos que la fraccién observada sea mavor que la esperada, pues cerca de
las galaxias centiales tenemos la presencia de compafheras fisicas, este exceso lo atribuimos
justamente a la presencia de compafieras fisicas. Po lo tanto la fraccién de galaxias de la
muestra con una o mas companeras fisicas, es decir la fraccidén de companeras fisicas
(fis) &s por definicion

(%]
—
o
S

f}’is = fob.s - fopt (

La determinacion de fgps. la fraccion de galaxias con una o mas compafieras observadas,
se realizd en un entorno cercano {&rea de busqueda a} igual a tres veces el didmetro galdctico
de cada una de las galaxias cstudiadas.

2.2.2 La Importancia de la Densidad de Galaxias de Fondo

Es importante notar que para aplicar &l método estadistico de eliminacion de galaxias
bpticas descrito con anterioridad, es necesario conocer la densidad de galaxias de fondo
alrededor del objeto central, v para gue ésta sea medida de manera adecuada, el drea
utilizada para estimarla 4 debe ser lo suficientemente grande como para estar lejos del
entorno cercano, a saber A 3 a (recordar que para derivar P se supuso que el numero
de galaxias N — oc, lo cual es equivalente a la condicién anterior) Esto garantiza una
eliminacion efectiva de objetos épticos. EI no cumplir este requerimiento ha side uno
de los principales problemas en trabajos realizados con anterioridad. como se discutira
ampliamente en el Capitule 3. En el presente trabajo se han buscado galaxias de fondo
alrededor de cada objeto central en un 4rea de un grado cuadradoe, con el fin de estimar
la densidad, un area que si cumple el requerimiento de ser mucho mayor gue el entorno
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cercano, ¢omo se verd mas adelante Se decidié tomar un criterio de tamano ahsoluto. es
decir un area fija en el cielo para todos los objetos (determinada por un tamaio angular
fijo), v no uno relativo que dependa del corrimiento al 10jo de cada objeto. pues ésta es
una estimacién de compaferas épticas, las cuales se encuentran provectados en el cielo {(en
otras palabras, el corrimiento al rojo es irrelevante para determinar la densidad de fondo
en una direccidon dada) No es adecuado utilizar un criterio relativo, va que al variar el

drea. £l nimero de galaxias provectadas pnede variar

2.3 El Digitized Sky Survey

El Digitized Skv Survev {DSS) es una coleccion de imégenes de todo el cielo en el filtio rojo
R Esta coleccidn fue tomada con el telescopio Oschin Schmidt de Monte Palomar en el
hemisferio septentrional v Schmidt UK del Anglo- Australian Observatory en el hemisferio
meridional Las imagenes se tomazon en placas fotograficas originalmente, v después fueron
digitalizadas con la avuda de un microdensitometro modificado PDS Las imagenes digitaies
tienen un tamafio de pixel de 25 micras, que cortesponde a una teselucion angular de 1.7
arcsec por pixel. Las placas digitalizadas miden 14000 x 14000 pixeles de lade por lo gue
cada placa cubte un area amoximada de delo de 6.5 x 6.5 grados. El valor de cada pixel
en una imagen digitalizada es una medide de la densidad forografica de la placa original, v
sigiue una relacién no-lineal con la intensidad. El tiempo de exposicion de todas las placas
se encuentra entre 2400 y 4200 segundos

Existe una calibracion fotométrica para el DSS, que consiste en una tabla de referencia
para cada tipo de emulsion utilizada (POSS-E para el hemisferio norte v SERC-J para
el suwr), que proporciona una relacidn entze la sefal integrada de cuentas por encima de
un umbral de 500 cuentas arriba del valor del cielo v Ia maguitud. La precision de Ia
fotomet:ia es de 0.5 magnitudes. La calibracién se realizé a partir del catdlogo The Guide
Star Photometric Catalog I (GSPC-I). que contiene 1477 determinaciones fotométricas
de estrellas en el DSS {cada placa contiene por lo menos 6 estrellas) Las figs 2.1 v 22
muestran, para el hemisferio septentrional v meridional respectivamente, una gréafica del
logaritmo de la Senal Integrada vs. Magnitud de cada estrella del GSPC-I. Las tablas 2 1 v
2 2 especifican, para el hemisferio septentrional v meridional respectivamente, una funcion
de logo{Serial Iutegrada) vs. Magnitud para las estrellas del GSPC-L

Para obtener una imagen del DSS es necesario utilizar el programa getimage (en la red
el programa corre automaticamente) v es necesario proporcionar las coordenadas de cielo,
asi comeo €l tamario de la imagen (en arcmin) gue se desea. E} limite angular por imagen es
de 60 x 60 arcmein. Las imagenes contienen un encabezado de 512 bytes que contiene entre
otros datos importantes, la siguiente informacion @ nombre v descripeion del campo, época.
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Figura 2.1: Relacién Magnitud vs Sefial integrada para las estrellas septentiionales del cataloge GSPC-I

coordenadas, tiempo de integracion, observador, instrumento, tamaio de digitalizacion en
pixeles, origen de digitalizacion y placa de la que ha sido extraida.
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2.4 Diferenciacion de Galaxias y Estrellas en el DSS

Comio se mencioné en la seccién 1, un puuto fundamental para realizar estudios de entorno
es la diferenciacién entre las galaxias (fisicas v Opticas) que se encuentien en el drea de
basqueda y las estiellas de nuestia galaxia. Como se explicaréa en el siguiente capitule. en
todos los trabajos realizados con anteriozidad, este proceso se 1ealizd “a 0jo” sobre las placas

, TESIS CON
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Tabla 2.1. Fotometria del hemisferio norte

| ToglD{ST} | Magnitud | Incertidumbie | Namero de Estrcllas |

4 80 16 02 0.26 4

500 1531 0.69 61
520 14 32 0.58 336
5 40 1365 0.57 882
5.6¢ 12 51 0.58 552
530 11.50 0.56 497
6 00 10 63 0.51 382
6§ 20 978 0.49 205
6 40 904 0.45 301
§ 60 843 0.45 174
G 80 794 0.49 113
700 741 0.43 39
720 678 0.52 9

740 6 38 0.00 1

7 60 5.32 0.00 1

Tabla 2.2: Fotometria del hemisferio sur

| Jog20{SI) | Magnitud | Incertidumbre

| Nuamero de Estrellas |

4 60 1788 0.00 1

4 &0 1671 0.76 6

500 1611 0.55 o6
520 15 54 0.51 336
540 14 81 0.51 G44
5 60 1394 0.54 658
5 80 1301 0.52 581
6 00 12 14 (.49 528
620 11 40 043 374
6 40 1071 0.39 316
6 60 D09 (1.36 344
6 &0 940 032 305
700 878 034 185
7.20 825 035 61
7 40 8.07 0.54 13

fotograficas de Monte Palomar, lo cual introdujo una serie de efectos que repercutieron
directamente en los resultados. Por esta razdn en este trabajo se decidié llevar a cabo la
diferenciacién de estrellas v galaxias utilizando la ayuda de algoritmos antomatizados sobre
las placas digitalizadas, con el fin de sistematizar el proceso ¥ establecer criterios definicios
gue dejaran de lado lo mas posible los sesgos introducidos por efecto de la subjetividad
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2.4.1 Los Programas de Identificacion de Objetos

Existen una serie de programs capaces de detectar y clasificar objetos sobre imégenes Es-
tos programas han sido desairollados debido a que una gran parte de la astrotisica moderna
no se realiza propiamente con las imagenes. sino con catalogos de objetos producidos a par-
tir de ellas. Entre los programas gue han tenido mavor éxito contamos con FOCAS {Jarvis
& Tvson 1981: alrima version 1998), APAL (Maddox et al 1990a). el sistema COSMOS
(e.g Beard et al. 1980), PPP (Yee 1991) o SExtractor {Bertin & Arnouts 1996). Una
yevision extensiva de todos estos sistemas serfa imposible de 1ealizar en un trabajo comao e}
presente. Nos hmiitaremos a decir que entre los programas capaces de detectar objetos sélo
algunos son capaces de clasificarlos. La clasificacién de objetos se basa en el hecho de que
las galaxias son mas extendidas o difusas que las esticllas {esto ha sido demostrado espec-
troscopicamente por Colless et al  1990) Debido a que FOCAS (Faint Object Classification
and Analyvsis Svstem) v SExtractor (Source Extractor) son los progiamas més adecuados
al tipo de trabajo realizado. presentaremos aqui una compaiacion realizada entre ambos.
v fundamentaremos por qué elegimos uno sobre el otro

FOCAS es un sistema que utiliza una funcion de distribucién de puntos (I’SFE, del inglés
point spread function) para realizar la separacion estrella-galaxia Esta PSF os determinada
directamente de la imagen v se calcula como una matriz de dispersion de la intensidad
luminosa de una imagen dada. Comparando esta PSF con cada objeto detectado FOCAS
lo clasifica como galaxia objeto extendido o estrclla. Por su parte SExtractor utiliza una
red neuronal (NN, del inglés neural network), entienada con el proposito de “reconncer”
estrellas v galaxias en una imagen. Cada ohjeto detectado por SExtractor es analizado v
el programa devuelve la mobabilidad de gue éste sea una estrella {lo cual significa que un
valor cercano a cero corresponde a una galaxia)

Con el fin de confrontar ambos algoritmos computacionales, estos fueron aplicados sohre
valios campos de muestra obtenidos del DSS con distintas emulsiones. Las clasificaciones
tueren cotejadas con el fin de determinar cual de los dos programas era capaz de clasificar
galaxias de manera mas precisa. Los resultados fueron bastante reveladores SExtractor
resultd ser un programa muy potente para clasificar objetos brillantes en el DSS, su algorit-
mo es claramente superior al de FOCAS Sin embargo a magnitudes mads débiles que =~ 15
el programa empezd a mostrar inconsistencias en la clasificacion, haciéndose este efecto
mas evidente a magnitudes mavores que 16. Este resuitado ne es sorprendente, si tomanios
en cuenta que la NN fue entienada en iméagenes cuva relacion brillo-senal integrada era
lineal, v las placas digitalizadas siguen una relacion logaritmica. Como se puede observar
en las Figs. 2.1 v 22 a magnitud 16 nos encontramos fuera del régimen lineal en el DSS.

Por su parte, FOCAS es una buena herramienta para clasificar objetos débiles, pero a
magnitudes menores que ~ 16.5 el programa clasifica a las estrellas brillantes como galaxias
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u ohjetos extendidos debido a que una PSF medida directamente de la imagen no puede
tomar en cuenta los efectos de centelleo.

Antes de presentar una conclusién sobre la comparacion realizada anterlormente, es
importante mencionar gue ningnn algoritimo computacional es infalible al clasificar obje-
tos, por lo que, sea cual sea el que se utilice, es necesario realizar un cotejo personalizado
sobre los objetos clasificados. Aunque SExtractor es mucho mas fino en la clasificacién de
objetos, desgraciadamente sélo es atil cuando el brillo integrade es directamente propor-
cional a la sehal (por ejemplo imagenes de CCD}, v esto se da en un rango de magnitud
muy zeducido en el DSS. No es posible “linealizar” las imagenes del DSS. Por lo tanto,
en este trabajo hemos decidido hacer la separacion estrella-galaxia utilizando €l programa
FOCAS. Aungue este programa clasifica erroneamente a las estrellas brillantes, no clasi-
fica galaxias como estrellas (que es el caso de SExtractor para objetos débiles}, lo cual
hace mucho méas sencillo el cotejo (pues solo hay que cotejar los objetos clasificados como
calaxias o extendidos, v 1o los clasificados como estrellas, que son la inmensa mavoria),
ademds, identificar “a ojo” objetos brillantes (en particular estrellas) es mucho més sencillo
v seguro gque hacerlo con los débiles.

2.5 FOCAS

FOCAS (Faint Object Classification and Analysis Svstern; Jarvis & Tyson 1981) opera en
el ambiente UNIX y consta de una serie de programas que crean v manipulan catalogos
de objetos a partir de las imagenes en las placas. La manipulacién del catalogo incluye la
separacion de objetos cercanos, la medicidn de posiciones, forma, parametros fotométricos
v la clasificacién asironoémica de objetos, entte otras cosas.

FOCAS es un sistema apto para hacer estudios en los que se requiere informacién sobre
muchos ohjetos, con el propésito de efectuar estudics estadisticos. FOCAS permite inves-
tigar las propiedades de objetos en un rango dindmico de mas de 14 magnitudes, usando el
mismo sistéma de deteccion v analisis. Esto es muy atil para estudics estadisticos va que,
al ser un sistema automatizado de deteccion, se evitan errores sistematicos introducidos
por las diferencias en los detectores (diferentes sistemas de color, diferentes ciiterios de
seleccién de la muestra, diferencias en las técnicas de reduccién v anélisis).

2.5.1 Parametros

El programa realiza la deteccion de los objetos basdndose en una serie de pardmetros.
Estos pueden clasificarse como parametros de deteccitn, de evaluacion y, PSE v reglas de
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clasificacion,

Parametros de Deteccion Los pardmetros de deteccidn controlan el funcionamiento
cel detector automdartico. La mavoria de estos parametros esencialmente nunca se cambian.
Los parametros recomendados que el usuatio debe tener en cuenta son el filtzo de dereccion.
el umbral de deteccidn v el drea minima de deteccidn.

o Filtro de deteccidn. El detector usa un filtro movible para aumentar la sensihilidad
hacia los objetos reales. Tl filtro congiste de un arreglo de dimension maxima de dx3
¢l cual asigna un valor a cada pixel pesindolo respecto a los pixeles vecinos.

¢ Umbral de deteccion Para que un pixel sea considerado como parte posible de un
objeto debe tener un valor mayor o menet a un cierto valor umbral. Este valor umbral
se defermina mediante el pardmetro de densidad sigrna sobre o bajo el cielo. el cual
especifica cuantas veces el valor de la desviacion estandar por encima o por debajo
del valor del fonde local debe valer el umbral.

s Area minima de deteccion. Siel nunero de pixeles consideradoes candidatos a objetos
1o es igual o mavor al limite que impone este pardmetro, entonces se rechazan estos
pixeles como candidatos a objeto Variando el valor de este pardmetro junto con el
pardmetro de wmbral de deteccion se determina la manera en la que el programa lleva
acabo la deteccion de objetos. Si el valor del umbral de deteccian es pequeiic. v se
usa un area de deteccién grande, entonces seran detectadas menos fluctuaciones de
1uido extrafio v podrdn ser detectados realces del fondo a gran escala. 5i se toma una
drea de deteccién minima con un valor grande del umbral, el detector puede usarse
para detectar pixeles brillantes con el proposito de ser eliminados en una operacion
de limpieza de la placa.

Parametros de Evaluaciéon La evaluacion de un objeto se lleva acabo en el dominio de
intensidad. Entre los pardmetros més importantes para la evaluacidn de un objeto estan:
Ja relacion de intensidad. el valor de saturacidn, el punto de magnitud cero, el limite de
magnitud, el radio de apertura circular v una matriz de transfermacion para coordenadas
reales. La relacion de intensidad es un arreglo que relaciona los puntos de la imagen
con sus intensidades. El valor de saturacion es simplemente un valor limite en el cual se
marca en que momento los pixeles se satwran  La magnitud cero controla la conversion
de las magnitudes instrumentales a magnitudes catalogadas v se usa ¢n conjuncion con la
magnitud limite del catalogo para controlar la evaluacion de los objetes. Otro parameto
importante es el radio de apertuia, el cual se define como la distancia desde el centro del
objeto dentro de la cual la rutina de evaluacion calcuia la luminosidad instrumental de los
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pixeles. Por tltimo, la relacion de transtormacion fija los valores de las entradas de las
coordenadas de un objeto v se usa para producir coordenadas astrondmicas.

PSF La PSF es un aneglo de dimension méaxima 15x15 pixeles de las intensidades rela-
tivas de la imagen tipica de una estrella Esta funcion es una plantilla que se construve a
partir de las estrellas de la placa v es una especie de mapa topoldgice de intensidades. Cada
entrada del arreglo equivale a una posicion 1elativa en el objeto v el valor de la entrada
es la intensidad que corresponde a dicha pesicion. En una estrella, la intensidad maxima
estd en el centro v decae al alejarse de @l siguiendo una curva de Gauss {suponiendo el caso
ideal). La PSF es usada por FOCAS para clasificar los objetos astrondmices A través de
una rutina especial FOCAS fija esta funcién de manera automatica o manualmente, segiin
elija el usuario.

Reglas de clasificacién Para poder clasificar a los objetos como objetos astronémicos
la rutina de resolucidén usa las reglas de clasificacién, que consisten en una tabla con los
intervalos de magnitud v cscala correspondientes a cada tipo, para casificar cada objeto
La tabla especifica entre que magnitudes v que escalas de resolucidon debe caer un ohjeto
para ser considerado dentio de una clase dada. Las clases son estrella, galavia, estrella
difusa v objeto extendido

2.5.2 Rutinas Principales

Para clasificar los objetos en las placas en objetos astrondmicos FOCAS usa las siguientes
rutinas: deteccién (detect), determinacion del cielo (skv), evaluacion (evaluate), deter-

minacién de la PSF {autopsf), clasificacion (resolution) y separacion de objetos cercanos
{splits) A continuacion se explica a grosso modo como funcionan estas rutinas.

Deteccidon La rutina determina el cielo de fondo global v define qué conjuntos de pixeles
tienen un valor por encima del umbral La determinacién del cielo de fondo es 1ealizada
en una exploracidén rapida usando sélo las primeras lineas de pixeles de la imagen para
determinar el promedio v sigma del cielo de fondo Para esta determinacién, ia rutina de
deteccién toma en cuenta dos consideraciones: la primera es que el fondo varia suavemente,
sin cambios de nivel abriptos, sobre una escala que varia en muchas decenas de pixeles.
La segunda consideraciéon es que la sigma del fondo se mantiene constante a lo largo de
toda la imagen. En el caso de una imagen en la que haya un cambio abrupto en el fondo
{es decir un objeto), el programa detectara de manera errénea el 1esto de la imagen como
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cielo Sila sigma del cielo no se mantiene constante en la imagen entonces la sensibilidad
de deteccién, que se define en téiminos de la sigma del cielo, variara a lo largo de la imagen.

Una vez determinado el valor del fondo para las primeras lineas de la imagen. la rutina
comienza con la deteccidén para el resto de la imagen. determinado que pixeles son can-
didatos a objetos. El siguiente paso es reunir los pixeles candidatos 2 ohjetos en objetos
continuos. Se mide ¢l drea de estos objetos v se compara con el pardmetio de drea minima
de deteccidon  Siel drea del objeto es igual o mavor al valer de este pardmetio entonces
se asigna a cada objeto la posicion de su centro, el drea total {en pixeles) v los dates se
escriben en un archivoe conformandose el catélogo.

Determinacion del cielo Debido a que el valor del cielo global determinade por la
rutina de deteccion no es muv preciso. esta rutina usa un método mds sofisticado para
hacer una detenmninacion mas precisa del cielo aliededor de cada objeto va e en lag
rutinas signientes, se caloulan algunas cantidades fisicas v fotométricas que asi lo requieren.
La rutina consiste en medir en didmetros concénirices a cada objeto el nivel del clelo.
De esta forma la frontera de cada objeto es determinada independientemente de posibles
fluctnaciones en el nivel de 1uido a lo largo de la imagen

Evaluacion Esta rutina determina cantidades fisicas v fotométricas de los objetos usando
la informacién del encabezado de la imagen La rutina calcula las posiciones de mancia
mas precisa v calcula los momentos de los objeteos dentro de la isofota de deteccidn. La
isofota de deteccidn de un objeto se define como la curva de nivel gue une a los pixeles cuve
valor es igual al valor del umbral de deteccion, por tante, esta curva delimita al ebieto
La rutina determina la intensidad de los objetos resténdele el cielo v normalizando los
momentos mediante la isofota de luminosidad, que corresponde al momento de orden cero
En este punto se determina que objetos estan saturados. La rutina calcula ademds la forma
y la luminecsidad total de cada objeto, entre otras cantidades de interés

Autopsf Esta rutina sirve para calcular la PSF de una imagen dada. El usuario de-
termina el niunero de estrellas para la detenmninacion  Si lo desea, también puede elegi
manualmente las estrellas de la imagen con las que la PSF debe ser calculada

Resolucion  Esta rutina clasifica los obijetos. El clasificador de resolucién ajusta a cada
objeto una serie de plantillas derivadas de la PSF mediante un ensanchamiento a vailas
escalas. La escala del mejor ajuste de la plantilla se convierte en una medida del grado
de resolucion del objeto v la clasificacion se lleva acabo con base en este valor de escala
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Las escalas cercanas al PSF son estrellas, las escalas de resolucion maver son galaxias v las
escalas mucho mayoles se clasifican como objetos extendidos.

Separacion de objetos Esta rutina separa objetos fusionados dentro de la isofota de
deteccion. La rutina examina cada objeto desde isofotas mas brillantes con el fin de deter-
minar si existen dos 0 mas componentes.

2.6 Determinacion del Medio Ambiente

2.6.1 Muestras de Control

Para que el andlisis estadistico proporcione informacion sobre la actividad nuclear. es im-
portante que ésta sea la unica diferencia entre las muestras de galaxias activas ¥ no activas.
Entonces, las muestras de control deben estar constituidas por galaxias no activas cuvas
propiedades fisicas sean las mismas que las propiedades de las activas. Sclo as{ se puede
asegurar que los resultacdos de la estadistica se refiezan a la correlacién entre interacciones
galécticas v actividad nuclear. Por ejemnplo, si las distribuciones morfoldgicas no fueran
iguales, los resultados indicarfan qgue la presencia de compafieras favorece cierta morfologia
v no el fendmeno de actividad nuclear. Este punto serd discutido ampliamente en el Cap.
3 Por el momento nos limitaremos a decir que en el presente trabajo hemos igualado las
distribuciones de corrimiento al rojo, tipo morfoidgice v didmetro entre las muestras de
objetos activos v de control.

2.6.2 Muestras Completas

Uno de los puntos mds importantes en los estudios estadisticos es que las muestras que se
utilizan sean homogéneas v campletas, esto garantiza que no existan objetos significativos
que no sean tomados en cuenta. Una muestra es completa si, dado un volumen maximo
Vinea definide por el corrimiento al rojo méximeo, los objetos presentan una distribucion
uniforme. La prueba consiste en calcular para cada objeto el cociente V/Vige . donde
YV oes el volumen correspondiente al corrimiento al rojo del objeto. Este cociente es una
medida de la posicién de cada objeto dentro del volumen cbservable Viygr. La muestra
de objetos tiene una distribucién uniforme dentro del volumen Viag, si V/Vier tiene una
distribucion uniforme entre 0 v 1, es decir, si el promedio de V/ V.4, de la muestra es igual
a 05 {Schmidt, 1976). En todas las muestras utilizadas en el presente trabajo se aplico la
prueba V/V,., para verificar que fueran completas.
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2.6.3 Busqueda de Galaxias

La busqueda de galaxias (tanto para la determinacion de p, como para la del medio am-
biente) se realizé automédticamente en el PSS con la altima version {1998} de FOCAS + se
limité a las compaiieras de galaxias gue pudieran ser distinguidas -sin ambigiiedad alguna-
de estrellas mediante el algoritmo de FOCAS FOCAS considera como un objeto a cada
juego de pixeles con un valor de flujo mavor que el umbiral del cielo. v pueds clasificailo
como galaxia o estrella-sélo si su tamano es mavor que 4 pixeles. Puesto que la escala de
las placas del DSS es & 1.7 arcsec por pixel. el tumafio angular minimo al que FOCAS es
capaz de clasificar objetos en el DSS es = T arcsec. A un corrimiente al rojo de = .03 que
es el limite del presente trabajo {salvo en el Cap. 4). FOCAS ¢s capaz de clasificar obijetos
solo si su tamarfio real es mavor que 4 kpe

Adicionalmente, en la pautalla de la computadora, revisamos a ojo cada objeto clasifi-
cado por FOCAS cono una galaxia para evitar clasificaciones equivocadas va que FOCAS
clasifica estrellag brillantes como galaxias, porque aparccen como objetos extendidos de-
bido a los efectos de centelleo  Ademas, la ansencia de homogeneidad local de las placas
0 los defectos de escaneo o exposicion pueden produciy diferencias sutiles en la PSF local
v, por tanto, obietos limite de apariencia marginalmente resuelta Estos objetos no fucron
temados en cuenta para evitar clasificaciones eridneas de segundo orden.

Densidad Galactica La densidad p fue detcaminada en campos de 1 grado cuadiado
allededo del objeto de estudio. Una determinacién exacta de p es muy importante para
un cdlenlo confiable de la fraccién de ohjetos con compafiera dptica  Se eligié una area
cde 1 grado cuadrado para garantizar cue las acunnlaciones de densidad local alrededor de
cada objeto (como clusters o grupos de galaxias) no afecten a p v, por tanto, no resulten
en un cdiculo excesivo del niimero de compartieras dpticas.

Resulta de suma lportancia comparar las distribuciones de densidad entre las muestras
de galaxias activas v las de control, para saber si estas son estadisticamente diferentes, o si
podemos asumir que las densidades son las mismas en ambos conjuntos de objetos. Para
estimar esto necesitamos aplicar una prueba estadistica a estas distribuciones. Sin embargo.
las distribuciones de densidad de las muestras no se pueden considerar como normales va
gue no son simeétricas, por 1o que no se les puede aplicar una prueba paramétrica La prucha
U de Mann-Whitney. es no paramétrica v estd disefiada para detectar diferencias en los
valores medios de las distribuciones (es equivalente a la prueba t paramétrica). Aungue no
requicre que las distribuciones sean normales, éstas deben de tener el mismo aspecto en
términos generales. Por lo tanto, hemos utilizado esta prueba para comparar las densidades
de las distintas muestras de objetos. La hipétesis nula utilizada indica que las densidades
galacticas entre muestras son iguales
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2.6.4 Medio Ambiente

Determinamos el medio ambiente de nuestras muestras en tres formas:

Compaiieras fisicas dentro de un radio igual a 3 diametros galacticos (3Dg)
En este caso calculamos la fraccién de galaxias con una o més comparieras fisicas. La
correccidn por companeras dpticas se realizé como fue explicado en la seccidén 2.2 Una
ver que se conoce la fraccién de objetos con una companiera observada foue v 1a fraccién
de objetos que se espera tengan una compaficra éptica fon, la fraccion de objetos de una
muestra con compariera iisica fg, viene dada por la ecuacién 2.15.

El radio de hisqueda 3Dz fue seleccionado debido a que a una distancia mayor de la
galaxia central las fuerzas de marea v gravitacional disminuyen considerablemente. por lo
que las interacciones dejan de ser importantes en los procesos de cada galaxia Ademds,
se ha observade en el catalogo de Voronstov-Velvaminov, que las galaxias eh Interaccion
tienden a encontrarse a menes de tres veces el didmetro de una de éstas

Para comparar ios resultados en 3D¢ entie las muestras de galaxias activas v las de
control, hemos utilizado la prueba de homogeneidad x?. Esta prueba compara el tipo de
ocurrencias observadas en dos muestras y las compara con las frecuencias esperadas. Esto
permite aceptar o rechazar con un valor de confianza dado, la hipétesis nula de que ambas
muestras pertenecen a la misma poblacién. En este caso la hipétesis nula es que tanto log
objetos activos como no actives se encuentran con fa misma frecuencia en interaceion.

Distribucion acumulativa de companeras Para las distintas muestras, obtuvimos
la distribucion acumulativa de la distancia lineal provectada a la primer compafiera, sin
correccitn por companeras épticas (ver lado izquierdo de la Fig. 2 3). La distribucion esta
representacla por pasos de 20 kpc en distancia

Distribucion de comparieras fisicas En los Capitules 5 v 6, construimos la distribu-
cién de la compaiera “fisica” mas cercana a 20 kpc, 40 kpc, etc. Para hacer esto, calculamos
fopt @ distancias de 20 kpc, 40 kpe, etc. a traves de las estadisticas de Poisson. Substraven-
do este niimero a fups a 20 kpe, 40 kpe, etc. (Ecuacion 2.15} construimos la distribucion de
companeras “fisicas” (ver lado derecho de la Figura 2.3). La distzibucion esta representada
por pasos de 20 kpc en distancia

Tanto para la distribucién acumulativa de compafieras, como para la distribucion de
compaderas fisicas hemos utilizado Ia técnica bootstrap de Efron & Tibshirani {1993) para
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Figura 2.3: FEjemplo de distribucién acummlativa v fisica Izguierda: Distribucion acumulativa de la
compaifiera observada més cercana a las galaxias BIRG en pasos de 20 kpc, con un limite de distancia
lineal provectada de 140 kpc. Derecha: Distiibucién acumulativa de la compafiera “fisica” més cercana.
Los paneles superiores muestran la distiibucion paia galaxias con diametro 5 kpe < D, < 10 kpe, los
intermedios muestran galaxias compaficras “Diillantes” cuvos didmetros son D, > 10 kpe v los inferiores
muestran compafieras con [, = 20 kpe La linea continua corresponde a la muestra BIRG, mientras que
la discontinua-punteada se refiere a la muestra de control Las barras de error en la contramuestra estan
fijadas con la téenica “bootstrap” a un nivel de confianza 2.

comparar estadisticamente a las galaxias activas con las no activas. Esta prueba consiste
en reconstruir al azar una muestra de galaxias de control, en un nimero significativamente
grande de pseudo-muestras de control. Para construir estas pseudo-mucstzas-es permitida
la repeticion de obhjetos de la muestra de control original (es decir, que un objeto de la
muestra original puede aparecer varias veces en una psendo-muestra) En este trabajo
construimos 3000 pseudo-muestras para cada muestra de control  Esta técnica tiene la
ventaja de gue permite estimar la desviacion estindar para la mmestra de control en cada
columna de un histograma {es decir en cada pase de 20 kpe de la Fig. 2.3). Para nuestio
trabajo hemos elegido un nivel de confianza igual a dos veces la desviacién estandar (es
decir un nivel de confianza de =~ 97 %)

TESIS CON
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2.6.5 FOCAS sobre el DSS

En los procedimientos descritos con anterioridad existen una serie de efectos que deben de
tomarse en cuenta para cvitar sesgos Incontrolados, la mavoria de estos efectos tienen que
ver con FOCAS y el DSS, v se discuten a continuacién

Efectos de la calidad de placa en el DSS La calidad de la emulsién varia de placa
a placa En consccuencia, la PSE de estrellas en distintas placas es diferente. Ademais,
cambios sutiles pueden observarse en la PSE de estrellas localizadas en regiones distantes
de la misma placa, muy posiblemente debido a aberracion del telescopio y tiempos de
exposicidn diferentes v defectos de escaneo. Tomar una sola PSF para todas las placas o
para todas las ubicaciones en la misma placa resultaifa en una clasificacién equivocada de
muchos objetos por parte de FOCAS Para evitar este marcado sesgo, calculamos una PSF
separada para cada galaxia de nuestras muestras. En otras palabras, calculamos una PSF
para cada uno de los campos utilizados en el analisis (que ocupan un area de 1 grado?),
incluso para campos extraidos de la misma placa La funcion PSF se calculd con cientos
de objetos detectados en cada campo

Fotometria La calibracién fotométrica publicamente disponible para el DSS tiene un
lfmite de magnitud muv pequefio {= 16 mags; ver Tablas 2.1 v 2.2). Una extrapolacion a la
22ava magnitud se aplicod a la relacion magritud-log{densidad fotografica) {ver, por ejemplo,
Capaccioli, Held y Nieto (1987) y referencias ahi para métodos estandar de fotometria
fotografica). Para realizar esta extrapolacion se realizd una regiesién lineal pesada por el
nimero de estrellas con las que se determiné cada punto (columna 4 de las Tablas 2.1 v
2.2} La Fig 2.4 muestra la regresion para el hemisferio norte ¥ sur: La recta que mejor
se ajusta a la region septentrional es A = —~4.951og{5T) +-40.3, mientras que la gue mejor
se ajusta en la meridional es M = —4.17log(SI) 4 37.2. En ambos casos ¢l cocficiente
de correlacion de puntos es mayor a 0.993. Esta calibracion subestima la magnitud real
de los objetos, pues en la 22ava magnitud la relacion definitivamente ya no es lineal. Sin
embargo, este sesgo no pone en riesgo nuestros resultados, pues afecta de ignal manera a
los objetos activos como a los de control. Al aplicar la calibracién fotométrica, buscamos
no tomar en cuenta companeras mas debiles en una muestra que en otra.

Efectos de entorno celeste El nivel de ruido varfa de placa a placa tomada en el mismo
hemisferio debido a que las placas fueron tomadas en distintas condiciones observacionales.
Adicionalmente, existe una diferencia sisteméatica entre las placas del hemisferio norte v el
hemisferic sur, porque fueron obtenidas con situaciones instrumentales equivalenies pero
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Figura 2 4: Extrapolacién a la 22ava. magnitud de la calibrucién fotomémrica del DSS En la izguierda
se presenta ¢l hemisferio norte, mientras que en la derecha el sur Los puntos fueron tomados de las tablas
21y 2.2

en distintos lugares. Si esto no se toma adecuadamente en cuenta. un sesgo descontrolado
puede swgir, porque un objeto que puede resolverse como una galaxia en una placa puede
aparecer come estelar o incluse perderse en el ruido en ot1a. El nivel de fondo en los campos
del DSS utilizade en nuestro analisis varia de & 2100 a = 2400 cuentas pix~!. con un valor
promedio de & 3300 cuentas pix~!, una mediana de = 3400 cuentas pix~1, v una desviacién
estandar de =~ 600 cuentas pix~'. Con la finalidad de evitar los efectos de diferencias en el
cielo de fondo o en los niveles de ruido, los objetos por debajo de un brille superficial de
= 5000 cuentas pix~', que, seglin nuestra calibracién fotomeétrica, corzesponde a un biille
superficial ¢ 7= 22 mag pix~*, no fueron tomados en cuenta. Las galaxias con bajo hrillo
superficial son, por tanto, excluidas de nuestra busqueda. La magnitud integiada de las
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companieras mas débiles consideradas en este trabajo es = 18

Determinacion de propiedades Para encontrar el centro de una galaxia, FOCAS exa-
mina todos los pixeles en el area de deteccion de éste v define el niicleo come el punto
con la méxima luminosidad. Los momentos del objeto son determinados de acuerdo con
su postcion. FOCAS toma a los objetos como si fueran elipses perfectas con luminoesidad
superficial constante, para medir didmetros. Los didmetros de las galaxias se obtuvieron
de los momentos de segundo orden con la relacién

B 2

x| )2+ 77, (2.16)
en donde A es el semieje mavor del objete v (x, v) son las coordenadas del pixel central
del objeto (Stobie 1980, 1981)

Nivel de fondo y mediciones de didmetro de compaieras de galaxias FOCAS
primero mide el cielo medio aliededor de cada objeto v posteriormente, toma como el
limite del objeto el primer contorno que tiene una intensidad significativamente mavor que
el cielo medio. Esta técnica tiene la ventaja de que la ausencia de homogeneidad del fondo
de la placa se puede manejar adecuadamente, puesto que el fondo local se ajusta aliededor
de cada objeto. Desgraciadamente, esto hace hmposible medir didmetros con FOCAS en
el TISS 2 una magnitud isofotal dada Los distintos niveles del cielo para las distintas
placas afectan las mediciones de didmetro para las compaiieras. Mavores niveles de fondo
obviamente producen didmetros menores. Esto resulta en un sesgo en las mediciones del
diametro de companeras gue no puede tomarse en cuenta Sin embargo, a partir del mayvor
v el menor nivel de ruide, calculamos que la incertidumbre producida por este sesgo en los
diametros de compaieras es < 15 %, es decir, una compafiera ubicada en la placa con el
fondo mas luminoso es < 15 % menor que el tamafio que tendria si estuviera ubicada en
la placa con el fondo mas débil

El manejo adecuade de todos los efectos mencionados con anterioridad brinda una
justificacién importante a nuestro trabajo v elimina sesgos capaces de influir directamente
en la determinacion del entorno de una clase de objetos. Creemos que con el método
expuesto aqui es posible realizar estudios estadisticos de distintas clases de nucleos activos,
sin el riesgo de cometer errores sistemdticos graves, que ha sido el caso de algunos trabajos

anteriores. En este trabajo hemos supuesto un valor de H, = 75 Km s~ Mpc™L.
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Capitulo 3

El Entorno Cercano de las (Galaxias
Seyfert y sus Implicaciones para los
Esquemas de Unificaciéon

(El contenide de este Capitulo se encuentra publicado en el articulo “The Close Environ-
ment of Seviert Galaxies and Its Implication for Unification Model.” Dultzin-Hacyvan, D ;
Krongold, Y.; Fuentes-Guridi, T.; Marziani, P. ApJ 513, L 111, 1999)

En este capitulo estudiaremos el entorne de las galaxias Seyfert, subdivididas por tipo 1
3 2. Nuestra muestra consta de 72 Sv1 v 60 5y2. Ademds compararemos el entorno de estos
obietos con aquél de galaxias no activas, para lo cual hemos elegido dos muestras de control
(una para las Syl v otra para las 2), que igualan las distribuciones de didmetro, corrimiento
al rojo v tipo morfelogico de las Seviert En la primera parte del capitulo discutimos los
trabajos realizados hasta el momento, v las desventajas que éstos ofrecen. En la segunda
parte justificarnos nuestio acercamiento al problema v presentamos los resultados

3.1 Estudios de Medio Ambiente

El principal problema al cual se enfrenta el modele gue propone un disco de acrecion
alrededor de un agujero negro en un nacleo activo es el de mantener una alta tasa de
acreciéon durante un tiempo muy large (Guan 1979). Simulaciones computacionales han
sugerido que el problema se 1esuelve si existe un gran flujo de materia hacia el nicleo
galactico producido por fuerzas de marea. Por esto, resulta de suma importancia estudiar el
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ambiente en el que se encuentran los nucleos actives. con el fin de determinar si éstos rienden
a tenerl compaferas cercanas o si se encuentran en sistemas perturbados. Para realizar este
tipo de trabajo, se han utilizado galaxias Seviert. pues son los nicleos activos mas cercancs
v esto permite observar la galaxia circundante v sus alrededores. A continuacion se presenta
una breve revisién de los trabajos sobre entoino de galaxias Seviert previos a éste. Asi
se podia analizar, por un lado, por qué se han encontrado resultados diferentes en los
diferentes trahajos v, por otie, en qué consiste el mavor rigor de nuestio trabajo.

El trabajo realizado por Petrosyan El primero en hacer estudios estadisticos anali-
zando el entorno de galaxias Sevfert fue Petrosvan en 1983, Para desarrollar su trabajo.
el autor utilizé las 161 galaxias Seviert con didmetio lineal mavor a 0.1 mm (= 7 arcsec)
conccidas hasta ese momento. El 84% de los objetos resulté ser galaxias Markarian Con
¢l fin de determinar si los objetos pertenecian a sistemas de varias multiplicidades se con-
taron las galaxias alrededor de la central en un circulo de 15 Mpe de didmetro. debido a
que esta region es el promedio del tamario de los cimulos en donde pueden encontrarse
estos objetos, ' '

Para tener una muestia de counol, Petrosvan contd lag galaxias en cuatro ddrculos
cercanos a la region de hisqueda de 1a Seviert (a una distancia de 2 a 5 veces su didmetio).

Los resultados que Petrosvan obiuve dieron informacion sobie la tendencia de las ga-
laxias Sevfert a pertenecer a cimulos, v se cnuncian a coutinuacion:
e Las galaxias Sevfert tienden a pertenecer a cuunulos galacticos.

e No se encuentran en cimulos compactos y su presencia es mas frecuente en camulos
de compacidad media que en cimulos abiertos

Las galaxias Sevfert 2 tienen mas compadieras que las Sevfert 1

s Las galaxias Seyfert 2 tienden mas frecuentemente a estar en pares aislados.

El trabajo de Dahari Posterior al trabajo de Petrosvan, Oved Dahaxi (1984) realizo
ot1o trabajo estadistico sobre el entorno de galaxias Seyfert, pero a diferencia del anterior,
este autor no busco la frecuencia con que este tipo de objetos se encontraba en camulos., sino
estimar si éstos tendian a encontraise en sistemas ligados o perturbados gravitacionalmente
con mavor frecuencia que las galaxias carentes de actividad nuclear.

El autor utilizé todas las galaxias Sevfert conocidas con corimiento al rojo < 0 03 con
el fin de evitar objetos con tamafic angular muy pequeno gue complicaran el andlisis Su
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muestra final conté con 103 objetos. Dahari no considerd que su muestra fuese completa,
va que la probabilidad de que existan més Seyferts con estas restricciones es alta. Para
seleccionar la muestra de control, el punto fundamental fue asegurar que ésta v la muestra
de galaxias Seviert tuvieran el mismo porcentaje de pares Opticos, es decir, objetos que
provectados en el cielo se enconiraran cerca del objeto central, pero que no estuvieran
ligados fisicamente a él. El autor utilizé un criterio de dimension aparente para seleccionar
los objetos de control, es deciy, para cada galaxia escogid a los tres vecinos mas cercanocs
que cumplieran con la siguiente condicién:

0.75D; < D, < 1.5D, (31)

donde D, es el didmetrc angular del objeto de control v D, el de la Seyfert.

Para analizar el entorno de sus muestras, Dahari establecid que una galaxia fuese con-
siderada compafiers, s6lo si se encontraba a menos de ties didametros de distancia de la
galaxia central (30),). Segin el autor, para obtener resultados hav que preguntarse dos
cosas: (1) cudl es la prediccidn de pares épticos en las dos muestras y ¢dmo se compara esta
prediccion con el namero de pares encontrades, v (2) si hay diferencia estadistica entre el
porcentaje de pares entie las Sevfert v las galaxias de control. Para responder estas inte-
rrogantes, Dahari utiliza las cuentas de Shane {1973), quien publicé mapas de la densidad
proyectada de galaxias en el cielo del norte con una magnitud limite de 18 8 mag, usando
las placas del Observatorio de Lick Los resultados de Dahari indicaron que las galaxias
Sevifert se encontraban con una frecuencia b veces mayor en interaccidén que las galaxias no
activas.

3 El trabajo de Fuentes-Williams & Stocke En 1988, para confrontar los resultados
encontrados por Dahari (1984), Fuentes-Williams & Stocke {FWS) realizaron un trabajo
sobre compafieras de galaxias Seyfert utilizando pardmetros muy distintos. El punto prin-
cipal de su trabajo fue determinar si las galaxias Seyfert tenian entornos mas ricos que las
galaxias noimales, evitando el problema de eliminar estadisticamente a las galaxias de fon-
do. FWS conformaron una rmuestra de 53 galaxias Seyfert a partir de la lista de Weedman
{1977). La muestra de control se escogié en forma tal que la actividad nuclear representara
la dnica diferencia entre los dos conjuntos de objetos. Para lograr esto, intentaron igualar
las distribuciones de didmetro, morfologia v corrimiento al rojo.

Para analizar el medio ambiente, utilizaron un 4rea de bisqueda en torno a la galaxia
central de 1 Mpc de radic Todas las galaxias encontradas dentro de esta regiom fueron
consideradas come compafieras, v se les clasificé como espirales o elipticas. Supusieron
que los carrimientos al rojo de los objetos vecinos eran similares al corrimiento del objeto
ceniral v, can base en esto, caicularon los didmetros reales. Consideraron como compafieras

61



CAPITULO 3 GALAXIAS SEYFERT ESTUDIOS DE MEDIO AMBIENTE

tisicas solo aquellos objetos que cuinplian la siguiente condicion:
15kpe < Dy < 50kpe (3.2)

donde [, es el didmetro de la companera. A partir de su andlisis, los autores afirman
ue su trabajo no coincide con la diferencia diamadrtica encontrada por Dahari (1984): sin
embargo. dicen que las Seviert parecen tener entornos marginalmente maas ricos que las
galaxias normales.

El trabajo de Rafanelli & Violato Dada la falta de homogeneidad en los resuita-
dos anteriores, P Rafanelli & M. Violato {1993) decidieron realizar su propic trabajo al
respecto, civos objetivos primordiales eran, por un lade. acabar con las contradicclones en-
contradas hasta el momento v, por otro, determinar si las galaxias Seviert de tipo 2 tienen
entornos mas ricos que las de tipo 1. Los autores elaboraron una muestra con rodas las ga-
laxias Sevfert incluidas en el catalogo de Veron-Cetryv & Veron (1991} que cumplieran con
las siguientes condiciones: = < 0.011 para evitar objetos pequetios o difusos v |by;| > —23°
para utilizar las cuentas de los mapas de Shane & Wirtanen (1967). El conjunto queds
conformado por 99 Sevfert 1 v 98 Sevfert 2 Asi como en €] trabajo realizade por Dahari
(1984), el principal pardmetro para elegir la muestra de control fue que ésta tuviera el
mismo porcentaje de pares Opticos que la muestra de galaxias activas v, va que cste facto
depende de la densidad superficial de galaxias, el conjunto se armé con la galaxia espiral
mas cercany a la Seyfert cuvo didametie cumpliera la siguiente restriccion:

0.5D, < D, < 1.25D; (3.3)

donde D; es el didmetro angular del objeto de contiol v D, el de la Seviert. No se intentd
lgualar la distribucién morfolégica ni la de corrimiento al rojo. La metodologia utilizada
fue muyv similar a la de Dahari v, evidentemente, sus resultados también: existe un exceso
de compaiicras fisicas tanto en las galaxias Sevfert de ripo 1 como en las de tipo 2

6 El trabajo de Laurikainen, Salo, Teerikorpi & Petrov En 1994, Lawikainen
et al. decidicron repetir los trabajos realizados hasta el momento, dado que aunque en
ellos se sugicre una correlacién entre interaccion y actividad nuclear, no es claro si la
primera constituye un factor dominante en el desencadenamiento de la segunda. Su idea
central consistid, por un lado, en tomar circulos lo suficientemente grandes en las placas
de Palomar como para permitir medidas precisas de las densidad de galaxias de fondo (en
lugar de utilizar las cuentas de Lick) 1, por otro. en comparar directamente los dos tipos
de Sevferts. La muestra de Sevferts fue compilada a partir de la lista de Dahari v consistia
en 104 objetos, de los cuales 55 fueron de tipo 1 v 48 de tipo 2. Los autores mencionan
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que lo ideal para armar la muestra de control seria tomar distribucicnes iguales a las de la
muestra en cuanto a didmetro, corrimiento al roie v tipo morfologico. Sin embargo, como
el propésito de su trabajo era la comparacién directa con los realizados antericrmente, la
contramuestra fue escogida una vez maés utilizando el criterio de dimension aparente. Para
cada galaxia Seviert se seleccionaron dos galaxias: la espiral mas cercana v la temprana
méas cercana, cuyos didmetros estuvieran dentro del rango

0.5D; < D, < 1.25D; (3 4)

donde D; es el didmetro del objeto de conticl v Dy el de la Sevfert. El conjunto de objetos
de control quedd conformado por 73 galaxias espiales v 63 de tipo temaprano. Por la
forma en que ge eligid éste conjunto, no hav control sobre la distribucién de corrimientos
al rojo, ademas de que claramente, la distribucién morfologica estd desviada hacia tipos
tempranos, en comparacion con la muestra Al repetir el trabajo de Dahari, encontraron
que mientras las galaxias Seviert de tipo 2 tenfan un exceso marginal (no estadisticamente
significativo) de compalfieras, las de tipo 1 no. Al repetir el trabajo de FWS, encontraron
un exceso estadisticamente significativo para las Sv 1 v 2.

Del analisis de estos trabajos queda claro que atn no habia sido posible encontraz
un resultado contundente que determine si existe una correlacion entre las interacciones
galdcticas v la actividad nuclear Es muy probable que las discrepancias en los resultados
se deban a los sesgos en la muestra v contramuestra v al método de analisis utilizade El
hecho de que atin no haya sido posible obtener un resultado contundente, y el desarrollo
de nueva tecnologia que puede ayudar a realizar el estudio de manera més confiable, son
la motivacién de este tzabajo. Para el analisis de los campos se usé la avuda de un
programa computacional, que identifica objetos extendidos sobre imagenes digitalizadas
(en este caso, las placas digitalizadas de Monte Palomar). Este es el primer trabajo que
utiliza tal tecnologia. Ll conteo de galaxias en los tiabajos anteriores fue realizado “a ojo”
sobre las placas fotograficas de Monte Palomar, ¢ bien, usando las cuentas de Lick. Por
tanto, la deterrainacién de las densidades galacticas serd mas confiable en este trabajo,
dado que la seleccidn de galaxias se basa en una serie de pardmetros objetivos. Esto reduce
el ertor introducido por la subjetividad existente en los trabajos previos. Ademaés, en este
trabajo se evitaron al maximo los sesgos en las muestras v se llevd a cabo una adecuada
eliminacién de compaifieras opticas. Los criterios para la seleccion de la muestra v de la
contramuestra se determinaron con base en el analisis de los trabajos anteriores.
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3.2 Seleccion de las Muestras de Objetos

3.2.1 DMuestra de Galaxias Seyfert

Las muestras de galaxias Sevfert se compilaron del catdlogo de Lipovetzky. Neizvestov.
Neizvestnava (1988). Este catalogo se realizdé con base en el Second Bvurakan Survev
(SBS), un swrvey gue toma en cuenta tmicamente el mérodo de identificacion de objetos
a través del exceso ultravioleta. Asi. se excluve la posibilidad de incluir en la muestra
aquellass galaxias Seyfert (en particular de tipo 2) que havan sido descubiertas de manera
fortuita por pertenecer a sistemas en interaccion (que es el case de algunas galaxias Sy 2
cdel catalogo de Veron-Cetrv & Veron 1998) De no tomarse en cuenta cste efecto, se core
el riesgo de introducir un sesgo cn la muestra de galaxias Sevfert de tipo 2 hacia objetos
en interaccion. como ha sido apuntado por Marziani (1991} quien desculnié una fraccion
de sistemas en interaccién mavor en las Sy 2 que en las Sy 1.

La muestra para este estudio consta de 132 galaxias Sevtert, de las cuales 72 son de
tipo 1 v 60 de tipo 2. Debido a la discrepancia existente entre la clasificacion de los objetos
en los diferentes catélogos {(Verou-Cetty & Veron v NED). se buscd en la bibliografia el
espectro correspondiente a cada objeto de la muestra con el fin de verificar su clasificacion
aspectial. En el apéndice A se presentan dichos espectros.

Para la obtencidn de la muestra, se tomaion en cuenta las siguientes restricciones :

0.007 < z < 0,035 para galazias Seyfert 1
(0.007 < z < 0.020 para galarias Seyfert 2 (33)
|brr] = 45°

Con el fin de simplificar el analisis de los campos, se escogid z = 0.007 come limite
inferior en el corrimiento al 1ojo, va que para redshifts menores el tamaiio angular de los
objetos es muy grande v el drea de bisqueda se incrementa dramdticamente. El limire
superior, que corresponde a z = 0.035, se eligid para evitar objetos que, al estar muy lejos,
tienen un tamafio angular pequefic v pueden confunduse facilmente con estrellas en las
placas digitalizadas (Dahari 1984). Ademas, es importante destacar que para corrimientos
al rojo mas altos es dificil detectar galaxias débiles Por lo tanto, si no se toma en cuenta
esta restriceidn, podrian pasar inadvertidas galaxias menos [uminosas pero significativas
para la estadistica, lo que resultarfa en una muestra incompleta v sesgada hacia galaxias
luminosas (Fuentes-Williams & Stocke 1988). La restriccion en declinacion se intredujo
para no incluir en las muestras ohjetos en el plano de la galaxia, lo cual podria producir
un sesgo hacia objetos brillantes debido a la alta extincion que hay en el plano galactico.
donde unicamente es posible detectar las galaxias mas lumincsas (Fuentes-Williams &
Stocke 1988). Otra razén por la que no se incluvéd esta regién fue debido a que la gran
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cantidad de objetos en este plano dificulta el analisis de los campos. En trabajos anteriores
no se tomé en cuenta esta restriccién. Por ejemplo, ia muestra de Laurikainen et al. (1994)
-v, por tanto, la de Dahari (1984)- esta sesgada hacia objetos de baja latitud galdctica,
va que el 53% de los objetos de su muestra tiene declinacién menor a |by;] < 45°. Adn
cuando el sesgo de baja latitud afecta por igual el entorno de la muestra de galaxias
Sevfert v el de la muestra de control, una fraccion alta de galaxias de baja declinacién en
las muestras puede producir diferencias int:insecas entre las caracteristicas fisicas de los
distintos conjuntos de objetos (puesto que las galaxias Seyfert tienden a ser mas luminosas,
ver sig sec.) Asimismo, se evito la inclusion de galaxias pertenecientes a cumulos ricos por
dos razones: por una parte, 1as condiciones fisicas cercanas al centzo de éstos son diferentes
y pueden influir ¢l nivel de actividad Seyvfert, v, por otra. la piohabilidad de tener una
compatera optica en una region densa es muy alta, lo cual puede sesgar los resultadoes de
la estadistica.

Ahora bien, no se establecié ninguna restriccién en el tipo morfolégico, magnitud v
didmetio de las galaxias. En las Tahlas 3.2 v 3.3 se presentan las muestras para Seviery
1 v Sevfert 2, respectivamente Las tablas contienen los siguientes datos para cada objeto
(obtenidos del catdlogo de Veron-Cetty & Veron y de NED ): posicién en coordenadas
ecuatoriales (1950), magnitud aparente, ceriimiento al rojo. didmetros aparentes mavor v
menol en minutos de arco v tipo morfolagico. Las distiibuciones para las dos muestias de
magnitud, didmetro real. tipo morfologico y corrimiento al rojo se presentan en las Figuras
31,32 33, 3.4, respectivamente

Es importante sefialar que los corritnientos al rojo para las Seyfert I son mas altos que
los corrimientos para las Seyvfert 2 (ver Fig. 3.4). Esto se debe a que las Seviert 2 conocidas
tienden a ser maés cercanas que las galaxias Sevfert 1 (Dultzin-Hacyan & Ruano, 1996),
por lo que para tener una muestra completa, se tuvo que cortar a un limite de redshift
menor. También conviene sefalar que las galaxias Seyfert 2 son de tipo més tardio que las
Sevfert 1 (ver Fig 3.3). Respecto a los didmetios reales, en la Fig 3.2 se puede ver que no
hay diferencia significativa entre las dos muestras. Por altimo, se verificd que las muestras
fueran completas. Es decir, que dados les limites para z v declinacién establecidos, las
muestras contuvieran todos los objetos observables, garantizando que no se excluveran
objetos significativos para el analisis estadistico. Para verificar que las muestras fueran
completas, se realizé una prueba V/Vi,,.. Este cociente es una medida de la posicién
de cada objeto dentre del volumen observable V.., La muestra de objetos tiene una
distribucién uniforme dentro del volumen Vinge, si V/ Ve, tiene una distribucion uniforme
entre 0 y 1, es decir, si el promedio de V/V,,,, de la muestra es igual a 0.5 (Schmidt, 1976}

Las dos muestras estan limitadas en volumen v al aplicarles la prueba V/V,,,, se obtiene
el siguiente resultado: V/V,,; = 0.4604 para Sevfert 1 V/ Vi, = 0 4504 para Sevfert 2.
Esto asegura uniformidad v completitud en las muestras a un nivel estadistico del 92%
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Figura 3.1: Distribucién de magnitud aparente para las galaxias Sevfert 1 v su contramuestra {panel
izquierdo) v para las galexias Sevfert 2 v su contramuestra {pane! derecho} La linea continua representa
a la muestia Seviert, mientias que la punteada a la de control

3.2.2 Muestra de Galaxias de Control

Para que el anglisis estadistico proporcione informacion sobre la actividad nuclear, es 1im-
portante que ésta sea la Gnica diferencia entre las galaxias de la muestra Sevfert v las de la
muestra control. Entonces, ésta tltima debe estar constituida por galaxias no activas cuyas
propiedades fisicas sean las mismas que las propiedades de las Seyfert. Solo asi se puede
asegurar que los resultados de la estadistica se refieran a la correlacion entre interacciones
galdcticas v actividad nuclear Por ejemplo, si las distribuciones morfolégicas no fueran
iguales, los resultados indicarian que la presencia de compaieras favorece cierta morfologia

-y no el fendmeno de actividad nuclear. Para escoger la muestra de control adecuadamente.
se deben tomar en cuenta los siguientes puntos:
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Figura 3.2: Distribucidn de didmetros {en kpc) para las galaxias Seyfert 2 v su contramnestra (panel
)

derecho) v para las galaxias Sevfert 1 v su contramuestia (panel izquierdo). La linea continua representa
a la muestra Sevfert, mientras que la punteada a la de control

e La muestra y la contramuestra deben tener la misma distribucién morfoldgica para
no introducir un sesgo hacia galaxias con morfologia espiral de tipo tardio.

» La distribucién de corrimiento al rojo de las muestras de contiol debe ser la misma
gue la distiibucion de las Seyfert, para evitar sesgos hacia galaxias luminosas Las
galaxias Sevfert tienden a tener altos corrimientos al 10jo, ¥ & alto redshift solo los
objetos méas brillantes sen detectables. Al tomar en Ja contramuestra galaxias con la
misma distribucién de corrimiento al rojo, se asegura que las galaxias de la muestra
control sean igualmente brillantes que las galaxias de la muestra.

o Es importante no igualar las distiibuciones de magnitud absoluta porque las Sevfert
son intrinsecamente mds luminosas que las galaxias de campo. Siigualamos la dis-
tribucion, sesgarfamos la contramuesira hacia galaxias més grandes y luminosas
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Figura 3.3: Distribucién de tipo de Hubble para las galaxias Sevfert 2 v su contramuestra {panel derechio)
v para las galaxias Sevlert 1 v su contramuestra (panel izquierdo) La Hnea continua representa a la muestia
Seviert, mientras que la punteada a la de control

(Fuentes-Williams & Stocke 1988} Granato el al  (1993) v Kotilainen, Ward &
Williger (1993) mostraron que la luminosidad del micleo de una Sevtert 1 puede pro-
ducir hasta el 90% de la luminosidad total de la galaxia. Una alternativa es igualar
Ia distribucion de las luminosidades de la galaxia que hospeda al nucleo, eliminando
fa luminosidad de éste mediante técnicas especializadas, con el fin de mantener lo
més parecido posible las condiciones fisicas de la muestra v contramuestra, pero si
la interaccion galactica juega un papel iimportante en disparar la actividad nuclear.
la galaxia huésped puede temporalmente ser mas bhrillante debido a un aumento en
la tasa de formacion estelar en el disco galactico, como lo muestra Schomberr et al
(199C) v Laurikainen et al. {1993}. :

o Laureikainen et al. (1993) sugieren igualar las distribuciones de los didnietios. en
vez de igualar las distribuciones de magnitud, va que éstos no estan influides por
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Figura 3.4: Distribucion de corrimiento al rojo para las galaxias Seyfert 2 v su contramuestra (panel
derecho) y para las galaxias Sevfert 1 v su contramuestia (panel izguierdo) Lz linea continua representa
a la muestra Seviert, mientras que la punteada a la de contiol

ta actividad nuclear. Otra ventaja de hacer esto es que, debido a que se toman los
didmetros absolutos de las galaxias para la busqueda de compafieras cercanas, se
asegura que las areas de busqueda en promedio sean muy similares

Aungue desde hace mucho tiempo se sabia que estas condiciones son necesarias para la
comparacién de cualquier tipo de medio ambiente (Osterbrock 1984}, en trabajos previos
no se vieron satisfechas debido a errores en la generacién de las contramuestias, principal-
mente. Por ejemplo, moverse a la siguiente galaxia espiral cercana y de tamafio comparable
a la Seyfert v tomarla como un objeto de comparacion (procedimiento que se siguié en la
mayoria de los trabajos) tiene una desventaja fundamental: sila galaxia Seyfert se encuen-
tra en €l centro de una region con densidad de galaxias mavor al promedio, moverse a la
galaxia vecina significa un desplazamiento de al menos unos cuantos cientos de kpc hacia
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regiones que, por ende, seran de menor densidad galdctica. Una menor densidad galactica
subestima la fraccion de galaxias de la contramuestia en interaccion, lo cual introduce un
falso exceso de sistemas en interaccién en las galaxias Seviert.

Con el propésito de comparar los objetos de las muestras Sevfert con galaxias noimales
cuva tnica diferencia sea la actividad nuclear. se construveron dos muestras de contral
tomanco en cuenta las consideraciones para morfologia, didmetro v corrimiento al rojo
mencionadas anteriormente. Se construveron dos contramuestras debido a las diferencias
que Liav en lag condiciones fisicas entre las galaxias Sevfert 1 v Seviert 2. en las cuales
se hiro énfasis en la secciéon anterior. La contramuestia de las Seviert 1 consta de 73
objetos v la de las Sevitert 2 de 60. Es importante mencionar gue las dos muestras de
control comparten algunos objetos entre si. por lo que no son independientes. Con el fin
de facilitar la estadistica v para que los resultados sean significativos. se tomd para cada
contramuestra el mismo nimero de ohjetos que contiene la muestra con la cual se va a
compazar.

Las contramuestias se congtzwveron a partir del catalogo complete de conimientos
al rojo CFA (Muchra et al. 1983, por sus siglas en inglés Center for Astiophvsics) de la
siguicnte manera: primeio se eliminaron las galaxias cuva proveccion en el cielo estuviera en
el plano de la nuestra (|by;| = 45°) v las galaxias con cormimientos al rojo fuera de los limites
establecidos para las Sevfert (0.007 < z < 0.035 para Syl 0.007 < 2 < 0.020 para S+2).
Utilizando un generador de pameros aleatorios. se escogieron al azar 1.000 objetos de un
total de 10.000 v se hicleron las distribuciones de las condiciones fisicas coriespondientes.
En general, las distiibuciones eran muy similares a las de las Sevtert. De estos 1000
objetos sc eligieron las muestras de control utilizando nuevamente un método estocdstico;
v, de manera no aleatoria, se mmtrodujo menos del 5% de objewos. con el fin igualar las
distribuciones. Las contramuestras para Sevfert 1y Sevfert2 se presentan en las Tablas 3 4
v 3.9, respectivamente. Los datos presentados en las tablas fueron obtenidos del catdlogo
CFA v de NED. Las distribuciones de las condiciones fisicas comparativas entre muesira
v contramuestra se presentan en las Figs. 31, 3.2, 33, 34, Es importante mencionar que
fue mas dificil ignalar las distribuciones de las condiciones fisicas de las galaxias Sevfert I v
su contramuestra que las distzibuciones de las Seyfert 2 v su contramuestra. El fendmeno
de actividad nuclear es menos intenso en las galaxias Seviert 2 por lo que sus condiciones
fisicas son 1mas parecidas a las condiciones de las galaxias normales Las distribuciones
de las Sevfert 1 v su contamuestia difieren ligeramente, pero no fue posible ignalar mejor
estas distribuciones v, al mismo tiempo, tener una contramuestra completa. Se considerd
mas importante dar prioridad a este tltimo punto

Las dos contramuestias estan limitadas en volumen v al aplicarles la prueba /15,
se obtiene el siguiente resultado: V/V,,,, = 0.4859 para la contramuestia de las Seviert 1

v V/Vinar = 040668 1531‘& la contrarmmestra de las Seviert 2. Esto asegura uniformidad v
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completitud en las muestras de contrel a un nivel estadistico del 97%.

3.3 Anaéalisis

La estimacion de galaxias provectadas en el campo (compaiieras opticas) -es decir, galaxias
que no se encuientran ligadas gravitacionalmente al objeto de estudio, sino que simplemente
coinciden en la direccién del cielo en que se estd observando- es uno de los puntos mas
deficados en los estudios de medio ambiente, pucs tiene una repercusion directa sobre los
resultados. La fraccion de galaxias Seyfert con una ¢ més comparieras fisicas (es decir.
galaxias ligadas gravitacionalmente al ohjeto) se calculé a partir de la diferencia entre la
fraccion de Sevierts ¢ue se observd con companera v la fraccién esperada de Sevierts con
compafiera éptica (ver cap. 2). Esta ultima fraccion se derive a partir de la probabilidad
promedio de encontrar una o mds companeras oOpticas dentro de un area de busqueda
dada y una distribucidn poissoneana, como fue explicado en el Capitulo 2 Una ventaja
fundamental del presente tiabajo, sobre estudios anteriores, es la determinacion de la
densidad galactica p, que es necesaria para el calcular la fraccién de Sevferts con comparfiera
optica. En otros trabajos (e. g. Dahari 1984, Salvato & Rafanelli 1997), se usaron las
cuentas de Lick (Shane & Wirtanen, 1967) para calcular esta densidad, lo cual introduce
sesgos importantes como se vera al final del capitulo. En este trabajo, la determinacién
de la densidad se llevé a cabo directamente a partir de las placas digitalizadas de Monte
Palomar (DSS) usando el programa FOCAS (ver cap. 2). Es importante mencionar que,
de acuerdo con la prueba no-paramétrica U de Mann-Whitney, las densidades galdcticas
promedio en un grado cuadrado alrededor de cada galaxia de estudio son estadisticamente
iguales entre las muestras.

3.4 Resultados

3.4.1 Companeras Fisicas dentro de un Radio Igual a Tres Diidmetros
Galacticos

Se identificaron todas las galaxias con al menos una compaiera dentro de un radio igual a
tres veces el diametro de cada objeto (3D,). La bisqueda se realizé en el DSS con la ayuda
de FOCAS, v se limité a galaxias que pudieran ser diferenciadas de estrellas mediante la
resolucion de FOCAS (ver Cap. 2).
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Tabla 3.1: Fraccion de compatieras observadas, dpticas v fisicas

Muestra | Num. de Objetos con compafiera {%) Nivel de
| objetos  Observada Optica Fisica confianza (%) !
Sevfert 1 7] 39% 18% 21% ]
| CM Syl 72 10% 15% 25% no signif.
Sevfert 2] 60 0% % 36%
A 52 64 42%% 26% 16% 99.5%

Nivel de confianza para la hipdtesis de que la contiamuestra es estadisticamente diferente de la
muestra Seviert 1espectiva.

Sevfert 1 De las 72 galaxias Sv1, & J9% presenté al menos nna companera dentro de
3D, Porsu parte, en = 40% de la muestra de control construida para las Sv1, se encontrd
esta condicién. El porcentaje de companieras Opticas esperadas, derivade de la estadistica
de Poisson, es 18% para las Svl v 15% para la muestra control  Substiavendo Ia fraccisn
de compafieras Opticas. obtenemos que = 21% v = 25% de las galaxias Sv1 v controi,
respectivamente, tienen compaheras fisicas. Por lo tanto, a través de este método, no se
encuentra ninguna diferencia estadistica entre el medio ambiente de las galaxias Seyfert 1
v-el de las galaxias no activas.

Seyfert 2 De las 60 Sevfert de tipo 2, & 70% presentd al menos una companera en 37,
versus == 429 de su muestra control. Los porcentajes de compaiieras opticas esperados de
la estadistica de Poigson son = 34% v =~ 26% para ias Sv 2 v las galaxias de comparacion,
respectivamente.  Esto significa que = 36% de las Sv2 tiene compafieras fisicas versus
=~ 16% de las galaxias control. Por lo tanto, con 1especto a galaxias no activas, hav un
exceso estadisticamente significativo (con un valor de confianza del 99.5% de acuerdo con
una prueba y?) de galaxias Seyfert 2 en interaccién

Es importante sefalar que tanto para las dos muestras de objetos activos, como para
las dos contramuestras, la fraccién de galaxias observadas con compaiieras en el drea de
busqueda es & 2 veces mavor que el valor esperado de galaxjas con companeras opticas (da-
da la estadistica de Poisson}. Esto, por si solo, constituve un resultado de suma lmportancia
(como serd discutido en el signiente apartado), v refleja una distribucion marcadamente no
poissoneana de galaxias en escalas < 100 kpe Los resultados se resumen en la Tabla 3.1

TEC | o
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Figura 3.5: Distribucion acumulativa de la distancia provectada (en kpe) a la primera compafiera para las
galaxias Sevfert 2 v su contramuestia {paneles derechos) v para las galaxias Seyfert 1 v su contramuestia
{paneles izquierdos) Los paneles superiores muestzan todas las compafieras (D, > 4 kpe), los centrales
compafieras pequeias (4 kpe € D, < 10 kpe ) v los paneles inferioies las compaheras brillantes (D, =
10kpc). La linea continua representa a la muestra Seyiert. mientras que la punteada a la de control- Las
barras de error en la contramuestra estdn fijadas a un nivel de confianza 2¢

3.4.2 Distribuciéon Acumulativa de la Compafniera Observada méas Cer-
cana

La distribucién acumulativa de la distancia lineal proyectada (., en kpe) a la companiera
mas cercana se puede observar en la Fig 3.5. En las gréficas presentadas se muestra a las
compafieras cue satisficieron tres criterios de tamano (D, > 4 kpc. 4 kpe < D, <10
kpe v D, > 10 kpc}. En seste caso, no se hizo la correccién de compafieras 6pticas Las
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compaieras fueren detectadas en el DSS, con la avuda de FOCAS. Se tomaron en cuenta
sole aquellas compatieras con didmetros I, > 4 kpe (suponiendo un valor de H, = 75
Km s™! Mpe™!: éste es el didmetro minimo para el enal FOCAS puede diferenciar objetos
puntuales de extendidos en el DSS a corrimientos al 10jo de = 0.30; ver cap 2). El radio
de biisqueda en este caso fue de < 250 kpe. Para galaxias sin compartieras dentro del area
de bisqueda, 250 kpe se tomd como un lhnite inferior para la distancia 1eal a la primera
compafiera. A 50 kpe de distancia lineal provectada, = 48% de las Syl v = 66% de las
Sv2 se encontiaron con conmpafiera {2 > 4 kpc): estas fiecuencias son muy similares a las
obtenidas en la busqueda dentro de 30, En la figura, los paneles izquierdos muestian {os
resultados para las galaxias Seviert de tipo 1 mientras gue los derechos los muestran para las
de tipe 2. Los paneles superiores muestian todas las compatieras detectadas (D; > 4 kpe).
Los paneles centrales wmuestran a las compaliieras cuve didmetro provectado se encuentra
dentio del rango dkpe £ D < 10kpc, mientras que los paneles inferiores muestran sélo
a las companeras grandes v hrillantes (D, = 10kpc). Las graficas estan repiesentadas
por barras de 20 kpe en distancia, hasta una distancia limite de 140 kpe. No se muestia
fa distzibucion acumulativa de compafieras para distancias mavores a 140 kpe, debido a
que mas alla de este valor los resultados no cambian siguificativamente. Como la fraccion
de galaxias con D, > 4 kpc es appoximadamente 1 a esta distancia, esto nos indica gue
esta distribucién estéd dominada por compaileras opticas. Por otro lado, el heche de que
a distancias mavores a 140 kpe la distribucién acumulativa de companeras con didmetio
D. > 10 kpe no siga aumentando de un valor terminal (&= 60%), nos indica que ia mavoria
de estas compaiieras tienen gran probabilidad de ser fisicas. Las barras de etror se fijaron
en las columnas utilizando la téenica bootstrap de Efton & Tibshirani (1993). Para ello, se
reconstruyeron al azar las muestras de las galaxias de control, en un niunero significativo
de pseudo muestras de control (que en este caso fue de 3000). v se tomd una incertidumtbne
igual a dos veces la desviacion estéandar de la distribucion acumulativa de compaitieras de
estas pseudo MUEstIas.

Como se puede apreciar en la Fig. 3 5, en el caso de las Sv1 existe una diferencia estadis-
ticamente marginal de companeras pequefias dentro de los primeros 20 kpe, v a distancias
de = 100kpc, en el caso de companieras grandes. L] caso de las 5v2 es completamente dis-
tinto. Aunque se observa vna diferencia de compafieras en los primeros 60 kpe para todas
las galaxias (D, > 4 kpc), la diferencia disminuyve en el rango dkpe £ D < 10kpe, lo cual
indica gue la diferencia es producida principalmente por las galaxias grandes v brillantes,
coma se puede observar en el panel iuferior derecho de la Fig. 3.5 {en donde se nota una
diferencia estadisticamente significativa para compaiieras con digmetio D, > 10 kpe. hasta
una distancia de 60 kpc)

En resumen, los dos aspectos del medio ambiente que hemos considerado (compaieras

fisicas en 3D, v la distribucion acumulativa de compafieras) muestran un exceso signi-
ficativo de galaxias Seviert 2 con compafieras, hasta una distancia proyvectada de 60 kpc.
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mientras que ningin exceso fue detectado para las galaxias Sevfert de tipo 1. Asi mismo,
se encontro un exceso de compaieras tanto en las galaxias Sevfert, como en las galaxias de
control, con respecto a lo que se esperaria de una distribucién homogénea de Poisson.

3.5 Discusion

Todos los estudios de medio ambiente basados en la biisqueda de compaferas en el DSS
(incluido por supuesto éste) tienen limitaciones impuestas por los datos: en las placas
digitalizadas hay un sesgo en confra de galaxias de bajo brillo superficial, por un lado, y
en contra de objetos compactos, por el otio (ver cap 2 para conocer més detalles). Las
cosas fueron aun mas complicadas en los estudics previos, debido a que la mavoria de los
autores solo aplicaron un d1ea de busqueda igual a 3D, etiquetando a cada galaxia como
“con” o “sin” compafiera. Isto produjo que se ignorara el medio ambiente a distancias
mavaores de tres veces el didmetro galdctico y que se ignorara, por lo tanto, la riqueza
v la compiejidad de los campos aliededor de muchas galaxias Seviert. Aunque un Area
de busqueda ignal a 30, puede ser un buen indicador del entorno cercano, ésta drea eg
variable de objeto a objeto, lo cual puede introducit un sesgo no controlado sobre los
resultados (riesge muy grave si no se iguala la distiibucién de didmetros entre muestra y
contramuestra). Es necesario cotejar este tipo de anélisis con otre que incluya distancias
provectadas absolutas (por ejemplo, la distribucion acumulativa de compafieras). Ademas,
aun los estudics mas recientes se habian realizado “a 0jo”, es decir, sin la ayuda de un
algoritmo computacional sobre las placas digitalizadas (e.g Laurikainen et al 19%4) o aun
peor, se habian realizado sobre ampliaciones impresas de las placas (e.g. Rafanelli et al
1995},

Las cuentas de Lick se han utilizado para estimar el mimero esperado de galaxias
con compafieras opticas, por efectos de alineamiento azaroso con galaxias de fondo La
probabilidad de este alineamiento, dentro de un area de busgqueda dada, se ha calculado
suponiendo una distribucién de Poisson. Sin embargo, como claramente lo muestra este
estudio, la distribucién de galaxias dentro de los primeros 100 kpe no puede ser considerada
poissoneana: lag galaxias de control muestran una fraccidén mucho més alta de compafieras
{un factor de &~ 2) de lo que se esperaria de una distribucion de Poisson. Por lo tanto,
el uso de las cuentas de Lick es totalmente inapropiado para calcular la fraccién esperada
de compaferas opticas. Ademds, nuestio resultado brinda a-posteriori una justificacién
més solida al método utilizado en este trabajo. El resultado es consistente con las ob-
servaciones que indican que, en muestras de galaxtas perturbadas morfolégicamente o en
interaccion (como la de Voronstov-Velyaminov), o en muestras de pares de galaxias {como
la de Karachentzev), la fraccion de nucleos Sevfert parece ser comparable o menor que
la fraccion esperada en galaxias de campo {ver Laurikainen et al 1995). Esto evidencia
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que s6lo una fraccién de sistemas interactivos muestra caracteristicas Sevfert. Por lo tan-
to, las interacciones gravitacionales pueden ser una condicidn suficiente para desencadenar
actividad nuclear, pero claramente, no son una condicién necesaria

3.6 Conclusiones

En este estudic, que como se ha mencionade anteriormente ofiece mavor rigor que los
realizados con anterioridad, se confirma con un alto nivel de confianza un resultads que
puede parecer francamente perturbador:. las galaxias Sevfert de tipo 2 muestran un exce-
so de compafieras cercanas con respecto a galaxias no activas, mientras que las galaxias
Seviert de tipo 1 no lo presentan. Y si las Seviert I no lo hacen, ;qué se puede esperay de
los cudsares? La evidencia acumulada hasta el dia de hov sobre cudsares hospedados en
galaxias en interaccion se basa en estudios realizados en no maés de un puflado de objetos v
dista mucho de ser estadisticamente significativa Sin embargo, todos los estudios realizados
(inchiido éste) sohre medio ambicnte s6lo toman en cuenta un subconjunto pequeno del
abanico de interacciones posible. Los estudios sdlo son capaces de detectar encuentros cer-
canos no ligados v sistemas ligados, asf como “mergers” en una esapa francamente inicial. en
la cual las dos galaxias apenus se estan fusionando v todavia son distinguibles como ohjetos
sepatados. Las limitaciones intrinsecas de todos los estudios realizados pueden clasificar
erroneamente como objetos aislados a los “mergers” evolucionados v a las galaxias en intet-
acciones no ligadas con separaciones mavores a 120 kpe. Ademas, atn en trabajos como ¢l
presente, que utilizan algoritmos computacionales como un auxiliar para la identificacion
de compaiieras, s6lo es posible considerar compaifieras con diametros provectados mayores
a 4 kpe (a redshift 803} sin introducir un sesgo dependiente del corrimiento al rojo. Au-
nado a esto, la distribucion de galaxias de didmetros menores estd totalmente dominada
por companeras opticas. Estos son factores dignos de tomarse en cuenta al analizar los

1esultados

El papel que juegan las interacciones como inductores de actividad nuclear es un tema
abiexto v de suma complejidad. En particular, resulta muy dificil diferenciar entre el papel
que las interacciones tienen en los brotes circumnucleares de formacién estelar v el que
tienen en “alimentar al monstruo”. {ver De Robertis, Yee & Yahoe 1998). En el capitulo 5.
se tratard de dar respuesta a esta pregunta. analizando el medio ambiente de galaxias IRAS
brillantes. Mientras tanto. solo diremos que ia respuesta de una galaxia a una perturbacion
no axisimétrica depende de la relacion bulbo a disco ¥, por lo tanto, del tipo morfolégico.
Ademas, también es importante mencionan las dificultades encontradas en las simulaciones
computacionales para que el material pierda su momento angular v penetre en el centro
galactico mas alla de la resonancia interna de Linblad. Esto viene a colacién, si recordamos
que las galaxias Sy1 tienden a ser de tipo morfoldgico mas temprano que las de tipo 2 (ver
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Fig. 3.3; también Terlevich Melnick, & Moles 1087}, y éstas, a su vez, tienden a ser mas
tempranas que los Starbursts

La pregunta obligada dados los resultados del presente trabajo es si la diferencia de
medio ambiente entre las galaxias Sevfert de tipo 1 v 2 contradice el esquema unificado
para galaxias Sevitert. La respuesta es que si, al menos en su forma mas simple, en donde
la diferencia unica es la orientacién. Sin embaigo, una interpretacién posible que puede
“saivar” la idea de unificacidn es que las galaxias Seviert de tipo 2 son niclecs de Sevfert
I oscurecidos precisamente por los efectos de une interaccién: la interaccidén violenta de
una Sevfert 1 con una compafiera de tamafo comparable puede incrementar la tasa de
formacién estelar global ¥ puede acarrear cantidades importantes de gas molecular hacia
el centro galactico, oscureciendo la region de lineas anchas del nicleo activo Sin embargo,
si el escenario de un toro de material oscurecedor es valido, v sl las fuentes son observadag
en orientacién arbitraria, entonces pricticamente todas las Sv2 en interaccidn deberian
ser Svl oscurecidas Para comprobar esta interpretacion, se puede acudir a estudios de
espectropolarimetria de galaxias Seyfert 2 en interaccion, los cuales deberian revelar una
region oculta de lineas anchas en este tipo de objetos. Tran {2001) realizé un estudio
en galaxias Sevfert de tipo 2, con ¢l fin de dererminar cuales de estos objetos fienen una
region de lineas anchas cscondida (HBLR, del inglés hidden bread line region). Cen el
fin de probar la hipotesis planteada anteriormente. se analizaron los entornos cercanos de
la muestra de Tran, y se comprobd que la haceion de HBLR Seviert 2 con companers es
estadisticamente igual a la fraccién de no-HBLR Sevfert 2 de la muestra de Tran, v que
esta fraccion es counsistente con la encontrada en el presente trabajo. Esto claramente va
en contta del modelo unificado. Un escenario alternativo al unificador fue propuesto por
Duitzin-Hacyan (1995): la contribucién de la radiacion producida por material acretado
por un agujero negro disminuye, mientras que la contribucién de ta radiacién producida
por brotes circumnucleares de formacion estelar aumenta de las Seyfert de tipo 1 a las de
tipo 2. Tipos intermedios de galaxias Seyfert pueden ser entendides como distintos niveles
de contribucién de los procesos citados anteriormente. Silas interacciones tienden a pro-
ducit bretes circumnucleares de formacién estelar, mas gue actividad nuclear, el escenario
anterior explicaria naturalmente por qué las Sy 2 tienen un exceso de compafieras, mien-
tras que las 1 no. Estudios estadisticos de la emision en multifrecuencias {Mass-Hesse et
al. 1995; Dultzin-Hacvan & Ruano 1996}, asi como estudios de brotes circumnucleares de
formacion estelar en galaxias Seyfert (Cid Fernandez et al. 2001 entre muchos otros) apo-
van este escenario de manera independiente. Es itnportante sentalar que los dos escenarios
posibles mencionados con anterioridad (orientacién o contribucién de brotes de formacién
estelar) no son excluventes, sino que, por el contrario, se complementan, debide a que las
mteracciones pueden ser responsables tanto del toro de material, como de la produccién de
brotes circumnucleares de formacion estelar. Concluimos entonces que nuestro estudio no
niega que algunas, tal vez la mayoria, de las galaxias Seyfert de tipo 2 sean objetos de tipo
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Tabla 3.2: Muestra Seviert 1

Galaxia RA (1930) DEC {1950} m z D1 D2 Tipo
hi  min  weg | grad aremin arcseg | arcmin - arcmin T Morf
DCD003=66 00 03 109 | -50 23 35 1400  0.6330 E
ATAREKS335 00 D3 452 19 35 29 1385 002350 03 03 Sh
0014-599 6o 14 240 | -39 o0 o 0.0320 Sa
W 00 36 3611 -5l 33 28 15.28 00290 28 0.6 Sa
D044-523A o 44 47D -B2 19 24 1522 00271 09 06 Sa
(1044-523B 00 44 470 -B2 19 34 1617 0.0270 1.2 04 5S¢ 8a
MARK359 01 24 303 18 35 12 1422 00170 06 ] Sh
E30304-GO4 01 49 310 -36 26 06 1440 {.0330 11 0.9 Sa
MARKS90 02 12 004§ 00 39 a7 13.81  §0270 11 1.0 SO Sa
MARKI1400 nz 17 346 | o7 58 36 1527 0.0290 0.8 E SO
ESO545-G013 ¢ 62 22 198 | -18 22 09 1533 0.0310 1.1 04 Sa
MARKID44 02 27 382 -09 13 11 1429 00160 07 06 Sa
NGC1019 02 35 523 01 41 32 14.95 00240 190 0.9 Su
MARKS9S 02 3% 338 06 38 27 | 1489 00280 ] 0S8 E SO
162578-110 D2 57 483 | -11 0n 15 00320 08 04 57
ES03:1-G08 43 07 401 ] -73 01 29 1498 0.0280 1.0 0.3 E
ES(0348-G81 03 39 522 -21 24 10 1368 00130 17 12 S0
NGC2782 09 10 538 40 19 16 1345 00080 35 2.6 Sh
MS509428-6950 ) 0% 42 492 ¢ 0% a0 01 15 30 00130 50
NGC3080 0y 5 142 13 17 03 0.0350 0.9 08 Pac
NGC3&16 W 14 340 21 56 18 £.0000 1.7 1.3 pec
PGL1016-+336 w1 303 ) 33 36 69 1595 00240 03 03 S
AS11103--2210 (| 11 10 1945 22 10 54 16.39  0.6300 Sa
MARKT32 11 11 135 09 al 33 14.60 00300 08 08 She.
A10.16.111 11 16 043 ) &8 19 48 1570 00270 03 02 Sh
MARK40 11 22 478 | 54 39 26 15,39 0.0200 13 (.2 E SO
MARKT39A 1133 3527 121 52 22 1408 00300 0o 03 30 Sa
MOG 26.012 11 36 358 ) 34 12 28 1540 00330 06 03 Sa
1H1142-178 11 43 083 | -18 10 37 1429 00330 06
1143+206 11 43 380 | 20 39 46 13.78  DO0288 2.1 1.3 Sc
MARK42 11 51 037 44 2 24 15.45 QG240 0.4 0.4 E 'S0
MARKI131D 11 58 407 -03 23 58 1646 0.0190 0.5 | Sa

D1 Eje Mavo
D2 Eje Aenom

1 oscurecidos. Sin embargo, un escenario eén el cual la orientacion sea la dnica dilerencia
entre S92 v Sv1 no puede seguir sosteniéndose.
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Tabla 3.2 cont.

Galaxia RA (1950) DEC (1930) m z D1 D2 Tipo
hr min seg | grad aranin  arcseg ] arcmin - arcmin | Mozt
UGECT064 1202 w3l 31 27 20 1401 00240 09 0.9 E/S0
AMARKI469 § 12 13 387 | 351 06 10 1448 0.0310 0.8 0.3 S0
NGC4235 12 14 367 | 07 28 09 1360 0.0070 4.2 09 S0
MARKT766 1215 a5& | 30 (1] 26 1357 00120 14 08
MARKS0 1220 anpv | o2 ar 22 1517 00230 02 0.1 5
NG(C4503 12 37 046 -05 04 11 10.70  0.0090 3.9 29 Sa
310233034 | 12 49 3521 -13 0% 36 1403 00140 8 E-50
IISZ10 13 1@ 280 -10 al 48 1515 0.G340 Sa
IC4218 13 14 288} -0l 59 53 1473 00190 13 03 E
NGC077 13 16 3294 -12 23 38 12.85 00080 19 13 Sab
M-03.34.0683 | 13 19 123 b -18 27 53 1390  0.0170 1.9 0.6 Sa
UMG14 13 47 220 02 20 15 1614 00330 Sh
MARK27S 13 51 536 | 69 33 - 13 14.46 00310 g9 035 She
NGC3543 14 15 433 25 22 01 1373 00170 14 1.3 E
MARKS17 14 34 3791 39 (0 39 1379 0.0330 0.6 0.6 Sh
MARK1383 || 14 48 2340 | 22 a6 24 16 00 00210 0é
MARKI1494 14 59 138 10 37 01 1550 0.0310 ES50
1H1504--035 | 15 02 Q00 ) 03 30 0o 00200 57
UGC9826 15 19 396 39 22 43 14100 00290 1.1 0.7 50
MARKI088 || 15 27 379 30 39 23 0 (350 0.3 g2 Siy
NGC3940 15 28 3131 07 37 3& 14 90 0.0330 0.3 08 Sb
AKN479 15 33 328 14 40 57 14.70 G 0200 45 04 50
MARK290 15 34 448 38 4 60 14.96 00300 03 S¢
1154382715 || 20 43 326 | 27 13 49 1460 0.0310 Sb
MARK291 15 52 541 19 20 16 (.0350 0.3 0.2 E
MARK493 15 37 163 | 35 10 15 15.66 00310 11 11 SO
MARKS71 16 06 155 12 27 44 14 94 00340 06 03
NGC8104 6 14 401 ) 35 49 o0 1410 0.0280 0.8 0.7
MARKE99 16 22 003 | 41 11 48 1511 00340 02 2 Sab
NGC6212 16 41 419 39 53 56 153.00  0.0300 5 G5 N
ESO325-G59 [ 21 03 059 | -49 25 11 1470 00246 10 04
1C5135 21 45 197 | -35 11 04 13.87 00160 1.6 1.4 E?
NGCT172 21 5% 073 | -32 46 37 1361 0.0080 25 1.4 Comp
NGC7214 22 06 171 | -28 03 18 1410 0.0230 22 1.4 Sa?

TR A I, E
ESTA TESIS NO SALY
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Tabla 3 2 cont.

Galaxia RA (1950 DEC (1950 m - Dl D2 Tipo
hr  min  seg ] grad arcmin  arcseg i arcodn aranin | Mord
AMARINDLS 22 34 073 -12 48 17 1450  0.0250 10 03
UGC12133 22 a7 46.5 07 47 34 1430 0.0230 0.3 07
UGC12243 22 52 13.9 11 20 59 1591 00280 1.0 03
MARKIL26 22 a8 10| -13 11 15 1433 0.0100 18 1.8
NGOTI69 23 00 444 | 08 36 16 13.64  £.0170 15 1.1 S0 8a
NGC7603 23 16 22.9 00 1 47 1401 0290 15 10 SO Sa
2327-027 23 27 30 -02 44 20 1500 00338 19 1.3 50.8a
MARKA43 (| 23 59 525 | 03 04 27 1468 00260 04 0.4 Sa
Promedio 1439 00248 1.13 078
Desv Est. Do 94 0.0081 083 0.23
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Tabla 3.3: Muestra Sevfert 2

(Galaxia RA (1950) DEC (1950) m z D1 D2 Tipo
hr  min seg | grad aicmin  arcseg arcmin - arcmin | Morf,
AARK 938 0 08 334 -12 23 08 13.52 40190 22 0.8 pec
T 00160-0719 | OO 16 03.6 | -O7 19 28 14.10 00180 ESO
1102-643 01 02 320 | -64 23 24 1488 0.0193 1.1 0.4 s?
ESO 296-G04 || 91 09 098 | -38 20 56 1412 00110 18 0.8 S0 Sa
0111-328 01 11 480 | -32 35 0o 1200 00117 23 03 5h
NGO 454E 01 12 200 -35 39 42 13.58 04120
F 294 01 13 470 | -50 27 12 1425 00170 1.2 0.9 Sa
0117-415 01 17 420 -41 30 0o 1443 00165
UM 319 01 20 483 | -02 14 15 1495 00160 08 0.3 57
NGC 5264 01 21 373 | -35 19 34 1460 0.019% 0.9 50
ESO 353-G0% || 61 20 340 | -33 22 36 1370 90170 13 13 Sa
MARK 573 01 41 229, 02 05 56 1407 00170 13 13 sSG
101475-07v40 || 01 47 337 [ -07 40 36 1562 00170 E 50
UGC 1395 01 32 4477 06 22 02 1450 00170 13 1.0 Sh
IC 184 0 57 216 | -07 04 55 14 10 00180 1.0 05 Sa
NGC 788 a1 58 368, -07 03 24 1278 0.0130 1.9 1.4 50
0203-554 02 03 070 | -35 27 18 1599 00189 13 06 Seid
ESO 153-G20 |f 02 04 205 | -5 25 53 1431 0.0200 16 10 Salb
1C 1816 02 29 480 | -36 53 30 1426  0.0170 1.4 12 Sab
IC 4859 02 46 580 | -31 22 48 14.30 00200 13 07 She
ESO 299-G20 j| 62 47 360 | -38 58 26 14.20 00170 16 08 Sa
NGC 1125 02 49 1951 -14 51 22 1313 00110 1.3 0.9 50
ESO 417-GO6 | 02 34 170 ] -32 23 12 1430 00160 11 14 50
NGC 1194 03 0& 163 | -01 17 83 1418 00130 18 10 SOa
NGC 1241 03 08 490 ) -09 06 36 1270 60130 23 17 Sh
AMARK 607 03 22 180 -03 13 03 14.00 00090 1.8 0.5 Sa
M-D2080G40 | 03 22 419 | -12 29 80 1520 00130 39 0.3
ESG 116-G18 || 863 23 324 | -60 54 47 1415 00189 1.4 0.3 Sab
MARK 612 03 28 101 -03 18 28 1270 40200 08 05 Sa
NGC 1358 03 31 108 -05 15 24 14.25 0.0130 26 20 Sa
ESO 202-G23 || 04 26 344 | -48 01 23 1306 @ 0160 21 18 S
NGC 3660 11 21 401 | -08 23 01 1499 00110 2.7 2.2 Sbe
MARK 744 11 37 049 32 11 11 14 45 00100 22 1.3 Sa
11374172 11 37 2061 17 13 1] 1374 0.0101 0.3 2
1143-185 11 43 120 | -18 30 0d 15.03 00193
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Tabla 3.3 cont.

Galaxia RA (1950) DEC (1930} m z D1 Dz Tipo
th min  seg | grad arcmin  arcseg | aICMIn arcmin Morfj
NGC 4303 12719 216 | o4 45 03 y 0 0030 56 13 Sh
NGC 4501 iz 26 281 14 41 30 1260  0.0070 G9 37 Sh
1238-048 12 38 09 | -04 a2 0 1318  0.0088 3.4 12 She
1301-108 13 m 106 | -10 04 24 1254 00098 55 2.8 She
1304133 13 04 335 13 20 31 1202 00091
1319-164 13 19 4234 -16 24 53 14 00 0.0162 s?
TGO 8621 13 35 284 39 24 31 1420 6.0200 038 0§ S
AMARK 276 13 39 414 57 ab 27 14.05 00090 11 1 S0
1345+ 343 13 45 044 34 23 5T 1450 00164 0.7 0.3 )
NGC 5347 13 a1 04.9 33 11 11 1270 00080 1.7 13 Sal
NGC 5427 14 G0 485 -05 47 27 1396  0.0090 28 24 Sc
P I14082--1347 1 14 08 166 13 47 33 1520 Q017
NGC 5506 4 10 390 -02 58 26 14.38 00070 28 09 50, 8a
MARK 686 14 33 197 36 47 02 1360 0.0140 15 11 Sh
NGC 5928 15 24 18.9 41 an 41 1400 0.0030 10 0.9 SO Sa
NGC 5953 5 32 132 15 21 40 1310 4 007G 16 1.3 Sa
IC 4553 15 32 469 23 40 08 14.40  0.0180 15 12 S?
2157-133 21 4 253 ] -35 36 00 1400 00182 17 09 Sab
IC 1417 21 57 389 | -13 23 23 14.00 00180 14 0.4 Sab
ESO 108-G10 || 22 00 408 | -66 21 21 15.80 00100 0.5 0.3 Irr
IC 5169 22 07 138 | -36 20 06 1427 00100 1.6 08 Sa
NGC 7378 22 45 179 -12 &5 00 1300 00090 14 09 Sah’
NGC 7479 23 02 2614 12 03 11 1388 00076 33 30 Sh
NGC 7672 23 24 298 12 06 35 14.21 00130 1.2 a9 Sh
NGC 7682 25 26 307 03 15 28 1430 00170 1.2 11 Sab
NGC 7743 23 41 48.5 09 39 18 13238 0.0070 30 2. E/So
Promedio ' 1398 0138 1.89 112
Desv Bst [ 0085 00044 | 124 073
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Tabla 3.4: Contramuestra Sevfert 1

Galaxia RA (1530) DEC (1830) m z D1 2 Tipo
ht  min  seg [ grad arcmin  arcseg | arcmin  arcmin | hMoxf.
1020+1306C [ 10 20 497 | 13 06 36 16.40 00313 1.2 1.0 E
1023413588 § 16 23 082 13 58 57 15330 00316 08 08 E
A0007-3703 0o 07 351 | -37 (3 18 1480 00230 03 0z E
ADOGT-3756 0o o7 069 -37 56 38 1520 {00282 0.5 05 E
AD243-1745 02 43 099 -17 15 10 1342 00293 0.9 0.8 E
N6051 16 02 490 | 24 03 67 14.90 06320 13 0.9 E
N1593 D4 26 56.0 | -47 55 30 1340 00138 13 0.9 E
A0240-1238A || 02 40 143 | -12 38 0o 14 50 0.0143 E
11860 0z 47 280 ] -31 23 48 12.43 (00232 17 12 E
NT365 22 42 280 -20 12 33 40104 15 10 E
A0258-1105 02 58 468 -11 03 52 1530 00309 E, 80
153365-+2745 15 56 3048 | 27 45 0o 1520 00313 S0
A0046-1259 00 46 . 048 | -12 59 18 1400 00214 0.9 0.6 30
A0229-5808 02 2% 410/ -38 08 18 0.0320 1t ¢8 50
AD2554-0528 || 02 35 520 | 05 28 10 15.00 0.0232 30
A1237-2017 12 37 570} -20 17 12 00284 07 06 50
Al1255+2751 | 12 55 323 | 27 51 24 1672 00164 30
A2159-2244 20 39 060 | -22 14 00 0.0178 10 05 50
A2236-2646 2 36 316 | -26 46 17 0.0273 LT 1.0 S0
A2328-2756 23 28 170 | -27 56 47 0.0278 a8 07 50
11756 62 206 480 -41 35 34 00169 19 10 30
N7744 23 42 210 -43 11 18 40102 22 17 S0
N3794 14 54 (60 | 48 56 0o 1430 00140 1.0 1.0 So
1037-0026 10- .37 093 | o0 26 a0 0.0270 ‘ S0/a
11123-0234 i1 12 170} -02 34 18 1490 00275 1.4 1.2 50/a
11141 15 47 300 12 33 0o 1430 0.0149 05 45 S50/a
12480 ng 25 z40 | 29 o6 00 1336 §0271 S0/a
14580 15 41 060 | 28 31 00 15340 00319 50/a
N3873 11 43 120 | 20 0z 00 1480 00236 S0sa
01260-D158 01 26 040} -01 59 24 1510 0.0208 Sa
020490152 1 02 (04 5047 O 52 44 15.50 00240 03 0.3 Sa
11254+2740 1125 240 27 40 0o 1310 0.0319 08 06 Sa
1213442743 jj 12 13 275 | 27 43 12 15.30 00233 13 06 Sa
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Tabla 3.4 cont.

AD219-4213 02 19 130 f-42 13 48 00162 1 13 0.5 Sa
AQ247-38b8 D2 47 360 1-38 58 36! 1380 Q0167 | 18 08 Sa
A0427-6242 20 110 |62 42 03 0.0189 | 1.5 1.2 Sa
A2256-2547 22 56 190 [ -25 4T 47 00303 | 14 12 Sa
AR332-4620 23 32 010 |-46 29 00 1448 00103 | D8 0.4 Sa
1777 1216 540 28 35 00| 1450 (0084 1 12 o7 Sa
12068 D4 25 01.0 -2 12 30| 1300 00130 ) 12 08 Sa
13063 12123 0301 12 17 42 11490 00079 | 1.0 0.5 Sa
N 424 01 09 028§ -338 20 56 | 1480 Q0017 L3 08 Sa
Ng470 12 27 060 08 06 Q01 1290 0.0079 | 13 09 Sa
N4686 12 44 240 | 54 49 001 13.70 00167 | 20 0.6 Sa

09206+ 2458 09 20 414 24 38 4371490 00253 | 10 0.4 Sab
12316-0003 1231 360 | 00 03 00| 1480 00225 { 10 09 Sab

1628 10 35 000 ) 05 51 00| 1480 00239 | 99 L7 Sab
13382 12 34 0174 26 28 3171430 00238 04 02 Sab
14427 14024 4201 27 06 00| 1540 00200 § 08 03 Sab

AD003-3613 00 03 087 -36 13 46 ] 1490 00311 | 1.1 10 Sb
(33531204 03 35 1801 12 04 0!l 1700 00214141 09 46 Sh
142870531 14 28 425 | 46 31 37| 1520 00275 | 1.0 0.4 Sh
155925644 13 59 114 36 43 49,1560 00313 | 09 03 St
162744124 16 27 206 ) 41 23 34 148¢ 00318 ] 10 a9 5b
AD043-2053 oo 43 283 ] -200 33 01 ) 1550 00137 | 09 0.7 Sh
A0122-3732 0r 22 573 -3¢ 32 4511370 00311 ] 03 0.4 Sh
A2236-1955 22 36 237 [1-19 53 25| 1510 900314 | 13 04 Sh
A2354-2919 23 b4 B340 -29 19 30 0.0293 ) 1.7 0.9 5b
N4156 12 068 182 | 39 45 03 ] 1428 00224 | 14 11 St
02050-4-0136N | 62 3 029+ 01 57 11 | 1650 00208 | 0& 03 | She
154473110 I 44 446 [ 31 09 83| 1530 00310 ) 1.2 11 She
NT537 23 12 000 {04 14 00 1413 o0D.0088 | 22 06 She
003310343 00 33 060 | 08 43 00| 1360 0.0169 | 1.2 04 Sc
A0145-1657 01 45 240 | -16 57 00 1400 00174 | 12 0.8 S¢
01201+1902 )01 20 060 | 19 02 Q0| Ia6Q0 90312 | 1.0 04 Scd
1558--6522 15 538 390 ] 65 22 26 | 16.20 00318 ) 03 0.3 Iir

ADB037-2020 o0 T 355 020 20 181 1520 00132 Pec
A00DT-3756 00 07 0691 -37 a6 35| 1620 00292 | 05 05 E
T4880 15 41 0e¢ 1 28 31 00 1340 (4319 S30/a
A2132-2029 21 32 13¢-20 29 12 0.0283 | 07 02 Sa
15586522 15 58 3901 65 22 26| 1620 00318 03 03 Inn
A2055-3939 20 55 470 -39 39 233 1230 00311 17 Sc¢
N1789 12 51 348 | 27 20 18 | 1357 0.0278 19 S0
AR256-2547 22 56 19.0 ] -25 47 47 00303 Sa
A2115-4513 21 015 240 { -45 13 06! 1405 00306 Sa
Promedio 1491 60234 1111 069
| Desv Est i 0087 Q0076 | 047 032 |
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Tabla 3.3: Contramuestra Sevfert 2

Galaxia RA (1950) DEC (1950) m z D1 D2 Tipo
hr  min  seg ! grad arcmin  arcseg f arcmin  arcmin | Moxf
N 47 a0 11 810 ¢ -07 27 G0 130 00191 22 2.1 She
00331~-0843 00 33 080 | 08 43 an 13.60 00169 12 04 Se
N 182 0o 3 360 | 02 27 (Y] 1351 0.0175 20 17 Sa
ADD43-2033 oG 43 283 | -20 53 01 1550 00137 IR 07 Sh
N 259 p0 45 304 | -03 02 00 1410 0.0136 2.8 06 Sab
N 424 01 0% 0981 -38 20 56 1480 00117 18 N8 Sa
A0121-5656 01 21 320 | -36 a0 54 14.40 00175 1.2 0.7 Sb
N 521 0r 22 000 O 28 00 1273 00167 3.2 29 She
T 154 01 42 360 10 24 00 1486 00185 1.4 02 Sh
ADI45-1637 0L 45 240 | -18 57 0o 1400 00174 12 08 Sc
A0200-4302 G2 00 350 -43 02 12 00186 13 06 Sa
A0211-3958 nz 11 330 -39 58 30 1421 00175 1.5 03 Sab
AD216-4213 02 19 130 | -42 13 18 0.0162 13 s Sa
11796 p2 20 480 | -4 35 54 0.0169 19 10 S0
A0240-12384 | 02 40 143 -12 38 (0 1450 00143 42 0.9 E
A0247-3838 02 47 360 -38 58 36 1380 00167 16 08 Sa
N1393 03 36 230 | -18 35 24 1400 00073 19 13 SO
N1571 04 20 300 -43 44 11 1318 0.0347 2.0 15 S0
I2068 04 28 010 -42 12 30 13.00 00130 12 08 Sa
A0427-6242 o4 27 110 -62 42 03 00189 15 1.2 Sa
12429 ng 00 420 | 29 29 00 13.20 002100 0.4 02 Shb
1532 09 38 360 10 52 ao 1430 0.019%4 19 06 50
WN3093 19 52 480 | 16 40 no 1370 00124 1.8 09 Sa
165030754 w5t 13.6 | 07 53 13 1800 0.0113 14 1.3 Pec
N3869 - 11 43 120 11 06 an 13.50 Q0101 19 D35 Sa
13063 12 12 330 12 17 42 1490 00079 1.0 0.5 Sa
P77 12 16 540 ) 28 39 08 1450 1.0084 12 07 Sa
N4203 1223 4205 -07 25 00 0.0173 1.9 06 Sb
A1224-2254 12 24 347 -22 54 08 00197 12 0.8 S0
N4444 1225 540 | -42 59 6o 00096 25 23 Sh
N4470 12037 060} 08 06 00 1290 0.0079 13 0.9 Sa
N4615 12 39 G660 | 26 20 0o 13 8¢ 0.0157 16 &9 Sc
13726 12 42 204 40 87 U3 1560 0.0170 14 03 S¢
N4686 12 44 240 | 54 49 oo 1370  (G.0167 20 0.6 Sa
N4802 12 38 240} -14 1% 00 11.86 00038 30 2.7 Sh
A1320-1921 13 20 370 -19 21 30 1480 0.0167 1.3 08 50/5a
N5142 13 22 480! 36 40 00 1400 {0176 1.0 07 S0 'Sa




CAPITULO 3 GALANIAS SEYFENRT

CONCLUSIONES

Tabla 3 5 cont.

Galaxia RA {1850) DEC (1930) m z Dt D2 Tipo
"l min  seg | grad acmin  arcseg L | arcmin  acmin | Morf
1g3rz-313d fwy 37 w244 31 34 0a 1330 0.0161 035 02 5
13456--3739 || 13 45 381 38 an 06 1340 00184 Sh
N3F3T 13 3 180 | 39 56 00 1340 00073 17 0.8 50 Sa
N 13 39 4201 08 17 Do 1380 00161 15 06 Sa
Npd18 13 59 4890 07 36 00 1440 00131 11 0a Sh
Al409-8732 ¢ 14 0% 285 | -87 32 29 00077 3.0 a7 Sh
14536+ 2435 14 53 399 24 &5 20 16.00 {162 1.6 02 5h
N37H4 14 54 06 0 44 o6 o0 12450 00140 10 1.0 3
Al15341-1032 || 15 01 180 -16 32 0o 00082 13 02 S0 Sa
13032--2353 [ 15 03 1496 [ 23 52 03 1370 §0162 14 05 In
A1815-3819 18 15 mqat 38 14 30 0.4151 2.5 03 Sh
N5936 13 27 420) 13 10 00 1341 00133 14 13 St
15473--2049 || 16 47 199 | 20 47 19 1570 0.0160 11 (.8 Sh
11141 15 47 300 | 12 33 0o 1450 00149 0.5 05 50 Sa
N6O30 15 3% 363 13 05 45 1430 0.01a0 11 08 S0 Sa
A2051-4416 | 20 31 000 | -44 1618 13 1319 00179 2.1 1.7 S0 Sa
N7O073 21 28 260 -38 50 18 1345 0.0180 12 HEY E 50
A2159-2244 ) 231 5% 06.0 | -22 44 00 D.0178 10 5 50
NT267 22 21 3007 -33 36 48 1377 00112 16 03 Sa
A2231-2257 || 22 31 480 ¢ -22 57 06 00188 14 03 Sh
152694 22 53 092 -36 36 38 14.19 0 0696 13 10 5S¢
NTa37 23 12 000 | 04 14 00 1413 06088 2.2 06 She
NTB33 23 22 180 15 06 00 1380 0.0142 16 14 Sh
NT7T44 23 42 2101} -43 11 18 00102 22 1.7 50
Promedio 14.36 00144 1.54 0.87
Desv Est. 0101 00037 062 {158
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Capitulo 4

Galaxias Anfitrion y Entorno
Circumgalactico de Nucleos Activos
de Galaxias “Narrow Line” Seyfert 1

{El contenido e este Capitulo se encuentia publicado en el articulo “Host Galaxies and
Circurn-Galactic Environment of “Narrow Line” Sevfert 1 Nuclei” Krongold, Y ; Dultzin-
Hacvan, D.: Marziani. P., AJ, 121, 702, 2001)

Dultzin-Hacvan et al. {1999a, 1999b, ver Cap. 3) estudiaron los entornos de las galaxias
Seyfert v encontraron una diferencia altamente significativa entre las galaxias Sevfert 2 v las
galaxias Sevfert 1: los objetos Sevfert 2 muestran un exceso de compaferas brillantes con
respecto a muestras de control adecuadamente elegidas, mientras que los objetos Sevfert 1
no lo presentan (resultados similares fueron obtenidos por Lawrikamen & Salo 1995 y de
Robertis, Yee & Yahoe 1998). Dados estos resultados, con este estudio intentamos definir
la relacion existente entre NLSy1 y Seviert 1, Seyfert 2 ¥ galaxias no activas, mediante el
estudio de su morfologia v sus entornos circumgalacticos.

4.1 Seleccién de la Muestra

4.1.1 Muestra de NLSy1

La muestra de gal.axias NLSy1 fue compilada del catdloge de Véron-Cetty & Véron (1998),
con tedos los AGN clasificados como “Syin”, es decir, todos los que satisfacen el criterio
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definitorio FWHM(Hdpe) < 2000 Km s™! (Osterbrock 1987). Se tomaron en cuenta solo
las galaxias con latitud galdctica |b;;1 > 30° para evitar el plano galactico. en el que
un sesgo en la deteccion de companeras se sspera debido ranto a la absorcion como al
apinamiento de objetos.  Posterlormente, restringimos nuestia seleccidn a una muestra
limitacda en volumen ( se tomo el siguiente rango de corrimiento al 20jo: 001 < 2 < 0.061).
Una prueba V/ Vg, (Sclunidt 1968) arroja un vaior de 0 41 & 0.055 (rins}. El Limite interior
en z {(.01) fue elegido para cvitar objetos con un tamafo angular muv grande, mientras
gue el superior {0.061} fue establecido para incluir el mavor mimero de ohjetos v. al mismo
tiempo, evitar tamanios angulares muy pequernios, cspecialmente para las companeras. que
podian confundirse con estrellas (ver Cap. 2). Para una explicacién méas detallada de
los criterios listados anteriormente, asi como de la prueha V/V4 ver el cap 3. Con
estas restiicciones, nuestra muestra de NLSy1 constd de 27 objetos. En la Tabla 4.2 se
presenta la muestra con los siguientes datos para cada objeto (obtenides del catdloge de
Veron-Cettv & Veron v de NED ): posicién en coordenadas ecuatoriales (1950, magnitud
aparente, corrimiento al rojo, didmetios aparentes mavor v oeenor cn minutos de atco v
tipo morfoldgico. En los casos en los que el tipo morfologico no se encont16 en la literatina,
éste [ue dererminado “a ojo” directamente de las placas digitalizadas. La distiibucion de
magnitnd, tipo morfolagico corrimiento al rojo v diametro 1eal se presentan en las Figuras
4.1, 4.2, 43 v 4 7 respectivamente.

4.1.2 Muestras de Control

Como fue enfatizado por Dultzin-Hacyan et al. (1999b) (ver Cap 3}, uno de los puntos
principales cuando se comparan los entornos de galaxias AGN con aguellos de galaxias no
activas es la definicion adecuada de mucestras de control gue concuerden con el grupo AGN
en todos aspectos, a excepcion de su actividad nuclear (ver Cap 3) Las muestras de con-
trol para este trabajo se obtuvieron de una lista de mas de 10 mil objetos del catalogo CfA
(Huchra, Davis y Latham 1983). Piimero intentamos generar una muestra de control al
azar, casando las distribuciones de morfologia, corrimiento al 10jo v digmetro, pero debido
a que la distribucion del didmetro de las NLSy1 presenté un marcado sesgo hacla objetos
intrinsecamente peguefios (ver Fig. 4.7}, la scleccion de esta muestra de control {de ahora
en adelante CM-1) no pudo constituirse como un proceso aleatorio. Objeto por objeto,
casamos la distiibucién del didmetro, la morfologia v el corrimicuto al rojo. Este proced-
imiento evita un sesge, como el de encontrar los objetos mavores en la muestra de control
a corrimientos al 10jo mas elevados. Con el fin de tener una muestra aleatoria. decidimos
construit una segunda muestra de control casando solo las distiibuciones de mortologia
v corrimiento al rojo (de ahora en adelante CM-II). La CA-IT (aleatoria) consiste en 27
objetos (ntmero total de objetos ignal al ntmero en la muestra de NLSv1) v 1a CA-T {(no
aleatoria) en 53 objetos (= 2 veces el tamafio de la muestra de NLSv1 para reducir fluc-
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Figura 4.1: Distribucion de magnitud aparente para las galaxias NLSy1 y sus contiamuestias. La linea
continua representa a la muestra Sevfert, mientras que la punteada a la CM-I (panel izquierdo) y la cortada
a la CAI-IT (panel derecho)

tuaciones debidas a la estadistica de nameros pequefos). En ninguna muestra de control
se casé la magnitud absoluta, porque esto introducirfa un sesgo hacia objetos intrinseca-
mente més luminosos. La razén entre la luminosidad de} nicleo y la luminosidad de la
galaxia que lo hospeda cs altamente variable de objeto a objeto ¥ puede ser del orden e
la unidad, especialmente en aquellas NLSv1 de apariencia compacta (ver Fig. 4 1), Casar
la luminosidad parcialmente no estelar de las NLSyv1 con la luminosidad completamente
estelar de las galaxias no activas puede producir una sobrestimacion del nimerc de com-
pafieras en la muestra de control, puesto que las galaxias intrinsecamente mas luminosas
se encuentran en medios ambiente mis ricos, por ejemplo, el centro de cumulos galacti-
cos. Las contramuestras se presentan en las Tablas 4.3 y 4.4, respectivamente Los datos
presentados en las tablas fueron obtenidos del catdlogo CFA v de NED. Las distribuciones
de las condiciones fisicas comparativas entre la muestra de NLSv1 v las contramuestras se
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Figura 4.2: Distiibucién de tipo de Hubble para las galaxias NLSyv1l 1 sus contramuestras. La linea
continna representa a la muestra Seyfert, mientras que la punteada a la CAi-1 (panel izquierds) v la
cortada a la CM-TI {panel derecho}

presentan en las Figs 41, 4.2 v 4.3

4.2 Analisis

4.2.1 Clasificacion Morfologica y Mediciones de Diametro de Galaxias
NLSy1

La distribucién morfologica de las muestras se establecid urilizando la base de datos
NASA TPAC (NED, por sus siglas en inglés Nasa Extragalactic Database). Los didmetios
fueron recabados como los diamet:os estandar Dog del tercer catalogo de galaxias brillantes
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Figura 4 3: Distribucién de corrimiento al 10jo para las galaxias NLSyl v sus coutramuestzas. La linea
continua representa a la muestra Sevfert, mientias que la punteada a la CM-I (panel izquierdo) v la cortada
a la CM-11 (panel derecho)

{(Third Reference Catalogue of Bright Galaxies RC3, de Vaucouleurs et al. 1991) y medi-
dos como didmetros isolotales hasta la 22ava magnitud isofotal en el Digitized Sky Survey
(DSS). Para realizar estas mediciones se utilizo Ja tarea ELLIPSE del paquete IRAF. La
calibracién fotométiica para el DSS, disponible publicamente, se utilizd para vealizar el
estudio Una extrapolacién lineal a la 22ava magnitud se aplicd a la relacion magnitud-log
de la densidad fotografica {(ver el cap. 2, o para una explicacién mas amplia, ver Capaccioli,
Held v Nieto (1987} v referencias citadas ahi para conocer mas sobre métodos estindar de
fotometria fotografica). La determinacién del didmetro isofotal se deriva del reconocimiento
a posteriori de una importante diferencia -en lo que a la distribucién del didmetzo respecta
(ver 4 7)- entre las galaxias NLSy1 v las Sevfert 1 El valor de la magnitud isofotal, &~ 22
mag arcsec™? se establecio en funcién de las propiedades del DSS (ver cap 2).
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4.2.2 lIdentificaciéon de las Companeras en el Entorno de las Galaxias
NLSy1

La biisqueda se realizé automaticamente en el DSS con la ultima version (1998) de FOCAS
(Faint Object Classification and Analvsis Svstem: Jarvis & Tyson 1981) v se [hmitd a las
compaiieras de galaxias que pudieran ser distinguidas -sin ambigliedad alguna- de estrellas.
mediante el algoritmo de FOCAS. FOCAS puede clasificar como galaxia o estrella a un
objeto. s6lo si su tamano es mavor gue 4 pixeles Puesto que la escala de las placas del DSS
es sz 1 7 arcsec, el tamano angular minimoe al que FOCAS es capaz de clasificar objetos en el
DSS eg &= 7 aresec. Por lo tanto, buscamos galaxias compafieras de didmetros D > 8 kpe,
puesto que &se es el didmetro Hinite que puede resolverse en el DSS mediante observacién o
algoritmo computacional, a un corrimiento al rojo z = 0.060 (suponiendo Mo = 75 Km g1
Mpe™*) Para mas detalles ver la explicacion detallada realizada en el Cap 2.

El célculo de la contaminacion de galaxias de primer plano segundo plano (compaiieras
opticas) en estudios de entornos es tan importante como la seleccion adecuada de las
muestras de control. La probabilidad de encontrar una o méas compatieras épticas (es
decir, en el segundo plano o en el primer plano v no fisicamente asociadas con la galaxia
bajo escrutinio) dentro de un radio de busqueda dado fue derivada de la distribucion de
Poisson como se explica en el Cap 2.y sigue la 1elacion

P=1—¢" (41)

en donde p es la densidad media alrededor del objeto v a s el drea subtendida por el 1adio
de busqueda. Podemos definir la fraccion de galaxias con compaifieras opticas fon como la
probabilidad media < P > sobre la muestra. La fraccion de NLSy1 con compaieras fisicas
fius s la fraccién con compalieras observadas fo,. disminuida por la fraccion de galaxias
conl una compafhera optica, a saher,

ff-é.s = fobs — fopt .

La determinacidn de la densidad numérica p que va en la férmula para el nimers predicho
de galaxias de primer/segundo plano por drea unitaria se hizo directamente & partir de las
placas del DSS, utilizando FOCAS para contar galaxias en regiones de 1 grado® alrededor
de cada galaxia en nuestras muest:as Un punto importante de tomarse en cuenta es que de
acuerdo con la prueba no paramétrica U de Mann-Whitney, las densidades de las mucstias
de NLSv1, CM-1+v CM-11 son estadisticamente indistinguibles. Esto garantiza que no existe
en ninguna de las muestras un caloulo excesivo del niamero de compaitieras épticas, debide
a acumulaciones de densidad local alrededor de cada objeto (como clusters o grupos de
galaxias)
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4.3 Resultados
4.3.1 NLSy1 versus Galaxias no Activas

Compaiieras dentro de 100 kpc Identificamos todas las galaxias con una o mas com-
padieras dentro de un ciiculo de vadio ignal a 100 kpe En esta drea, 34% de la muestia de
NLSv1 tiene, al menos una compariera versus el 69% de la CAL-1 (didmerttos coincidentes)
v 50% de la CAL-IT {aleatoria). El ntunero esperado de comparfieras opticas es 26%, 25%
v 20% para las NLSv1, CA-I v CAI-TT, respectivamente. Esto significa que el porcentaje
de objetos con una compafiera figica para la muestra de NLSv1, la CM-T v la CAL-IT es
8%. 44% v 39%, respectivamente. Estos resultados son estadisticamente significativos, a
un nivel de confianza del 99%, indicando un déficit de compaineras entre las NLSv1, en
comparacion con obietos no activos.

Companeras dentro de 30¢ Buscamos comparieras en nn ares circular con radio ignal
a3 veces el didmetro del objeto central 3D, Puesto que la muestra de NLSv1 se inclina
hacia didmetros pequenios (ver Fig 4.7}, el drea de busqueda 3Dg alrededo: de estos
objetos también es menor que el drea de bfisqueda aliededor de las galaxias de la CAM-T1
(v marginalmente menor que aquella alrededor de los objetos de 1la CM-I). Esto significa
que una busqueda en 3¢ puede disminuir el nivel significative de los resultados. debido
a fluctuaciones estadisticas mavores. De 27 galaxias NLSv1, = 30% ticne al menos una
compariera dentro de 3D5s, versus 56% de los 35 objetos de la CM-I (no aleatorios, didmetios
coincidentes} v 56% de los 27 objetos de la CM-II (aleatoria) El numero esperado de
compafieras opticas de la estadistica de Poisson es 17%, 25% vy 30% para las NLSv1, la
CMN-T v la CAI-TT, respectivamente  Tstos resultados confirman un exceso de companeras
entre gataxias de las muestras de control, en comparacién con las galaxias NLSv1, aunque,
como se esperaba, a un nivel de significacion estadisticamente menor (marginal).

Los resultados para la basqueda de compafieras en 100 kpc, asi como en 30¢ se pueden
apreciar en la Tabla 4.1.

Distribucién de galaxias companeras Las muestras presentan un porcentaje de las
compaifieras observadas rmucho mayor (un factor de = 2 en las de control) que el valor
esperado de las estadisticas de Poisson. Este 1esultado confirma que la distiibucion de
galaxias no activas cs marcadamente no Poissoniana en el entormo mas cercano (S 100
kpc) de una galaxia dada (Dultzin-Hacyan et al. 1999b, ver cap. 3} También ofrece una
justificacion a posteiiori pata la metodologia en la determinacion de la densidad galdctica
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Tabla 4.1: Fraccién de compaiieras observadas, opticas v fisicas

Muestra | Num. de Ds3  Objetos con compatiera (%) Nivel de
obietos  (kpc) Observada Optica Fisica confianza (%) '
Radio de busqueda: 3D,
NLSv1 27 25 30% 7%  13%
CM-1 53 282 6% 25% 31% H0%
Ch-IX 27 - 372 56% 30% 26% 0%
Syl 72 34.6 39% 18% 21% no signif.
Sv2 60 32.2 0% - 34% 36% 99%
Radio de bisgueda: 100kpc
NLSv1 27 225 34% 26% 8%
CAL-I 55 282 69% 25% 14% 99%
ChI-II 27 372 59% 20% 39% 99%

! Nivel de confianza para la hipéresis de que la muestia respectiva es estadisticarente diferente de la
muestia NLSvL,

utilizada, come se discutid en el capitule anterion, asi como paia el uso de muestras de
control adecuadamente definidas.

Distribuciéon acumulativa de la companera mas cercana Ll radic de busqueda en
todos los casos fue igual a 700 kpc de distancia lineal provectada, por encima de la cual
supusimos una ausencia de deteccion. La Figuras 4 4 v 4 5 presentan seis paneles con la
distribucién acumulativa de la compafiera mds cercana {sin correccion para compaferas
opticas) hasta dos limites de distancia provectada lineal: 700 kpe (izquierda) y 140 kpe
- {derecha}. Las barras de error en las muestras de control se establecieron mediante una
técnica de “bootstrap” (Elvon & Tibshirani 1993), reordenando de manera aleatoria las
muesfras de galaxias de control en un namere mayor de muestras de pseudo-control {3000
para cada muestia de control) v tomando una incertidumbre igual al deble de la desviacion
estandar  Si comparamos la muestia de NLSy1 con la CALI (Fig 4 4), observamos un
deficit evidente v estadisticamente significativo de compafieras en la muestra de NLSy1
dentro de una distancia < 140 kpc, asi como hasta el Hmite de nuestro estudio (700 kpc).
Al comparar las vecindades de la muestia de NLSy1 v la CM-1I (Fig. 4.5), encontramos
que todavia hay un exceso de compaiieras en la CA-II, pero este exceso parece ser maginal
v ne estadisticamente significativo
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Figura 4.4: Distiibucion acumulativa de la distancia provectada (en kpe) a la primera compafiera para
las galaxias NLSv1 v la CM-I (didametios casados). El entorne se muestia para dos Hmites de distancia;
entorno amplio, hasta 700 kpc (paneles derechos) v vecindad inmediata hasta 140 kpe (paneles izguierdos)
Los paneles superiores muestran todas las compaiieras (D, > 8 kpc), los centrales, compafieras en el 1ango
D. > 8 kpey D < 20 kpe) v los paneles inferiores las compafieras brillantes ((D. > 10kpc) La linea
continua representa a la muestia NLSv1, mientras que la punteada a la de control. Las barras de ciror en
la contramuestra estan fijadas a un nivel de confianza 2o

4.3.2 NLSYyl versus Seyfert 1 y Seyfert 2

Con el fin de estudiar la diferencia en los entornos de galaxias NLSy1, Sevfert 1y Seyfert
2, elaboramos una submuestra de las NLSv1 que hace juego con las caracteristicas de
corrimiento al rojo de la muestra Sevfert 1 de Dultzin-Hacvan et al. (1999b, capitulo
anterior) Esto se hizo con el fin de no introducir un posible sesgo dependiente del redshift
en el entorno. Es decir, redujimos nuestra muestra de NLSyl a un limite de corrimiento al
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Figura 4.5 Distiibucion acumulativa de la distancia projectada (en kpc) a fa primera compafiera para
las galaxias NLSvl v la CM-II {aleatoria). El eutorno se muestia para dos limites de distancia: entoino
amplio, hasta 700 kpe {paneles derechos) v vecindad inmecdiata hasta 140 kpe (paneles zquierdos). Los
paneles superiores muestran todas las compafieras (D, > 8 kpe), los centrales, compaferas en el rango
D, =8 kpe v D, < 20 kpe) v los paneles inferiores las compaiieras muyv brillantes ((Dg > 20kpe) La linea
continna representa a la muestra NLSvl, mientras que la punteada a la de concrol Las barras de exro1 en
la contramuestra estan fijadas a un nivel de confianza 2.

roje de /& 0.039. La submuestia consistid en 14 objetos. La comparacion puede realizaise
de manera directa, dado gue la metodolegia utilizada fue la misma en los dos estudios.

Comparieras dentro de 3Dg  Delas 14 galaxias NLSv1 en la submuestra & 20% mosni 6
una o mas comparieras en un radio de busguerla de tres veces el didmetro del objeto (3D4).
Es importante enfatizar que estos niimeros son similares a aquellos encontrados paia la
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muestra total de NLSv1 v que no existe correlacién entre el corrimiento al rojo v el nlimero
de compaferas observadas. Un diagrama de densidad numérica p vs. 2z confirma este
resultade La distribucion de Poisson predijo fope = 18%, lo que resulta en fys ~ 11% para
la submuestra de NLSv1, nuevamente similar a la frecuencia obtenida para la muestra total
Dultzin-Hacvan et al  (1999h, Cap. 3) descubzieron que el 21% de sus 72 objetos Seyfert
1 v 36% de sus 60 objetos Sevfert 2 tienen comparieras fisicas. Una prueba x? muestra
que la casi indetectable diferencia entre las NLSy1 v las Sevfert 1 no es estadisticamente
significativa.  Esta prueba también confirma que las Sevfert 2 se encuentran con més
frecuencia en sistemas interactivos, a un nivel de conflanza de &~ 99.9% La Tabla 4.1
resume estos resultados  No se realizdé una comparacion dentro de 100 kpc en este caso,
puesto que Dultzin-Hacyan et al. (1999b) no consideraron este radio de busgueda.

Distribucién acumulativa de la compafniera mas cercana La distribucién acumula-
tiva de la distancia Hneal provectada a la primera compafiera para estos objetos se presenta
en la Figura 14.6. Para comparar los entornos de las NLSy1 con los de las Seviert 1 v las
Seviert 2, buscamos galaxias compafieras de didmetros D+ > 10 kpe dentre de un radio
de busqueda de 140 kpe, como se hizo en Dultzin-Hacyan et al. {1999}, Las barras de
error en la Figura 4.6 se establecieron mediante la técnica de bootstrap v tienen un nivel
de confianza igual a 2¢  Practicamente no hay diferencia en la distribucién de las distan-
cias de la primera compafiera entre las NLSv1 v fas Sevfert 1. Por el contrario, el panel
inferior muestra que existe un excesc estadisticaniente significativo de compaifieras en la
muestra de Seyfert 2 para distancias < 40kpe, como se encontré al comparaz el entorno
de las Seviert 1y 2. Una vez mds, hacemos notar que los resultados para la submuestza de
galaxias NLSv1 son muy parecidos a log que se obtienen al utilizar la muestra completa.

4.3.3 Diametros

Un tmportante resultado del presente estudio consiste en que la distribucion de didmetios
de las galaxias NLSv1 se inclina hacia valores pequetios ( 5 10 kpc). La Figura 4.7 muestra
la distribucidn de didametros de los objetos NLSy1 v la distribucién de diametros para la
muestia de galaxias Seviert 1 compilada por Dultzin-Hacyan et al  (1999h). Las mediciones
de didmetro realizadas con [RAF en ¢l DSS hasta la 22ava magnitud isototal (Da2) v los
didmetios estandar obtenides a partit del BC3 se musstian-en log paneles izquierdo v
derecho de la Figura 4.7. respectivamente. Pudimos medin el Do para 26 galaxias NLSyv1
v para 60 Seyvfert 1. Esta determinacidn de diametios fue importante poigue el RC3
contiene valores Doy para solo 10 galaxias NLSyl v 43 Seyfert 1. La distribucion de
NLSv1 se inclina hacia objetos pequerios con las dos mediciones del diametio; una prueba
Kolmogorov-Smirnov sugiere que las galaxias NLSyl v Sevtert 1 surgen de poblaciones
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Figuia 4 6: Distribucién acumulativa de la distancia provectada (en kpc) a la primera compafiera para
las galaxias NLSv 1, Sextert 1 v Sevtert 2. Panel superior; NL3y 1 vs Seviert 1 Panel inferior: NLSv 1 vs
Sevfert 2. Los paneles muestran a las compafieras brillantes ((D, > 10kpc} La linea continua representa
a la muestza NLSv 1. mientras que la punteada a la muestia Sevfert respectiva Las barras de error en las
muestias Seviert estan fijadas a un nivel de confianza 27,

distintas, a un nivel de confianza del 95% . De manera consistente, existe un exceso de
NLSvls clasificadas como objetos compactos con respecto a las Sevferr 1. La Figura 4.8
ofrece la confirmacion visual de nuestros resultados estadisticos  Ocho NLSv1l muestran
una apariencia compacta sin compaiiera brillante en las cercanias.
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Figura 4.7: Distribucién de diametros {en kpc) para las galaxias NLSy 1 v Sevfert 1 Panel izquierdo:
Diametios medidos en el DSS hasta la 22ava magnitud isofotal  Panel derecho: Didmetios estandar
obtenidos del catilogo RC3 La linea continna representa a la muestra NLSy 1, mientras que la punteada
a la muestra Sevfert 1.

4.4 Discusion y Conclusiones

Como se menciond en el capitule anterior, todos los estudios basados en el DSS tienen
limitaciones intrinsecas a los datos: en las placas existe un sesgo en relacidn con objetos de
baio hrillo superficial, en un extremo, v en relaciéon con objetos compactos, en el otro. En
cuanto al entorno se refiere, este estudio aborda un pequetio subgiupo de fenomenologia
de interaccion {(compafieras relativamente “brillantes” , Do 2 8 kpe, ausencia de “mergers
menores’ o mergers que pueden aparecer como galaxias aisladas) que podria resultar en
acrecion hacia el nucleo de una galaxia (ver Dultzin-Hacyan et al. 1999b para una discusion
méas profunda). Esto debe tenerse en mente, especialmente si las interacciones que con-
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Figura 4.8: Entomno cercano de & galaxias NLSyl de nuestra mmestra Todas aparecen de meorfologia
compacta y practicamnente aisladas. El tamafio del campo es de 3 arcmin x 3 arcirin. El norte se encuentra
arriba v el este a la izquierda La galaxia NLSyl se encuentra en el centro

ducen a mergers tienen una buena probabilidad de detonar actividad nuclear (de Robertis
et al. 1998) También sabemos que el nimero de NLSyl utilizado en este trabajo no es
muy grande, lo que significa un riesgo en cuanto a estadisticas numéricas reducidas, es-
pecialmente cuando se consideran muestran restringidas. Desgraciadamente, un ntmero
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mayvor de objetos no se encuentra disponible para los limites de contimiento al rojo a los
cuales este tipo de estndio de entorno puede llevarse a cabo.

No se encontié diferencia estadistica entre los entornos de las Sevfert 1 v las NLSy1
-tanto en la buisqueda de compafieras dentro de 3D¢ como en la distribucién acumulativa-
hasta distancias de =~ 140 kpc. En contraste, las Sevfert 2 parecen tener compalieras mis
cercanas (d < 40 kpc) que las NLSv1, a un alto nivel de confianza. Debemos enfatizar
que la diferencia en compafieras cercanas encontrada por Dultzin-Hacyan et al  (1999b)
entre sus muestras de Seyfert 2 vy Sevfert 1 también fue significativa a distancias lineales
provectadas (d < 40 kpc). Estos resultados fundamentan la idea de que las NLSy1 no
tienen relacién con las galaxias Seyfert 2; en cualquier caso, son similares a las Seyfert 1
en lo que se refiere a su entorno.

La bhnsqueda de compafieras dentro de 3725 v 100 kpe, v especialmente lag distribu-
ciones acumulativas de companeras dentro de 140 v 700 kpc, muestran gue existe una
diferencia estadisticamente significativa entre las galaxias NLSy1 v las galaxias no activas,
g1 consideramos la muestra de control de didmetros coincidentes CAl-I La diferencia con-
siste en que las NLSv1 mnestran un déficit de compafieras v, por lo tanto. pueden ser vistas
como ob jetos mas aislados. Es importante enfatizar que santo la Ch-I como la muesira
de NLSv1 incluven una gran fraccion de galaxias pequedias (ver Fig. 47) La diferencia
disminuve, pero perranece significativa, si consideramos las NLSv1 versus una poblacian
elegida al azar de galaxias no activas (es decit, NLSy1 vs. CM-IT), al tomar en cuenta el
caso més fino: el de radic de busqueda de 100 kpe  El menor nivel de significacidn en la
diferencia entre la muestra de NLSy1 y la CAL-IT es entendible, considerando que la CM-IT
incluve, en promedio, galaxias mayores que la CM-1, v que las galaxias enanas tienden
a residir en entornos mas ricos que las galaxias gigantes {Binggeli, Tarenghi v Sandage
1990) Por tanto, la diterencia de medio ambiente entre la CM-II v la CM-1 va en el mismo
sentido que la diferencia entre la Ch-I v la muestra de NLSy1l, haciendo mas similares a
las muestras CA-1] v NLSy1

Las distribucienes acumulativas también sugieren que las galaxias NLSyl no se en-

~—

cuentran en la vecindad de galaxias compaifieras biillantes. Para Do > 20 kpe, s6lo =
19 % de las NLSv1 ticne una compariera dentro de 140 kpe, en comparacion con 2 43
% de las galaxias de la CAI-L. El déficit de compatieras con D > 20 kpe parcce persisti
hasta 700 kpc. el maximo tamafio lineal provectado en este estudio. Aceptado tal cual es,
este resultado significa que las galaxias NLSv1 pueden ser. de manera preferente, objetos
aislados, mds que companeras de galaxias brillantes. En otras palabras. pueden no ser
galaxias “satélite” en el pozo de potencial profundo de nna galaxia masiva. Por otro lado,
las enanas no activas se encuentran con mas fiecuencia acumulindose en el entoino de
galaxias masivas. Esto puede observarse en la Figura 4.8, en donde se observa el entorno
cercano de ocho NLSv1 de tamafio pequefio en nuestly, muestia.
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Investigaciones recientes han enfatizado la importancia del lamado “eigenvector 17 (E1)
en el estudio de la fenomenologia radio-callada de los AGN (Sulentic et al. 2000a). En
este esquema, el cociente entre la luminosidad del AGN v la masa del agujero negro central
L/A gy (proporcional al cociente de Eddington) podria ser el par&metro fisico principal.
aunque la orientacion rambién puede desempefar un papel importante (Sulentic et al:
20002, 2000b). Las NLSvl han demostrado ser los AGN con la mayor razon L/M gy
{Petersont et al. 1998) Esta fenomenologia sugicre una tendencia a través del Ei, de
masa de agujero negro baja v alto porcentaje de acrecion en las NLSy1 a masa de agujero
negro elevada ¥ ’o bajo porcentaje de acrecién en fuentes radio-fuertes con un espectro
muy pronunciado. La diferencia intrinseca en las distribuciones de diametro v morfologia
entre las galaxias NLSv1 v Sevfert 1 establecida en el presente estudio fundamenta esta
idea. Si existe una conelacion entre la masa de hovo negro en el centro de galaxias v la
masa del bulbo de la galaxia misma, como sugiere Magorrian et al. (1998) v Gebhardt et
al. (2000) entre otros, las galaxias menores pneden hospedar hoyos negros menos masivos.
Las distribuciones de luminosidad de las galaxias Sevfert 1 v NLSy1 en nuestzas muestras.
calculadas a partir de las magnitudes absolutas proporcionadas por Véron-Cetty & Véron
(1998). no son estadisticamente distinguibles, de acuerdo con una prueba Kolmogorov-
Smirnov. Puesto que las NLSv1 tienen didmet:os significativamente menores que las Seviert
1. pero luminosidad comparable. ciertamente pueden estar radiando a razones L/AMpy
mayores.

Silas NLSv1 son Seyfert I radiando a la mavor tasa de acrecidon posible v si la interac-
cidn propicia la actividad nuclear ;por qué las NLSv1 se encuentran incluso mas aisladas
que la poblacidn general de Sevfert 17 Cualquier explicacién es, forzosamente, especu-
lativa. Una atractiva posibilidad es gue las NLSv1 puedan ser el resultado de mergers
reclentes entre galaxiag peguefias. posiblemente enanas. Esta hipdtesis puede fundamen-
tar inmediatamente sus caracteristicas térmicas prominentes como es el exceso infrarrojo,
la morfologia compacta con luminesidad superficial elevada v la presunta mayor razon
L/Mpy. Trabajos recientes (Sandage. Surace & Ishida; 1999) puarecen apoyar esta idea,
1a que en elles se ha encontrado la existencia de remanentes de mergers en galaxias que
hospedan ntcleos NLSv1.
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Tabla 4.2: Muestra NLSy1

Galaxia RA (1950) DEC (1950) m z D1 D2 Tipo
hr min seg | grad arcmin  arcseg | arcmin arcmin | Morf
NGC 4051 12 03 096 | 44 31 528 | 1036 0.002 6.9 37 She
AARK 1239 pg 32 191 ) -1 36 44 133 0019 0.4 013 E-50
IRAS 04596-2257 || 05 1 7.9 | -22 33 25 14 0041
AJARK 359 01 2v 325 | 19 10 44 1416 0017 08 n.5 Sa
NGC 4748 12 D2 124 ) -13 24 53 1427 0.014 $ 7D Sa
IZw1 00 53 349 ) 12 41 36 1436 0061 0.5 05 C
AMARK 493 13 58 g6 3p 1 47 146 0031 11 1.1 Sh
MARK 291 15 55 80 19 11 33 15 (1.635 0.3 G2 Sa
B3 17024457 ir 3 307 45 10 45 151 0061 04 03
ALIARK 684 14 31 49 28 17 14 1516 0046 07 0d 3
MAREK 730E 11 36 293 21 35 48 152 003 05 0.5 Sap
MARK 42 11 53 418 | 46 12 43 15.28 0024 ] 0.5 - Sh
NGC 7158 21 6 565 | -11 39 32 1537 0.028
IRAS 15091-2107 § 15 11 598 ¢ -21 19 2 15.5  0.044 037
IC 3599 12 37 41.2 26 42 28 13 0021 06 03 3h
KUG 1031-+398 10 34 386 | 39 38 29 156 0042 03 03 C
WPVE5 007 ID 00 39 160 | -51 16 39 1577 0.029
KAZ 320 22 89 330 | 24 35 f 1388 0034 @27 024 Sa
PG 10164336 10 19 495 33 22 4 1593 0024
R14 01 13 41 129 -i4 38 40 16 0.042 069 035
MARK 507 17 48 384 68 42 16 16 {053 C
ESO 301-G13 43 25 22 | -4l o4 18 1611 0038 03 02 Sap
PG 1244026 12 46 353 2 22 8 1615 0048
RX 71745 0--4802 [ 17 45 4.8 48 2 36 1634 0.054
CTS B16.2¢ 01 11 513 | -40 43 44 169 0034 PR} N
MARK 504 17 1 7.8 29 24 25 17 0.036 038 44 SO
RX J13291+2050 3| 13 20 86 29 30 24 172 0047 E
2F 1346--2646 13 48 349 | 26 31 10 175 0039 03 02
IRAS 23410--0228 || 23 43 390 2 45 1 1777 0033 03 0.2

D1 Eje Mayor
D2 Eje Menor
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Tabla 4.3: CA-I

Galaxia RA (1930) DEC (1938) m 7 D1 D2 Tipo
hr min  seg | gad arcmin  arcseg ! arcmin - arcmin | Mot
[ N2841 g 18 36 T 31 11 0 1027 0002 74 3.9 Sh
N3436 05T 40 29 14 36 112 0002 72 51 St
N1530 1 24 30 -46 46 18 13 0014 : 1.4
N2474 7 54 £ 33 0 ¢ 139 0019 043 04 E
AQ442-4504 1 42 64 ; -4b 4 2 14 0040
0443-4439 4 43 12 -44 39 17 14 0.047 Sa
A2047-5311 20 47 37i | a3 11 4 14 0049 Sa
NTOEL 21 24 5 -49 16 53 1461 0030 1 g4
N2984 g 41 0 11 18 0 143 0621 07 0.7
NBGAO 1a 28 5151 07 37 37 143 0034 08 08 Sap
NT461 22 5% 18 15 19 0 145 0011 e 08 SO
N1590 4 28 286 | 07 31 33 146 0013 1.2 11
10208-0300 10 20 411 -2 58 50 146 0016 07 04
Nl b 24 &3 45 0 46 0030 ] 1.3 04
10432-3038 4 32 49 -30 38 58 14 84  0.044 0135 01 Pac
133742802 1337 251 28 1 47 149 0028 Sa
16209--3829 16 20 484 ) 38 29 { 149 0029 Sa
AD038-1434 ( 38 433 | -14 34 54 15 0053 Peac
A1253-1504 12 33 47 -15 4 49 15 0048 Sa
13395--2716 13 39 30 27 i6 0 13 0.029 Sb
3182-0113N 3 18 129 | -0 13 28 31 o021 0.3 03 Sa
13236--3153 13 23 36 31 53 0 151 0024 Sa
0D045-+4530 9 54 327 45 29 v 152 0024 0.3 02 Sap
N3750 11 35 15 22 15 6 152 0030 D 45 03 50
(13528 1232 2408 15 50 27 152 0046 0.5 04 Sh
NE941 1 29 101, 07 28 51 1.2 0.036 04 04 E
AD136-3502 1 30 1 -35 2 24 15.26  0.017 0.7 D3 Sbe
1123+2121 11 23 41 21 21 51 1528 00437 -04 02
010061347 ) 1 0 36 13 47 0 153 0042 0T . D2
135872048 13 38 42 20 48 ] 153 0027 _
00085--0224 0 8 42 02 24 0D 1538 0043 06 0.5 50, a
13337-0047 13033 381 00 A6 0 154 - 006D Sh
1431741026 4 31 447 10 25 53 134 . 0031 11 07 Sa
0841--4441 8 41 571 | 44 41 29 1545 0054 025 0.2 E
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Tabla 4.3 cont.

Galaxia RA (1950) DEC (1950} m z D1 D2 Tipo
h:  min  seg | grad aremin  aicseg | arcinin  arcnin | Mo,
091023133 G 1 12 31 33 0 155 0042 Sc
13048-+2818 13 4 o0 8 28 18 37 155 0024 0.5 0.4 Sa
1317943110 13 17 54 31 10 0 135 0024 Sa
00286--0414 0 28 36 04 13 47 15.6 0042 g7 0.3 Sb
A0124-2331 1 24 107 | -23 31 30 1562 0044 023 0.2 Sc
23482--1523 23 48 8.8 13 22 27 137 0033 49 03 E 50
16233+3027W | 16 23 18 30 27 0 138 0052
AD335-1318 3 35 40 -43 18 12 15.87 0.0564 07 0a S0
AD317-2102A 3 17 314 -11 2 35 139 0.031 03 . 03
02379+ 1530 2 37 54 13 3 ] 16 0046 1 0.6 SO -a
A1249-1539 12 4% 491} -15 39 33 16 0049 1 Pec
16552--3118 16 35 12 31 18 0 16 0 061 .9 0.4 Sa
A2352-3347 23 32 333 | -33 47 10 16.1  0.0538 Sb
A0323-4204 3 23 152 | -42 4 28 1611 0.038 03 02 SO a
A2354-3451 23 54 g1 -34 51 19 163 0054 Sh
A0D31-2142 0 31 384§ -21 42 41 16.37  0.062 02 01 Sap
1547—-21588 15 47 39 | 21 58 27 166  0.036 04 0.2 80
AD021+2508N || 0 21 30 25 8§ b 167 0084 E
(211--1304 2 11 214 | 13 4 48 | 16.82 0080 E
A0417-1151 4 17 2.9 -11 51 i1 17 0061 03 0.1 Sh
1529--0730A 13 29 12851 07 30 15 173 0034 025 0.1 50
A1546-+-2050 13 46 276 ] 20 50 12 0.037 ar - Sk
AT548+4-2054 10 48 72 20 34 48 0.036 06 Se
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Tabla 4.4 Ch-1T

CGalaxia RA (1930) DEC (1950) m z D1 D2 Tipo
hr  min  seg | mad  aicmin  arcseg | arcinin  arcmin I Mo J
r N 623 1 32 34 -36 44 41 1315 0.030 22 13 50
A2048-5314 20 48 3221 -53 14 9 14 0048 Sh
14128--1558 14 12 489 15 o8 26 118 3018 1.6 07 She
NG2TAN 16 57 24 30 i 0 149 0035 0355 0.4 Sa
13243--2013 13 24 18 20 13 ] 149 0024 1.1 0.9 She
092853001 9 28 54 30 1 ) 15 D033 1 08 Sa
170332314 17 3 i8 23 14 0 134 0.031 22 G4 Sh
D0368--2929 0 36 3058 29 29 17 138 0019 1 02 {50Sa
16447--2702 16 44 12 27 2 ) 155 0036 | 1 1 Sh
A2350-3451 23 51, 101 -34 51 53 1536 0.0 E
232051745 23 200 342 ir 44 23 BT 0038 67 0.4 SO 8Sa
224711710 22 47 27 17 10 T 137 D013 0.8 03 Sa
A0326-0804 3 26 206 | -08 4 48 16 037 S0
A0428-5351 4 28 18 6 -53 al 41 16 0.042 IPec
A1254-31723 12 o4 469 | -17 23 15 15 0031 S0
23310--2344 23 3 i 23 44 4G 16 0027 1 i Sap
AB031-2142 ] 31 384 | 21 42 41 1637 0462 02 01 Sap
Al123+2122 1. 23 389 21 22 34 16 37 0.043 D 35 D1 Se
11291 -7103A | 11 29 8.4 71 5 51 167 054 0.1 - 01 E
AD323-3240 3 25 L6 -o2 40 46 0061 E
A0328-5258 3 28 499 ] -B2 38 50 B 0536 Sa
A329-3234 3 29 3181 -32° 34 32 0 060 Sa
A1329-2028 13 29 31 -29 28 37 0.014 Pec
A0354-1835 3 54 56 | -18 35 24 0025 19 07 She
AQ243-2301 2 43 26 -25 1 30 0423 22 G5 S0
Af442-3745 4 42 47 -57 4a 12 0.043 1.9 07 Pec
AQ231-2113 2 31 38 -21 15 41 0.057 2 16 Sa
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Capitulo 5

El Entorno Circumgalactico de
Galaxias IRAS Brillantes

(El contenido de este Capitulo se encuentra publicado en el articulo “The Circum-Galactic
Environment of Bright IRAS Galaxies” Krongeld, Y.: Dultzin-Hacvan, D.; Marziani, P.
aceptado para su publicacién en AplJ, 2001)

En este capitulo, estudiamos el entorno circumgalactico de 87 galaxias infrarrojas a par-
tir del BIRG Survey, con rango de luminosidad 10'°L- <Lp;r< 10* Ls (MIRGs v unas
cuantas LIRGs, ver histograma con distribucién de luminosidad en la Figura 3.1). Tam-
hién consideramos si una correlacion puede estar presente entre las propiedades FIR v Ia
separacion provectada de las galaxias BIRG v su compafiera mas cercana. Posteriormente,
comparamos el entorno de las BIRG con el de las galaxias Sevfert 1 v Seyfert 2. Finalmente,
discutimos las implicaciones del acrecentamiento de la luminosidad Lgyrp inducide por la
interaccién para evolucién secular de galaxias y para la relacién entre estallidos estelares
v galaxias activas

5.1 Seleccion de la Muestra

5.1.1 Muestra de IRAS Brillantes

La muestra de IRAS brillantes consiste en 87 objetos, v fue compilada a partir del IRAS
Bright Galaxv Survey, elaborado por-Scifer et al. (1989) para el hemisferio septentrional,
y por Sanders et al (1995) para el meridional. Todos los objetos con latitud galactica
lbrr] > 30° fueron tomados en cuenta. Asi, evitamos muestrear el plano galactico, en
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dende un sesgo en la deteccion de comparieras se espera debido tante a la absorcion como
al atiborramiento. Restringimos nuestra seleccidn todavia mas a una muestra limitada en
volumen (rango de corrimiento al rojo 0.008 < z < 0.018) Una prueba V/ Vi, (Schmide
1968} da un valor de 0.47 £ 0.05 {rms). Puesto que el BIRG Survey es altamente completo.
se espera que esta mestra también sea completa.

El Ymite z inferior (0.008) fue elegido para evitar objetos con un tamano angular mav
grande, mientzas que el limite z superior (0.018) se establecio para incluir el mavor niumero
de objetos v, al mismo tiempo, evitar tamafios anguiares muy pequenos, especialmente
para las compaieras, que pueden confundirse con estrellas (ver Cap. 2 para una discusion
mas detallada). Es importante sefialar que todos los objetas elegidos con las restricciones
anteriores vacen en el rango de luminosidad 1{)10L3 < Ly, = 1012 L+ siendo las MIRGs
la amplia mavorfa (= 92% son MIRGs y 8% LIRGs Ver Fig 51).

En la Tabla 53 se presenta la muestra con los siguientes datos para cada objeto
(obtenidos del TRAS Bright Galaxy Survey y de NED}: posicion en coordenadas ecu-
atcriales {1950), magnitud aparente, corrimiento al rojo, didmetros aparentes mavor v
menor en minuios de arco v tipo moettologico. Las distribuciones de magnitud a 60p1n
v Lrrp de magnitud B, de tipo morfoldgico, de cornimiento al rojo v de didmetro real
se presentan en las Figuras 3.1, 52, 5.3, 5.4 v 35 1espectivamente.  La [uminosidad

Lyprp estd calcndada a parcir del Hujo en el lejane infrariojo, definido como Fprp =
1.26 x 107258 Fsa{Jy) + Fioo(Jy)] W m™2

5.1.2 Muestra de Control

La muestra de control para este estudio fue extraida aleatoriamente a partir de una lista
de mds de 10 mil objetos del Catdlogo CtA (Huchra et. al, 1983) Esta muestra de control
coincide en: (1) el didmetro isofotal, (2) el corrimiento al rojo y {3} la distribucién de
tipo morfologico de Hubble de la muestra BIRG. Solo los objetos con latitud galactica
lbry] > 30° fueron tomados en cuenta. La muestia de control consiste en 90 objetos
Una prueba ¥/ Ve, (Schmidt 1968) da un valor de 048 £ 004 (xms). Los objetos de
la muestra de control son bajos cmisores infrarrojos. como puede verse en la Fig 5.1,
Su flujo a 60y es sistemdricamente muche menor que 5.4 Jy v su huninosidad a esta
lengitud de onda es sistematicamente menor que la luminosidad de las BIRGs. Los objetos
sin deteccion fueron tomados como limites superiores, utilizando los limites de densidad
de flujo del satélite IRAS, v se representan mediante una linea punteada en la Fig. 5.1
La distitbucién de magnitud B absoluta no fue casada. La luminosidad B puede estar
parcialmente correlacionada con la luminosidad IR, puesto que ambas se intensifican a
través de procesos de formacidon estelar. Por consigulente, cualquier intento de jgualar
la luminosidad B podria intioducir un sesgo en la muestra de control hacia galaxias con
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Figura 5 1. Izquierda: Luminosidad a 60 um para las palaxias BIRG v OM Derecha: Lrrg para las
galaxias BIRG v CM La linea continua corresponde a la muestra BIRG, mientras gue Ja discontinua se
refiere a la muestra de control. La linea punteada 1epresenta la distribucion de limites superiores para los
objetos que no fugon detectados, tomando log limites de densidad de flujo en las bandas TRAS como limites
superictes a la densidad de flujo de la fuente, ¥ calculando a partis de éstos la luminosidad respectiva

luminosidad infrarreja hrillante, que es exactamente lo que queremos evitar

La contramuestra aparece en la Tabla 5 4. Los datos presentados fueron obtenidos del
- catalogo CFA v de NED. Las distribuciones de las condiciones fisicas comparativas entre
la muestra BIRG v la contramuestra se presentan en las Figs 5.1, 5.2, 53, 54 v 3 5.
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Figura 5 2: Distribucion de magnitud aparente B para las galaxias BIRG v su contiamuestia. La linea
continua representa a la muestia BIRG, mientras que la punteada a la de control

5.2  Analisis

5.2.1 Identificacién de las Companeras

Como se ha hecho en previos estudios de medio ambiente (Krongold, Dultzin-Hacvan v
Marziani (2001), Dultzin-Hacvan et al. (1999a) Caps. 3 v 4), la busqueda de compaiieras
de galaxia se llevd a cabo de manera automitica con la ultima version (1998) de FOCAS
(Faint Object Classification and Analysis Svstem: Jarvis v Tyson (1981)). Se utilizo el
DSS, pero en esta ocasion la segunda generacion (DSS-IT de aqui en adelante). El estudio
se limitd a compaiieras de galaxia que pudieran ser distinguidas de manera inequivoca de
estrellas, mediante el algoritmo de FOCAS. Cada juego de pixeles con un valor de flujo
mavor que el umbral celeste es considerado por FOCAS como objeto, v puede ser clasificado
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Figura 3.3: Distribucién de didmetros {en kpc) para las galaxias BIRG v su contramuestra. La linea
continua representa a la muestra BIRG mientras que la punteada a la de control

como galaxia o estrella solo si su tamafio supera los 4 pixeles. Puesto que la escala de
placa del DSS-TT es = 1.0 axcsec por pixel, el tamafio angular minimo al que FOCAS puede
clasificar objetos en el DSS-IT es & 4 arcsec. Esto corresponde a un tamaio real de &~ 2 kpc.
Sin embargo, debido a gue Ia distribucion de compafieras para este tamanio estd dominada
por companeras opticas, buscamos galaxias compafieras de didmetros Dy > 5 kpe. El
efecto de la calidad de placa, de la funcion de puntos extendidos (point spread function),
del fondo celeste v de la identificacién automadtica ¥ medicién de compaheras v galaxias
de entorno ha side discutido en el capftulo 2 para el DSS. No sera nuevamente analizado
aqui; los mismos efectos siguen influyendo el analisis del DSS-II.

Como es costumbre, la fraccion de objetos con compafieras fisicas fyy, es la fraccion con
una o mas comparieras observadas fus. disminuida por la fraccién de galaxias con una o
més comparfieras épticas {derivada de la distribucion de Poisson), a saber fris = fobs — fopr
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Fignia 5.4: Distribucion de tipo de Hubbie para las galaxias BIRG y su contraruestra La linea continma
1epresenta a la muestra BIRG mientras que la punteada a la de control

El niimero de galaxias de fondo esperado, con base en las estadisticas de Poisson, se obtuvo
a partir de la {6rmula

P=1-em | C(5.0)

en dende p es la densidad media alrededor del objete v a es el drea subtendida por el radio
de busqueda, tal v como fue descrite en el Cap. 2. La determinacidn de p se realizd en el
DSS-II.
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Figura 5 5: Distribucién de corrimiento al rojo para las galaxias BIRG v su contramuestra La linca
continua representa a la muestia BIRG, mient1as que la punteada a la de control

5.3 Resultados

5.3.1 Companeras dentro de 3Dg

Buscamos companeras en un érea circular con radio igual a tres veces el didmetio del objeto
central (3Ds) Nuestros resultados se resumen en la Tabla 5 1.

Diametro de compaiieras 10kpc > Do > bhkpe  De las 87 galaxias BIRG, = 40% tiene
al menos una compafiera de didmetro 10kpe > De > 5kpe dentio de 3Dg, versus 43%
~de los 90 objetos de la muestra de control. El ntimero esperade de compaifieras dpticas a
partir de las estadisticas de Poisson es 36% tanto para las galaxias BIRG como para la
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Tabla 5.1: Fraccién de compariieras observadas, opticas v fisicas

Muestra | Num de  Objetos con compaifiera (%) Nivel de
) | objetos  Observada Optica Fisica conflanza (%) IJ
Compaifieras con didmetro 3 kpc < De < 10kpc
BIRGs 87 40 3% 36 3% 1%
{ Cs 90 42 6% 36.1% 6.5% no signif.
Compaieras con didmetioDe > 10kpe
BIRGs 87 58.4% 20%  38.4% .
L CS 90 29% 184%  10.9% 99.9%

! Nivel de confianza para la hipotesis de que la contramuestra es estadisticamente diferente de la
muestia BIRG

muestra de control. Si las companeras opticas se substraen, [y, es ~ 4% v 6.3 % para
las BIRG v la CAL respectivamente. Estos resultados mmestran gue no existe un exceso
significativo de compareias entre las galaxias IRAS biillantes v las galaxias no activas,
st todas las galaxias compaiieras con Skpe 2 Do 3 10kpe son consideracas  Como fopr es
2 frs cualguier diferencia entre muestras puede probarse como significativa, s6lo si fjy,
se calcula a partir de mediciones de corrimiento al rojo para todas las galaxias companeras.
En este caso los métodos estadisticos no son efectivos.

Diametro de companeras D¢y > 10kpc De las 87 galaxias BIRG, = 58.4% tiene al
Menos una éompaﬁera de didmetro D > 10kpe dentro de un radio de bidsqueda 3 Dg,
fiente a =29 % de los 90 objetos de contiol  El ndmero esperade de compafieras opticas,
a partir de las estadisticas de Poisson, es 20% v 18 4% para las BIRG v !a CM, respecti-
vamente Fstos resultados evidencian un exceso de compafieras grandes (Do = 10kpe) en
las galaxias IRAS hrillantes, con respecto a galaxias no activas. Para este resultado, una
prueba x? oftece un nivel de confianza de 99.9% .

5.3.2 Distribucién Acumulativa de la Compafiera mas Cercana en la
Muestra BIRG y en la Muestra de Control

Compaieras observadas El 1adio de busqueda en todos los casos fue igual a 250 kpe
de distancia lineal provectada. por encima de la cual asumimos una “no deteccidn™  El
lado izquierdo de la Fig. 5.6 presenta tres paneles con la distiibucion acumulativa de la
compafiera mas cercana (sin correcciéon para companeras 6pticas) hasta una distancia lineal
provectada (dp) de 140 kpe. El panel superior muestra la distribucién acumulativa de com-
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Figura 5 6: Izquierda: Distiibucién acumulativa de la compafiera observada mas cercena a las galaxias
BIRG en pasos de 20 kpe, con un limite de distancia lineal proyectada de 140 kpc Derecha: Discribucion
acumulativa de la compafiera “fisica” mas cercana. Los paneles supetiores muestran la distribucién para
galaxias con diametro 5 kpc < D: < 10 kpc, los intermedios muestian galaxias compaferas “brillantes”
cuyos didmetros son I2; > 10 kpc y los inferiores muestran compafieras con D, > 20 kpe. La linea continua

corresponde a la muestra BIRG, mientras que la discontinua-punteada se refiere a la muestia de control.
Las barras de error en la contramuestra estdn fijadas a un nivel de confianza 2¢

pafteras con didmetro en el rango Skpe 2 D 2 10kpe, sin substraccién de companeras 6pti-
cas. El panel intermedioc muestra la distribucién acumulativa de compafieras con didmetro
D = 10kpe, v el panel inferior la misma distribucién para compateras con D = 20&pc.
Las barras de error en las frecuencias de las muestras de control se establecieron con una
técnica de “bootstrap” (Efron y Tibshirani, 1993), reordenando de manera aleatoria la
muestra de galaxias de control en un nimero mavor de muestias de pseudo-control (3 mil
submuestras), ¥ tomando una incertidumbre igual al doble de la desviacién estandar, como
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se ha venido realizande. Cuando se comparan los entornos de las galaxias BIRG + los
de las galaxias de la muestra control, se observa un exceso estadisticamente significativo
de compafieras brillantes (D¢ 2 10kpe) en los emisores infrarrojos. Para diametros de
compaferas Shkpc < Do < 10kpe, [as muestras no presentan una diferencia significativa.

Compaieras fisicas De las estadisticas de Poisson, calculamos fop a distancias de 20
kpe, 40 kpe, etc. Substravendo este nimero a fge. construimos la distribucién de la
companera “iisica” mdas cercana a 20 kpc, 40 kpe, etc El lado derecho de la Fig 56
presenta tres paneles con esta distribucion, hasta d, = 140 kpe El panel superior muestra
la distribucién de las companieras “fisicas” con didqmetro en el rango 5kpc < Do < 10kpe El
panel intermedio muestra la distribucion acumulativa de compaferas “fisicas” con didmetro
D¢ 2 10kpe, mientras que el panel inferior la distribucién acumulativa de companeras
fisicas con diametro D 2 20kpe En el altimo caso, la densidad superficial de objetos por
encima de este didmetro (20 kpc) es muy baja, v la probabilidad de encontrar compaieras
Opticas es despreciable. Por lo tanto, fups es = fy;. Las barras de erzor en las frecuencias
de la muestia de control fueron nuevamente establecidas mediante la técnica de “bootstrap”
Como antes, los resultados indican un exceso eéstadisticamente significative de companeras
“fisicas” brillantes (D¢ 2 10kpe) en las galaxias BIRG. Para didmetros de compaieras
< 10kpe, ne existe una diferencia significativa entie las dos muestras.

5.3.3 BIRG versus Seyfert 1 v Seyfert 2

Con la finalidad de estudiar la diferencia entre el entorno de las galaxias BIRG, Sevitert 1 v
Seyfert 2, utilizamos los datos obtenidos para los entornos de las galaxias Sevfert, compila-
dos por Dultzin-Hacyan et al. (199%a). que se presentan en el Cap. 3 Debe sefialaise que
la comparacion es directa, puesto que el rango de corrimiento al rojo de nuestra muestra
BIRG es el mismo que el de la mmuestra Seviers 2 de Dultzin-Hacyan et al. {1999a). +
los limites de radio de busqueda v didmetro fueron también los mismos. La distribucién
zeumulativa para la distancia provectada dp de la primera compafera-observada para estos
objetos se presenta en la Fig 3.7 Las barras de error se establecieron mediante la técnica
bootstrap, v se encuentran a un nivel de conflanza 200 Como puede observarse a partia
del panel inferior de la Fig 3.7, entre las galaxias BIRG y las Sy2s practicamente no hayv
diferencia en la distribucién de la distancia de la primera compafiera Por el contrario el
panel superior muestra que existe un exceso estadisticamente significative de compafieras
en la muestra BIRG, con respecto a las galaxias Sy1l. Una diferencia similar se encontrod
entre las galaxias Syl y las galaxias Sy2 (Dultzin-Hacvan et al. 1999).
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Figura 5.7 Distribucién acumulativa de la distancia provectada {(en kpe) a la primea compafiera para
las galaxias BIRG, Sevfort 1 v Sevfert 2. Panel superior: BIRG vs. Sevfert 1. Panel inferior: BIRG 1 vs
Seviert 2 Los paneles muestran a las compafieras brillantes (D, > 10kpe), hasta una distancia provectada
de 140 kpc La linea continua 1epiesenta a la muestra BIRG, mientras que la discontinua a la muestra
Sevfert respectiva. Las barras de error en las muestras Sevfert estan fijadas a un nivel de confianza 2¢

5.3.4 Pertenencia a un Grupo

Buscamos més de una galaxia en el entorno de nuestros objetos, para deteiminar si
pertenecian a una asociacién de galaxias. Consideramos cualguler objeto con al menos
dos companeras de didgmetro Do > 10kpc, dentro de un cirenlo con radio igual a 200 kpe
como miembro de un grupo de galaxias El 25% de las 87 galaxias de la muestra BIRG
coincidié con los criterios anteriores (43% de las galaxias BIRG con al menos una com-
pafiera de Do 2 10kpe) Salo el 4.3% de los objetos de la muestra de control resulté ser
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miembro de un grupo, como se define aqui (10% de las galaxias de la muestra de control
en pares cont Do 2 10 kpe}. Los resultadoes implican que las galaxias BIRG se encuentran
de manera mas frecuente como miembros de grupos que las galaxias de baja emision IR

Solo = 14% de los objetos BIRG en asociacién pertenece a grupos compactos del -
Catélgo de Hickson (Hickson, Kindl v Auman 1989) (esto es, = 3.5% de los 87 objetos de
fa muestra) Verificamos si otras galaxias BIRG en grupo coincidian con los criterios de
Hickson. pero no encontramos ninguna. Las BIRG parecen ser preferencialmente miembros
de grupos, aunque de grupos que se encuentran mas sueltos que los compactos de Hickson

5.3.53 Fuerza de Interaccién y Emision Infrarroja

Luminosidad FIR | La emision FIR depende directamente de -0 es incluso proporcional
a- la fuerza de interaccién? Nuestra muestra BIRG abarca un rango limitado en Lpyp,
1019 — 10M L. Adicionalmente, varios objetos sienen compafieras cuya separacién angular
es menor que la mitad del ancho miximo de [a apertura IRAS Esto mmplica el posible
surgimijento de una conelacion falsa tan s6lo porque, en los pares mis cercanos, £stamos
midiendo el flujo infrarrojo de dos galaxias. Ciertamente, si Ly de todos los sistemas
de separacion pequena { S 17) se frata como un limite superior, no existe nna correlacion
significativa entre la separacion lineal proyectada v la luminosidad infrartoja lejana (v
la correlacién es significativa si los limites superiores se consideran detecciones!) Una
correlacion significativa aparece s61o si un rango mas ancho de Lyrg es tomado en cuenta.
Anadimos a la muestra BIRG datos de las tres muestras para las que se encuentra disponible
informacion del entorno  No consideramos sistemas con una companera cuyvo didmetro
estuviera en el rango 5kpc £ Do < 15 kpe, puesto que la Fig. 3.6 muestra que la mayoria
de ellas puede ser una companera 6ptica. Las muestras son:

e Nuestra muestra de control

o Lamuestra de galaxias IR “muy luminosas™ por Wi, Zon, Xia v Deng (1998), definidas
como galaxias con log Lyz < 11.15 en unidades solares.

o La muestra de LIRG v ULIRG seleccionada por Sanders, Surace e Ishida {1999}, que
resulta estar compuesta por mergers de etapa temprana v tardia

La Fig 5.8 muestra Lyp;p versus dp para las galaxias de las muestras antes men-
clonadas. Es necesario considerar tres lfmites principales en relacion con los datos:

» Para varios objetos, la apertura de los detectores IRAS fue mayor que la separacion
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Figura 5.8: Luminosidad en el lejano inflarrojo Lrrg vs. separacion provectada -para datos de Wu, Zou,
Xiay Deng (1998}, de Sanders, Surace e Ishida (1999), de galaxias BIRG v de galaxias CA con compafieras
brillantes 107 objetos en total.

entie la galaxia v la comparicra mas cercana, por lo que Ia Lgrp medida es la del
sisterna binario (esto es, incluye la emisién infrarroja de las dos galaxias).

e El radio de busqueda en el DSS-II se limitd a 250 kpc. Existen algunos objetos
(“aislados™) para los que no existe compahera de didmetio mayor que 5 kpc dentro
de este radio de hilsqueda

e Para varias galaxias de la muesira de control, solo limites superiores a los flujos

se establecen. Los flujos FIR no se encontraron disponibles para 11 de 22 galaxias
(aisladas o con compafiera de D, 2 15 kpc).
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Todas estas limitaciones introducen una censura en nuestios datos Consideramos un
limite superior para la Lp;r de los 11 objetos de la CM que no fueron detectados. Para
estos objetos, tomamos los limices de densidad de flujo en las cuatro bandas IRAS como
limnites superiores para la densidad de fujo original Los “objetos aislados” se considera-
ron como censados en separacion provectada a la primera compafiera, v un limite menor
para d, fue establecido en nuestro radio de busqueda de 250 kpc (las fuentes “aisladas™ se
encuentran marcadas con fechas horizontales en el lade inferior derecho de la Fig. 5.8).
Claramente, los valores de dp son limiites inferiores para la separacion lineal verdadera,
que serfa el pardmetio més importante a ser correlacionado. Sin embaigo. el efecto de la
proveceldn azarosa consiste en dispersar horizontalmente los puntos hacia la izguierda en
el diagrama de la Fig. 58, pero no crea una correlacién espuria. Para objetos con dp
peruedia, una contribucidon por una compafiera a la luminosidad infrazreja es, en ¢l peor
de los casos, = 0 5. pues de otra forma, el principal emisor infrarrojo en el sistema es la
galaxia “compaiera” (v, en realidad. &sta serfa la galaxia BIRG) Por tanto. adoptamos
dos acercamientos al problema de contaminacion en el flujo infrairojo para objetos con
poca distancia de separacién: en primer lugar, consideramos Lgpg como limite supetior;
en segundo lugar, tomamos % Lerp como la luminosidad real del objeto. caso que mas
se acerca a la emision real (en la Fig 3.8, los objetos con poca distancia de separacion
se Totulan con upa media barra de error de longitud 03). Después aplicamoes la praeba
Spearman de correlacion de jerarquias. con inclusion de datos censados. La correlacion es
estadisticamente significativa, con un cocficiente de correlacion £ —0.4, considerando a los
ohjetos con poca distancia de separacién como Hmites superiores. v 5 —0 65 considerando
% Lerr su luminosidad 1eal (para 107 fuentes, Ia probabilidad de una correlacion azarosa
ex 51077 en ambos acercamientos).

La mejor concordancia para 1os purtos, utlizando el métedo de regresion binning de
Schmitt, resulta en la relacién log Lpyg/Le =~ -0.83 log[de/{1kpe)] + 11.95 (ver Fig 3.8)

Colores FIR Es importante comparar las propiedades IR de las galaxias con distintas
fuerzas de interaccion (v, pov tanto, con distinta separacion provectada dp). Para permi-
tir que resultados significativos emerjan a pesar del sesgo introducide por los efectos de
proveccién, consideramos cuatro clases de interaccion: (1)“mergers” (5 objetos de Sanders
+ “mergers’ de la muestra BIRG), (2) sistemas fuertemente interactivos (galaxias con com-
pafiera a una distancia mas cercana que 30 kpe (logd, < 1.3, donde dp se encuentra en
kpc), 5 objetos de Sanders + la muestia BIRG), (3) sistemas débilmente interactivos {ga-
laxias con una comparera mas alld de 30 kpe (legdy > 1 3) v (4) objetos aislados (objetos
sin una compaiera dentio-de nuestro radic de buasqueda de 250 kpe). Los ebjetos fueron
divididos entre las muestras BIRG v de control para las distintas clases de interaccion.

La Figuza 5 9 muestra el diagrama color-color F(60zm),; F(100pm) vs. T(12 um}), F{25
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Figura 5.9: Diagrama color-color para objetos en distintas clases de interaccion, dividido entre galaxias
BIRG v CS. La figura se divide en tres regiones. En la primera (F60/F100 2 0.75 and F12/F25 £ 0.63),
casi todos los objetos son mergers v fuertemente interactivos En la segunda 1egion (F60/F100 < 075 and
F12’F25 < 0.63}, existe una aglomeracién de objetos pertenecientes a todas las clases de interaccion. La
tercera regién (F60/F100 £ 075 and F12/F25 2 0.63) muestia s6lo objetos con una compafiera mas alla
de 30 kpc v galaxias aisladas

pm) para las cuatro clases de interaccién Los “mergers” v los sistemas fuertemente inter-
‘activos muestran valores mas altos de F(60um)/ F{100um) y valores mas bajos de F(12
pm)/F(25 pm), mientras que los objetos aislados muestran valores méas bajos de F(60um)/
F(100pm) v valores mas altos de F(12 um)-F(25 um) La Figura 5.9 se divide en tres
regiones En la primera, en donde (F(60pm) F{100pm) 2 0.75 v F12/F25 £ 0.63}, casi
- todos los objetos son “mergers” ¥ fuertemente interactivos. En la segunda region, en donde
(F(60pm), F{100pm) £ 0.75 v F(12 pm)/F(25 pm) < 0.65), existe una aglomeracién de
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objetos de todas las clases de interaccion (salvo por los “mergers”, va que sélo hay tres
de estos objetos. v muy cercanos a la region anterior). Esta regién del diagrama bicolor
probablemente sea en la que es mnas dificil discernir lo que ocurre, debido a los efectos de
separacion provectada. La tercera region, en donde F(60pm),F(100pm) £ 0.75 v F(12
pm) F(25 pm) 2 065, muestra s6lo objetos con una compaiiera més alld de 30 kpe v
galaxias aisladas. En esta regién esperamos encontrar a los objetos cuvas compaieras son
dpticas.

Propiedades generales La Tabla 5.2 presenta valores promedio ¥ de desviacién estan-
dar de log parametros considerados en nuestro analisis (columna 1), para distintas clases
de fuerzas de interaccién. Las columnas 2-5 presentan el promedio v la desviacién es-
tdndar para las galaxias aisladas de la CM v la muestra BIRG (dp Z 250 kpc). Las
columnas 6-9 presentan valores para galaxias BIRG y CM débilmente interactivas, con
dp 7 30 kpe Las siguientes columnas enlistan el promedio v la desviacion estandar para
la muestra BIRG. en cuanto a las dos clagses de interaccién restantes: fuertemente inter-
activas v “mergers” {no hayv galaxiag de la CM con dp £ 30 kpe ni tampoco “mergers”).
Lag nitimas cuatro lineas proporcionan cdlculos estandar de pardmetros relacionados con
la formacién estelar: {1} la Tasa de Formacion Estelar {de aqui en adelante SFR. por sus
siglas en inglés), calculada a patir de la lnminosidad Lzrp utilizando la relacion estan-
dar SFR =~ 4.5 x l{)‘f“‘L”Rﬁ,._g o1 Mz oyr7t (Kennicutt 1998); (2) masa molecular de
hidrogeno My, {veunida a partir de diversas fuentes en literatura v disponible paia 41
objetos): {3} la relacion Lprr My, (4) el tiempo de consumo de gas en ailos, simplemente
definide como la masa de gas molecular sobre la tasa de formacion estelar, a saber 7 =
Mgy, / SFR

Existe una clara continuidad en las propiedades FIR v SFR, desde los objetos aislados
hasta los "mergers” (a excepcién de las tres BIRGs aisladas; el comportamiento de estos
tres objetos se explica mds adelante) TLa luminosidad Lp;r aumenta con la fuerza de
interaccién, come lo indica nuestro andlisis de correlacion. Diferencias sistemiticas en
‘el color FIR también pueden apreciarse. El tiempo de vaciamiento es < 109 afios para
todas las clases de interaccidon (incluyvendo objetos aislados) en la muestra BIRG. En los
objetos de control. 7 ~ 1010 afios, comparable al tiempo de Hubble. Existe una tendencia
mondtona desde las galaxias aisladas hasta los “mergers”, en cuanto a una SFR creciente v
un 74 decreciente. pero es notable que la masa Mg, no sea estadisticamente diferente en
las diversas clases de interaccién. - '

Objetos aislados de la muestra de control v objetos aislados de la muestra BIRG tienen
una Leyg sorprendentemente distinta. Esta aparente contradiccidn necesita una expli-
cacion. Existen solo 3 BIRGs aisladas. NGC 5937, NGC 7083 v NGC 5936 no mostiaron
una companera mavor que 5 kpc en el DSS-IT dentro de 250 kpe. Sin embargo, estas
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galaxias presentan peculiaridades: (1) NGC 5937 tiene una morfologia distorsionada, v
puede tener un “loop” de gas, marca ineguivoca de interaccion. (2) NGC 7083 es una
galaxia Sc con barra que hospeda un LINER. Su apariencia estd perturbada debido a un
“loop” no concéntrico. (3) NGC 5936 tiene una morfologia altamente distorsionada, que
indica una interaccién reciente. Estas galaxias pueden haber sufrido una perturbacion ante
la presencia de una compaifiera pequeiia desgajada o provectada sobre la galaxia principal.
Las galaxias de la CM aisladas no muestran distorsiones ni peculiaridades que pudieran
hacerlas objetos especiales. en términos de morfologia o interaccién.

5.4 Discusién

El porcentaje de galaxias companeras dentio de 3Dg v las distribuciones acumulativas de
compaiieras ohservadas v fisicas muestran un exceso altamente significativo para las BIRG
Si se consideran compafieras grandes con D¢ 2 20 kpe, la diferencia de medio ambiente
entre las galaxias BIRG vy la CAI es especialmente sorprendente {las galaxias BIRG tienen
entre tres v cuarro veces mas compaieras dentro de =2 140 kpe: los sistemas fuertemente
interactivos en las galaxias de la CM pueden constituir £ 1%). Nuestros resultados indican
también nna relacidn directa entre la interaccion v una intensificacién de la emision TR
Hemos considerado un muyv alto rango en Lpyg, ~ 108° — 10125 L=, algo sin precedente y
probablemente suficiente para superar el sesgo introducido por la proveccion aleatoria en
separacién. Esto puede explicar la razdn por la que ninguna correlaciéon convincente entre
dp v Lrsg se pudo encontrar en varios estudios previos de galaxias interactivas {(salvo en
Sanders y Mirabell 1996) Nuestro resultado extiende a un rango menor Lyyp ¥ cuantifica
los resultados cualitativos que se conocian para las ULIRG (Sanders, Surace e Ishida 1999}

5.4.1 Implicaciones para la Formacion Estelar

Un incremento en la luminosidad infrarroja lejana puede observarse a lo largo de una
secuencia desde galaxias aisladas hasta sistemas fuertemente interactivos. Las variaciones
de color son consistentes con la emergencia de una componente de continuo FIR, cuva
luminosidad v colores se correlacionan Esta componente puede asociarse a la re-radiacién
térmica de la emisidon del continuo de estrellas calientes, producida por polvo. En el méas
extremo de los casos, a saber, las galaxias de la CM aisladas, podemos tener sélo una
componente fria de emisién de cirros, con T~ 20° K. En ! otro extremo del diagrama FIR
color-color, una componente “caliente”, con un maximo de emision alrededor de 60-100
. um, se ha vuelto prominente. El incremento en Lryg puede atribuirse en gran medida
a un incremento en la SFR, como lo muestran muchos estudios previos (Kennicutt 1998
y referencias citadas ahi; Sauvage y Thuan 1992). Sin embargo, para las fuentes “mas

o
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calientes’ (F(25um) ‘F(60um}) 2 0.2). el continuo reprocesado puede debezse a una fuente
no térmica (de Grijp et al, 1992).

La diferencia entre Lr;p v Lrrg, My, para las distintas clases de interaccion (un factor
supetior a 100 desde los “mergers” hasta los objetos aislados de Ia CMM, ver Tabla 5.2) sugiere
" que las interacciones fuertes (dp < 30 kpe) son una condicion necesaria v suficiente para
una SFR extrema v para un “estallido estelar” {definido como un brote de formacion de
estrellas que no puede mantenerse por encima del tiempo de Hubble), al menos para las
galaxias de nuestra muestia (este resultado puede no ser generalmente verdadero: no todas
los “mergers” son muv luminosos en el infrarrojo). Una compafiera que se ha aproximado
a menos de 30 kpe a una galaxia puede necesitar un tiempo 2 3 x 1()30’30&;,43”01%:"1_5_1
anos para moverse mas alld de esta distancia. El tiempo de consumo del gas medie para
galaxias fuertemente interactivas es = 5 x 10°% afios (Tabla 52). En este caso, el tiempo
de interaccion v el 7y son comparables Esto significa que una galaxia puede agotar su
gas antes de que termine un episodic de inferaccidn, en un tiempo mucho menor que el
cle Hubble {esto es cierto atn considerando el H atémico, pues la cantidad de éste cuando
mucho es comparable a la cantidad de H molecular}.

Por otra parte, la SFR de galaxias débilmente interactivas (galaxias de la CN con dp 2
30 kpc) no muestran valores que puedan considerarse extraordinarios (SFR = (L5211 fano).
Para ohjetos cuya comnpafiera estd separada por dp 2 30 kpe, la dp promedio es aprox-
imadamente 112 kpe v 67 kpe en las muestras CAl v BIRG, respectivamente. La STR
es &~ 10 veces mavor en la BIRG que en la CM, v esto es consistente con las fuerzas de
matea {x dp°) Una intcraccién débil puede producir una intensificacion moderada del
SFR de una galaxia, pero no conducir a efectos dramadticos en su evolucion secular. Una
implicacién importante de nuestros resultados es que, al menos parte de la gran dispersion
(un factor ~10) para la SFR en galaxias de un tipo moifologico particular (ver Kennicutt
(1998)). puede explicarse por interacciones débiles {c¢fr. Herndndez Toledo, Dultzin-Hacvan
v Sulentic (2001)). '

5.4.2 Fuerza de Interaccién y Emisién Infrarroja

Nuestro trabajo v muchos previos no dejan duda respecto a que la interaccién gravitacional
conduce a un aumento de la tasa de fomacion estelar en galaxias ricas en gas. Alenos
evidente es la relacién entre interaccidn v el acontecimiento no térmico de actividad nuclear.
En el diseic mas sencillo de unificacién Seytert, las galaxias Seviert 1 y Sevfert 2 son
. distintas debido a su otlentacién {ver. e g., Antonucei (1993} para una revisién}: un toro
de material molecular hace del oscurecimiento un factor principal en la apariencia de un
nicleo activo. Sin embargo, la interaccidn puece ser un factor condicente a la formacién del
toro oscurecedor mismo, asi como a la produccion de una vasta formacion circumnuclear de
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estiellas. Este papel significativo de la interaccion introduce un grado adicional de libertad
(Dultzin-Hacyan et al. 1999a, Cap. 3), relacionado con el entorno ¥, en un sentido mis
amplio, con la evolucion de las galaxias.

El entorno de las galaxias Seyfert La pregunta principal es, entonces, ;como es el
entorno de las galaxias Seyfert? Los trabajos més recientes han descubierto un exceso
positivo de compartieras graudes entie las galaxias Seyfert 2 (Sv2), pero no entre las Sevfert
1 {5v1) (Dultzin-Hacvan et al. (1999a), Cap.3; Lawikainen v Salo (1995); de Robertis,
Yee v Havhoe (1998})). Esto desafia resultados previos, sugitiendo un exceso sin diferencias
entre galaxias Sv1 v Sv2 (Dahari (1984); Rafanelli, Violato v Baruffolo (1995)). Aqui
pueden surgir problemas debido a una falta de homogeneidad intrinseca en las técnicas
de descubrimiento de las galaxias Sy2, como lo analiza explicitamente Marziani (1991)
- Adicionalmente, se tiene gue tomar en cuenta que los métodos de descubrimiento para
- las galaxias Sv2, como el exceso UV v el color FIR, son sensibles & la formacién esrelay
mtensificada. Por ejemplo, Schmitt et al  (2001) eligieron una muestra limitada por el
~flujo FIR, con base en el color FIR Encontraron que el 315%0+£10% de las Syl v el 28
YTV de las Sv2 tienen companeras (Opticas v fisicas) dentro de tres diametros. Estas
frecuencias son muy similares a la frecuencia encontrada para las 512 por Dultzin-Hacvan
et al (1999a, Cap. 3) {didmetro de compafera > 10kpc dentio de 60 kpc, ¢l caso mas
similar al considerado por Schmitt et al. {2001)). Al introducii un sesgo a favor de las Syl
con formacidn estelar, su ¢riterio de seleccién simplemente ha incrementado la fraccién de
galaxias 5y1 en interaccién (jDultzin-Hacvan et al. (1999) encontraron 21%!) con respecto
2 lag Seviert 2. Esto se evidencia debido a que casi todos los AGN de la muestra BIRG
muestran signos de formacion estelar significativa v pertenecen a sistemas interactivos (ver
mas acelante).

Puesto gue se encuentra un exceso en muestras uniformemente distribuidas {Dultzin-
Hacvan-et al. 1999) y también en una mnestra Seviert elegida del survey de corrimiento al
10jo del Center for Astrophysics (de Robertis, Yee v Havhoe (1998)), consideramos como
la representacion mas exacta del entorno Seyfert un exceso de compafieras brillantes entre
galaxias Seyfert 2 y ningan exceso entre galaxias Seviert 1, con respecto a una muestra de
control adecuadamente elegida de galaxias no activas. '

5.4.3 Formacion Estelar v Galaxias Seyfert: ;Secuencia Evolutiva?

El resultado de este analisis, relevante en este momento, ¢s que las galaxias BIRG parecen
tener, & un alte nivel de conflanza, més compafieras de mavor tamafic v cercania {D > 10
kpe, d < 60kpc) que las galaxias Sevfert 1, v parecen ser similares a las Sevfert 2 con
‘respecto a su entorno (cfr. Dultzin-Hacvan et al. 1999a). Este resultado estadistico

| THSIS CON
FALLA DE ORIGEN




CAPITULO 5 GALANIAS BIRG DISCUSION

fundamenta un esquema que varios autores han considerado (Heckmnan et al. {1989) v
referencias ahi citadas: Sanders et al. (1988)). El esquema es una secuencia evolutiva para
AGN detonada por interaccion de galaxias:

Interaction = Starburst — Seyfert 2 — Seyfert 1 (52)

en donde la llave indica que las Sv1 v las Sv2 pueden. en realidad, ser el mismo tipo de
ohjeto visto desde distintas orientaciones. Existen varias lineas de evidencia {reconoci-
damente cizcunstancial) que también respaldan este simple travecto evolutivo: en primex
lugar, la contribucién de la emision térmica a la luminosidad bolométrica parece disminuir
a lo largo de la secuencia (Dultzin-Hacyan v Ruano (1996)). Los nicleos Syl han sido
descubiertos en “mergers” evolucionados {por ejemplo. ver Rafanelli, Marziani. Birkle v
Thiele (1993)}). En segundo Ingar. existen varias galaxias activas en la muestra BIRG. De
87 galaxias, 17% hospeda un nucleo Sevfert 2 {153 ohjetos), pero sélo 2.3% hospeda un
nicleo Sevtert 1 (2 objetos). No existe diferencia estadistica entre Ia Lrrp de galaxias
activas ¥ no activas, excepto por un valor sutilmente mavor en los objetos Svl. Ei valor
de F(25um) F{60um) para las Sy2 de la muestra BIRG es = 0.18 v para las Sv1 = 0.20,
en comparacion con & (013 para galaxias no activas., F(25um). F(60m) es mavor en las
Svl v las Syv2 debido a la contribucién ai continue de una fuente no térmica {de Grijp et
al (1992)). Estimar. en forma cautelosa, la relacién emision térmica, no-térmica para las
BIRG no es posible a partir de los datos publicados. Sin embargo, el 73% de las Sevfert 2
{11 de 13) muestra evidencia de formacion estelar significativa (existe evidencia de estallido
estelar circumnuclear en 45% de las Sv2 que forman estrellas). También las dos galaxias
BIRG Seyfert 1 muestian evidencia de estallido estelar circumnuclear (jesto hace gue la
seleccién de muestras de Sevfert 1 v Seviert 2 a partir de la luminosidad Lzrp sea incluso
mis inadecuada para estudios de entorno que su seleccién a partir de catdlogos!)

La secuencia evolutiva descrita arriba puede entenderse en tres formas distintas.

1. Puede leerse come una secuencia de propiedades de oscurecimiento: {a) galaxias
Sevfert 1 completamente oscurecidas {es decir, vistas como una Seyfert 2 desde todos
los dngulos de vision), (b) oscurecimiento dependiente del angulo de vision {el esce-
nario de “unificacion’ Sv1-5v2), (¢} galaxias Sevtert 1 practicamente no oscurecidas.

2. Puede ser una secuencia de potencia de AGN; una posibilidad es que el ritino de
acrecion sea insuficiente para mantener una Region de Eneas Anchas (BLR, por sus
siglas en inglés) en algunas Sv2. '

3. Una potencia baja de AGN también puede ocuariy en las etapas mas tempranas, solo
porque el hovo negro central es mds hien de masa reducida, o quiza porque el hoyo
negro originalmente no se encontraba presente.
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Un caudal de informacion revelada por rayos X muestra que la mavoria de las Seyfert
2 son consistentes con un espectro de rayos X producido por un AGN, espectro que a
energias 2 10 KeV es cada vez menos absorbido  Esto significa que un AGN va ha sido
encendido en muchas, si no en todas, las galaxias Sevfert 2 (Moran et al. 2001: Matt 1997).
Estos 1esultados respaldan la secuencia de oscurecimiento (puesto que el poder del AGN
serd aproximadamente el mismo en distintos tipos) En este esquema, las Seviert 2 pueden
aparecer como los objetos analogos de baja luminosidad de las ULIRG, a las cuales se les
atribuve ser precursoras de los cuasares

Tran {2001} estudié una muestra de galaxias Seviert 2 para determinar cuantas de ellas
eran Syl oscurecidas, es decir, cuantas de ellas mostraban una BLR oculta (HBLR. por sus
siglas cn inglés) en luz polarizada Concluyé que las S12 sin HBLR no se encuentran mas
oscirecidas que las Sv2 con HBLR, sino que son AGN menos podeirosos. Este resultado
ccontracice el escenario de oscurecimiento v favorece el de poder de los AGN (puntos 2
v 3). Gu, Dultzin-Hacvan v de Diego {2001} estudiaron las propiedades de 51 5v2 con
evidencia de SFR circumnuclear elevada. Descubrieron que mientras las Sv2 con HBLR
tienen propiedades Infrarrojas-Radio similares a las de las Sv1, las S¥2 sin HBLR tienen
propiedades similares a los Starbursts. Estos resultados pueden ser entendidos claramente
.en el contexto de un esquerna evolutive. Si bien los objetos sin una HBLR son Syi “muv
jovenes” (va sea muy oscurecidas o con un pocer de AGN muy bajo), las Sv2 con una
HBLR son Svl “jévenes” que pueden seguir formando estrellas en su region nuclear, pero
que se encuentran menos oscurecidas o tienen un poder de AGN mavor.

Un oscurecimiento excesivo, una baja tasa de acrecién o una pequefia masa de agujero
negro central pueden ser, por tanto, el pardmetro {isico principal detiés de la secuencia
evolutiva Sin embargo, actualmente 1o se cuenta con la evidencia suficiente para decidir
en favor de alguno de estos factores.

Efectos del entorno como detonadores de cualquier secuencia evolutiva FEl tiem-
po que una 3yl necesita para emerger (va sea no oscurecida ¢ con alto poder de AGN)
podria ser mayor que el tiempo utilizade por una_companera no ligada para escapar del
entorno cercano, o comparable al tiempo necesario para tener un “merger” evolucionado
(~ 10 afivs) Esto explicarfa, en forma natural, fa razén por la que los Starbursts vy las
Sy2 se encuentran mas frecuentemente con compafieras cercanas.

Para que un AGN se dispare en una galaxia rica en gas, el suceso de una pertur-
bacion de marea puede ser mas relevante que su duracion (Keet 1996). TUn encuentro
hiperbolico bien puede detonar un fiujo radial de material en las regiones mas profundas
de una galaxia rica en gas El tiempo que la compafiera necesita para alejarse 30 kpc es
~ 1 208 pcf_".\vB_OlO Feme—1 an0s. La escala de tiempo para que una nube de gas caiga de
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las regiones externas del nucleo (unos cuantos cientos de parsecs) al pc central es Z (1.1
Grailes {Bekki 2000), v esto puede considerarse un limite inferior al tiempo necesario para
la aparicién de un nicleo activo. Por lo tanto, un eacuentro hiperbolico con Ay, moderada
puede ser tal que la compadiera escape de la vecindad cercana (= 60 kpc) de la galaxia
Sevfert, dejando un nucleo Sevfert 1 no interactive Si el oscurecimiento es significativo,
o sl el poder de AGN es pequeiio (debido a un ritmo de acrecién bajo o a un hovo ne-
gro central poco masive), entonces una escala de tiempo mavor puede ser necesaria antes
de que el micleo de una Sevfert 1 se detecte realmente. Miensras las galaxias BIRG v
S+72 tienen entornos mas ricos que las Svl a distancias S 60kpe, la distribucion acwmn-
lativa de la separacién provectada para la primera compafiera (Fig 5 7) muestra que la
diferencia en el entorno para las Sv1, con respecto a las Sv2 v a las BIRG. disminuve
dramdticamente méas alla de & 120 kpc. Esto significa que, mientias las Sv2 v fas BIRG
tienen comparferas cercanas, las Svl también tienen compafieras, pero a mavozes distancias
(dy 2 100 kpc). Las Syl no presentan compaileras cercanas simplemente debido a que una
interaccién detonante de actividad sucedié en el pasado v. en promedio, las galaxias Syl
no serian consideradas interactivas, de acuerdo con nmestros criterios estadisticos.

Las limitaciones de nuestro andlisis con respecto a galaxias con companeras pegueias
(D¢ = 10kpe) dejan ablerta otra importante posibilidad capaz de explicar la actividad de
fipe 1. Se ha propuesto que las Syl pueden ser el resultado de un “merger menor” que no
conduzea a una tasa de formacion estelar dramatica cerca del centro de las galaxias v, poi
tanto, tampoco a un oscurecimiento marcado (de Robertis, Yee vy Yahoe (1998), Taniguchi
(1999)) Simulaciones de N cuerpos de “mergers” menores muestian que estos tltimos
pueden ser responsables de perturbaciones en la mortologia de la galaxia mavor, en el primer
Gvano de la aparicidn del “merger”, pero no de la destruccién del disco galactico (Walker,
Mihos v Hernquist (1996)) Corbin (2000) no encontré mayores niveles de asimetria en
galaxias Sevfert que en galaxias normales (en concordancia con nuestro trabajo. descubrié
que ias galaxias mds asimétricas eran sistemas interactivos con espectros de tipo HII)
Concluyo que, si los “mergers” menores detonan AGNs, parecen hacerlo solo en sus ultimas
etapas {~ 1 Gvafio tras la apaiicién del “merger”). Los “mergers” menores también dispaian
la formacién estelar de la galaxia mavor, peio este proceso no necesariamente os muy
dramdtico (la SFR inducida puede ser tan baja como 21{;/ano), especialmente después
de los primeros 0.5 Gyafios {Rudnick, Rix y Kennicustt {2000))

Los mecanismos previos plantean una revision que complemente al esquema de unifi-
cacidn para galaxias Seviert, v favorecen la idea de una escala de tiempo larga para permitic
que surjan los AGN de tipo 1. Es interesante enfatizar que los tiempos paia la aparicion
de este tipo de actividad concuerdan con el tiempo necesario para permitir que cualguier
compafiera no ligada se aleje al menos unas cuantas docenas de kpe, o para dar lugar a un
“merger” (o “merger menor’) evolucionado (~ 1 Gyaiio)
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La alternativa poco probable: Efecto nulo en la detonacion de AGN por las
fuerzas de marea TUna interpretacién alternativa para los resultados de entorno de las
galaxias BIRG, 5v2 v Sv1 consiste en que las interacciones pueden detonar sdlo una SFR
elevada, pero ninguna actividad nuclear no térmica Las Seyfert 2 pueden mostray una
intensificacién -inducida por interaccién- en la SFR, como lo hace cualquier otra galaxia
interactiva, al menos en promedio. Esto implica dos poblaciones de galaxias Sv2 {Storchi-
Bergmann et al 2001): S

e 5yv2 interactivas con SFR elevada. La morfologia de estas galaxias debe distorsionarse
debido a la interaccidn, y la interaccién podria ser responsable del toro de polvo
oscurecedor. si existe. Las propiedades de estas galaxias 5v2 deben ser similares a
las de galaxias con formacién estelar

o Sv2 aisladas v sin estallido estelar circumnuclear. Debido a la falta de interacciones,
la morfologia de estos objetos debe ser muv simétrica, sin distorsiones v. como las
Svl, estas galaxias no deben tener exceso de compaferas en relacién con galaxias
normales.

Si esta distincién es corecta, las interacciones fuertes v la actividad no téimica podifan
ser tendmenos sin relacion alguna (Corbin 2000). El problema sufriria un retroceso de 30
afios. La prueba crucial es, entonces, si el exceso de Sevfert 2 interactivas, con respecto
a galaxias normales, es 1eal para una muestra completa de Seyfert 2. Si no. entonces no
habria fundamento para una relacién entre interaccion y actividad de tipo Sevfert. En caso
contrario, la secuencia evolutiva ariba descrita podria ser apropiada. Definit una muestra
completa de galaxias Seviert 2 es engailoso, pero, como va se ha mencionado, los resultados
basados en una muestra adecuadamente elegida sugieren que la diferencia entre las Sevfert
2 v las Seviert 1 esreal Como se sefiald anteriormente, el valor de F{25um) /F(60um) para
las Sy2 es &= (L18 v para las Sv1 = 0.20. Este resultado contiadice dos poblaciones de Sy2,
puesto que las Sv2 interactivas v con SFR elevada (como las 532 de la muestia BIRG)
deberian tener propiedades més similares a lag galaxias con brotes intensos de formacion
estelar que a las galaxias Sv1 (es decir, coclentes F(25um),/F(604m menores).

5.5 Conclusiones

Estudiamos el entorno de galaxias IRAS brillantes y lo comparamos con el de emisores hajos
en el FIR, asi como cen el de galaxias Sevtert 1 v Seyfert 2. Encontramos que, en promedio,
Ias galaxias BIRG se encuentian en interaccidén con mas frecuencia, v que su “Tuerza de
interaccién” es mayor que en una muestra de galaxias seleccionadas opticamente. Nues-
tros resultados muestran una anticorrelacion entre la separacién provectada de la primera
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compaiera v la luminosidad FIR de una galaxia, lo que significa una anticorrelacion entre
dp v la tasa de formacion estelar. Las propiedades FIR muestran una continuidad clara
v uniforme en fincion de la fuerza de interaccién, que va de actividad FIR muy baja en
galaxias normales aisladas, a actividad muy alta en “mergers”. Una consecuencia es que
la tuncion de luminosidad FIR para un tipo morfolégico dado tiene sentide s6lo para sis-
temas estrictamente aislados. sin perturbacién alguna. El entorno similar descubierto para
galaxias Seviert 2 v BIRG respalda la posibilidad de un vinculo eveolutivo entre Starburst,
Sevtert 2 v Sevfert 1.
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Tabla 5 3: Aluestra BIRG

[ Galaxia RA (1930 DEC (1950} m 2z D1 D2 Tipo
hr  min seg | grad  arcmin  arcseg arcmin - arcmin | Morf.
NGCon23 || 00 7.0 1840} 25.00 38.00 44.00 | 1235 0.015 2.10 - 130 | Sa
ESQ 079-G003 6o 12 24 -39 28 ] 126 0009 2.7 0.4 Sb
NGC o174 a0 3460 3669 | -2000 4500 1080 { 1379 0012 140 0.60 Sh a
UGC 00556 00 5200 734 | 2808 58 04 2730 | 1512 0015 100 030 S
UGC D09%03 0L 1900 637 | 1700 19.00 5200 | 1430 0008 180 040 5
ESO 353-G020 01 32 373 -36 23 30 141 0016 14 05 S0
NGC 643B 01 38 253 =75 15 43 146 {0013 15 03 S0
NGC 0718 01 30 188 12 27 43 13.77 0015 1.8 ng§ Sa
UGC (1451 01 55 41.1 25 6 37 1427 0016 1.2 0.6 St
NGC 0835 02 6 57.2 -10 22 19 1291 0.014 13 1 Sap
NGC 0873 02 14 6.1 -11 34 48 13.06 0013 16 13 S
NGC 0877 02 15 15.3 14 19 1 1258 0013 24 18 She
NGC 0922 02 22 43 =25 0 54 1245 0010 19 1.9 Sed
NGC 0992 02 34 356 20 53 1 1365 0.014 09 07 5
NGC 1083 n2 43 183 -15 34 3 14 0.014 16 03 Sh
NGC 1134 02 50 560 12 18 43 13.05 o012 2.5 0o 5
UGC g2403 02 53 23 08 ] 29 281 1463 0014 1.3 0.5 Sa
NGC 1204 03 2 17.00 -12 32 38 ib 0.015 11 03 S0-a
ESO 420-Gi13 04 11 53.2 -32 T 39 133 G012 1 0.9 Sa
NGC 1614 04 31 33 52 -8 40 36.3 1363 0016 13 11 Sc¢
ESQ 484- G 038 || 04 33 3477 -25 14 4.8 1500 0017 14 a3 Sh
ESO 483- G 003 || 04 37 04 ~24 16 GRS 1406 0015 13 06 Sh
NGC 1667 N 16 10.48 -6 24 24.2 12777 0.015 18 14 Sec
NGC 2782 {19 i) 53.63 40 1% 15.5 123 0009 3.5 26 Sa
NGC 2785 09 12 3.07 41 T 326 1473 0.009 1.5 0.3 Irv
NGC 2836 g 20 3319 19 27 490 141 0.009 11 05 5
NGC 2990 09 43 39.80 5 56 260 131 6810 1.3 0.7 Se
NGC 3147 10 12 39.3 73 39 2 1145 0009 3.9 3.5 She
NGC 3221 10 19 35 32 21 49 17 138 0014 32 07 Sed
NGC 3367 10 43 5o 4 14 0 58 1205 0010 25 22 Sc
NGC 3308 11 ] 308 -16 1 g 1320 D013 I 09 Sh
NGC 3597 i1 12 14.20 -23 27 20.0 136 0012 19 15 50
NGC 3690 11 25 42 42 a8 .30 169 0.018 1.2 1 Pec
NGC 3733 11 33 4.8 T 48 42 125 0009 472 ng Sc
NGC 3994 11 35 242 32 33 209 133 4010 1.0 0.6 Sc
NGC 4174 12 9 549 29 23 36 1431 0013 083 €3 30
NGC 4194 12 11 41 2 54 48 15 1301 0008 18 1 Tir
NGC 4332 12 20 27 6 66 i 15 1312 0049 21 15 Sa
NGC 4388 12 23 14.56 12 36 174 | 1176 0.008 o6 1.3 Sh
NGC 4433 12 25 39 -8 0 13 13.27  §(10 2.2 1.9 Sap
NGC 4783 12 31 59.20 -12 17 149 12534 0013 18 17 E
ESO 443-GOL7 12 5% 2.6 -29 29 5l 138 0010 14 0.9 S0 a
ACG-02-33-098 12 a9 41.3 -15 29 39 145 0 016. 1.7 0.5 Sc
Al309 13 9 54.6 -17 16 33 125 0009 14 0z Se
NGC 5020 13 16 1100 12 ol 530 | 1230 0011 3.20 2.70 She

D1 Eje Mavor
D2 Eie Menor
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Tabla 3 3 cont.

Galaxia RA (1930) DEC (1950) m Z D1 D2 Tipo
hr  min seg | grad arcmin  arcseg | arcmin  arcmin | Morf.
1€ 03860 13 12 30.52 24 52 53.3 15.40 0.013 050 030 Sa
NGC 5073 13 16 1120 -14 34 500 1300  ©.009 414 038 Sc
NGC 5135 13 22 6.7 -29 34 26 126 0.014 26 18 Sap
I1C 4280 13 30 7.9 ~23 87 4 135 0016 11 09 S
NGC 5371 13 53 3398 40 42 200 1132  0.009 44 35 She
NGC 5394 13 56 2509 37 41 45.7 1370 0011 1.7 1.0 Sh
NGC 5430 13 39 8.500 39 34 16.0 1272 0010 2.2 1.1 Sh
NGC 5433 14 0 23.61 32 15 2.3 1410 0015 16 04 Sd
NGC 5427 14 0 48.60 -5 47 27.0 1193 0.009 2.8 2.4 Se
NGC 5595 14 21 2810 ¢ -16 29 3l0 1256 0.009 2.2 1.2 Sc
NGC 5507 14 21 4200 | -16 32 140 1260 0009 21 17 Scd
NGC 653 14 28 120 31 26 110 1286 0.012 17 13 Sh
NGC 5728 14 39 3680 | -17 2 26 0 12.37  4.008 31 18 Sa
NGC 5734 14 42 18 4 -20 30 37 137 0414 15 1 50
NGC 5757 14 44 57 42 -18 52 119 1268 0009 2.0 1.6 Sb
NGC 5763 14 86 3710 | -16 29 400 1430 0012 1.7 06 Sh
TUGC 09668 15 ] 32.68 83 43 16.2 1382 0.013 15 N8 S
CGCG 049-057 || 15 10 4590 7 24 410 1530 0013 0.4 0.2 In1
NGC 5200 15 13 1685 42 23 350 1476 0.008 174 0a Sh
NGC 5929 13 24 1893 41 50 40 8 1410 0.609 1.00 09 Sap
NGC 3936 15 27 3970 13 9 00 1311 0.013 1.40 13 Sh
NGC 5937 15 28 9.90 -2 39 330 1317 0.009 1490 11 Sb
NGC 5990 15 13 44 80 2 34 110 1330 0013 15 0ng Sa
NGC 6052 18 3 140 20 10 370 0016 Sc
A2020-44 20 20 333 -44 9 23 126 0010
NGC §907 20 22 8 -24 58 20 119 §.011 3.3 27 She
IC 5063 200 48 117 i 15 27 129 0.01% 2.1 14 S0
ESO 402-G026 || 21 19 23.9 -36 53 30 135  0.009 28 08 Sb
NGC 7083 21 31 >0 -64 7 41 1.9  0.010 39 23 Sc
NGC 7130 21 45 197 -35 11 4 13 0016 15 14 Sa
NGC 7172 21 59 7 -32 6 42 129 0009 25 14 Sa
IC 5179 22 13 129 -37 b 3% iz4 0011 23 11 She
ESO 534-Gi0g || 22 33 56.3 -26 6 38 135 0011 20 0.8 Sap
NGC 7469 23 00 4443 08 36 16.1 13.00 0.016 150 1.10 Sa
NGC 7541 23 12 10 30 04 15 130 | 1242  0.009 350 120 She
NGC 7591 23 15 43 70 NG 18 450 1386 0017 190 ¢80 Sbe
NGC 7673 23 25 1205 23 18 593 1317 ¢.011 1.30 120 Se
NGC 7678 23 25 5803 22 0& 44 3 12.41 0012 2.30 170 Sc
NGC 7714 23 33 40.59 0l 32 42.3 1300 Q009 1.60 1.40 Sb
NGC 7771 23 48 5213 19 50 01.2 1308 0014 2.50 1.00 Sa
UGC 12914 25 59 - 04.39 23 12 221 1307 0015 2 30 1.30 Sed
UGC 12915 23 59 08 4 23 13 00.1 1395 0014 150 0.50 S
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Tahbla 5.4: Contra Muestra

Galaxia RA (1930) DEC (1950} o z D1 D2 Tipo
hr  min seg | grad arcmin  aicseg | aremin  arcmin | Mozf
[ 084303353 3 43 2.2 35 52 47 | 165  0.0133 1 0.1 Sﬂ
N3904 15 4 36 18 1 0 16 001068 (.35 01 Sh
09420--6¢12 9 12 0 69 12 0 16 00148 2.1 02 Se
23145--0326 || 23 14 239 3 26 15 157  0.0105 17 02
00310+0224 0 31 0 2 24 0 157 00148 21 1.3 Sed
025041250 2 50 2r4d 12 49 44 15.5  @G0120 1.7 1.2 Iir
0015G-+2956 0 i3 0 29 Ad 44 13.5 00160 2.4 12 S¢
A0323-4004 3 23 25 -10 4 18 1501  (.0143 16 15 Sed
N 197 0 36 451 1] 37 1 13 0.0137 14 1.4 Se
001942328 0 19 24 23 28 0 13 00149 1.3 N4 Sh
(1121--0055 1 12 32 0 ad 0] 15 00157 1 ] Se
NTTLE 23 33 48 1 53 0 149 00092 32 04 Irr
N34194A 10 48 41.3 14 17 20 145 00103 17 0.1
0942740959 9 42 42 g 59 19 148 00110 18 .8 Sd
1208 2 G} 48 6 it 0 148 0.6115 2.1 2
12098--2005 12 9 525 20 o 54 148 00130 03 03 Sa
21465--0013 )| 21 46 32.5 0 12 40 14.8 060138 16 15 She
Nd644 12 40 24 35 25 0 148 00159 17 0.7 Sh
1193 1 a8 503 1G ab 47 147 06155 19 10 Se
134223526 || 13 42 12 35 26 0 145 00083 13 04 Shi
A2208-3408 22 8 47 -34 8 0 145 Q0087 1.5 03 50
002062710 a 20} 36 27 10 0 145 00129 07 0.5 Se
114772615 11 47 42 26 15 0 14 4 0.0125 18 08 Sap
07521 +6644 7 52 6 66 45 0 144 00136 09 0.3 Pec
1159543007 || i1 59 30 30 7 0 1435 00103 2.1 11 Sed
N3731 11 31 36 i2 48 U] 14.3 00107 1 09 E
11721 1 38 48 8 15 0 143 0.0143 12 03 Sc
N 92 0 19 5 -48 54 12 14.29  0.0112 32 1.2 Sa
N6385 17 27 12 57 33 38 14 2 g0112 14 1.4 Sa
N3933 11 19 24 17 8 0 14.2 00123 1.4 .7 Sa
T947 13 50 6 1 3 ] 142 00147 13 11 S0
15269A 22 33 92 -36 36 38 1419 0.0096 16 1.2 St
A0131-3438 1 31 24 -34 38 36 14.14 00126 1.9 0.4 Sh
N3701 11 26 48 24 21 0 141 00093 2 19 She
13289 12 22 20 -25 45 12 1404 00111 i 1 S0 5a
0613241548 ¢ 13 16.3 15 48 45 14 0.07:46 15 0.4 Se
12364--3223 12 36 24 32 23 0 14 00144 1 0.8 Sh
NT820 0 2 0 4 55 0 139  0.0102 1.6 a7 50 Sa
N2691 3 31 30 39 44 0 138 00135 16 1 Sa
A1213-2846 12 13 20 -28 46 36 13.86 0111 12 03 Sh
N6111 16 13 54 62 40 0 13.83 00098 1.6 0.4 Sap
N3368 13 32 42 54 35 0 13 8 0.0155 0.9 a7 Sap
143953904 14 39 337 39 3 51 138 0157 14 1.2 S0
094020943 9 40 12 9 43 0 137 0.0107 33 11 Iz
A2237-4555 22 37 59 -45 33 18 136 00095 2.1 a5
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Tabla 5.4 cont.

Galaxia RA (1950} DEC (1950) m z D1 D2 Tipo
' h1 min seg | grad arcmin arcseg | arcmin - acmin 1 Morf.
08471+7641 8 47 11 70 10 26 135 0009 33 1 Sc
A2357-4045 23 57 54 -40 45 11 13.47 00104 28 0.7 Sap
N3326 13 48 42 39 19 0 134 00088 22 1
N3653 14 28 0 31 26 17 1339 0.0117 18 15 Sa
11759 1 85 43 -33 13 48 1339 00128 2.2 22 Sa
NT126 21 45 38 -60 a0 34 1323 00099 35 1.6
N4224 12 14 0 7 44 0 1321 00028 2 9
13156 22 0 19 -34 1 48 132 0.0092 24 08
N4332 12 20 24 66 7 0 132 0.0095 214 17 Sa
N3320 13 48 12 41 37 G 131 00087 36 18 Sc
A0D27-1123 0 27 36 -11 23 ] 131 60117 2 08 Sa
N1288 3 15 12 -32 45 30 13.07 00151 25 25 She
A1440-2413 14 40 43 -24 15 18 13.66 00121 286 1.1 50
N4521 12 - 30 36 64 13 0 13 0 0085 7 D6 50,5a
N1558 4 18 42 -45 9 0 1298 00151 35 13 Sh
N3639 25 31e | 23 56 13 129 00093 £ 1 S
N3450 16 45 381 | -20 35 6 1272 00131 2.5 2.2 Sk
N2T82 g9 10 54 40 19 ] 1266 00035 .3 32 Sa
NT125 21 43 37 -60 a6 42 1263 00105 33 246
NT029 21 8 26 -49 29 36 12.64  0.0091 2 14 E
N 877 2 15 18 14 19 o 125 090131 23 18 Sbe
A2335-4746N || 23 3B 3 -47 16 54 12.3 00109 3 16 Sa
NB83N 15 4 354 1 44 12 1225 00084 5 45 Sb
N5339 13 &1 22 -7 41 7 12 0 0080 1.5 1.5
A2135-4409 21 35 & -44 9 30 00084 2.3 0.4 Sed
A2030-5309 20 3D 13 -53 9 L 0 0083 19 1.9
A0047-1153 g 47 30 -11 33 0 0.0088 0.8 &1 Sb
I5171 22 7 18 -46 20 0 0.0093 38 0.6
A2214-4930 22 14 39 -49 30 42 0093 19 1
A1308-2336 13 8 4 -23 36 0 {0.0095 33 3 Se
4902-+2149 9 2 285 | 21 49 30 00102 08 08 Irr
A2216-4083 22 14 31 -40 53 12 00107 15 06 Sa
A2235-2606 22 3 563 -26 G ] 00113 3.6 09
A2251-7053 22 51 a7 =70 33 54 00125 1.3 07 S0,/Sa
N6862 20 4 53 -38 32 30 00140 15 15 Se
A0048-0847 0 48 3514 | -8 47 26 00141 13 0.7 Sd
A2018-4810 20 18 10 -48 10 0 0.0148 1.2 09 Sc
N1616 4 31 7 -43 49 13 0.0149 18 1 She
A1348-3014 13 48 476 | -30 14 33 40151 1.2 0.6 S0
A0245-1026 2 45 54 -10 26 0 0.0132 12 0.6 50
A2024-5233 20 24 2 -52 33 0 0.0154 2 09 Sh
A2024-5233 20 24 2 -52 33 0 00134 2 09
N1585 4 25 53 -42 16 30 00155 13 08 Sb
A2027-5246 0. 27 22 -32 46 54 00156 1.7 08~
N2012 5 26 14 -19 53 i2 00159 1.2 07 S0

135




CAPITULO 6 GALAXIAS LINER CONCLUSIONES

136




Capitulo 6

El Entorno Circumgalactico de las
Galaxias LINER

En este capitulo, cstudiamos el entorno circumgalactico de 193 LINERs a partir del ca-
talogo Multifrequency Catalog of LINERs (MCL, Carrillo et al  1999) Con base en la
feonomenologia de lineas de emisidn, pensamos que los LINERs pueden dividirse en tres
grupos principales: (1) LINERs puros (los llamados LINERs 2}, que muestran solo lineas
angostas de emision, satisfaciendo la condicion de cocientes establecida por Heckman; (2)
ohjetos de transicién, es decir, sistemas LINERs/HII, para los cuales la ionizacién medi-
ante fuentes térmicas patece desempefizy el papel principal {Ho, 1997); v (3} los Hamados
LINERs ls, que muestran evidencia de emisién de lineas anchas de Balmer. Comparamos
el entoro de estos subconjuntos de LINERs con aquellos de galaxias anfitrion Sevfert 1
(Sv1), Seytert 2 (Sv2) e IRAS brillantes (BIRG).

6.1 Seleccion de la Muestra

Generamos una muestra LINER de 193 objetos a partir del catdlogo elaborado por Carrillo
et al, v después la dividimos en tres grupos. El primero consiste en 103 objetos y contiene
solamente LINERs de tipo 2 (a partir de ahora, L2}, La segunda muestra incluve 63
LINERs de transicién (a partir de ahora, TL). El tercer grupo incluve 27 LINERs con
emision Ha ancha {a partir de ahora, L1}, Consideramos sélo objetos con corrimiento al
rojo dentro del rango 0603 < 2z < 002 (excepto para los TL, en donde el limite superior
es ligeramente mas alto). El limite z inferior (0.003) fue elegido para evitar ohjetos con
tamailo angular muy grande, mientras que el limite z superior (¢ 02) fue establecido paia
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Tabla 6.1: Caracteristicas de las tres muestras de LINERs

Parametro LINER 2 TL LINER 1
Prom DE. [ Prom D.E. [ Prom DE i
B 12040 1320 12.680 1 430 11 320 1.0590
Y 11 260 1510 10 5640 0710 10.730 0.890
(U-B) 6324 0206 0.231 0.239 0436 4133
(B-\) (}.836 0136 0780 0.157 0.861 3116
J 9 651 1.270 9 328 0 082 9.038 1 300
(J-H) 0.713 0.083 0730 0.450 & 7he 0030
(H-K) 0252 0 038 0 262 0.041 0 246 0035
OI1I, HB 1674 0.723 1.407 6749 2609 2.108
OI,/Ha 0264 0.164 0.109 (0 044 0 506 0280
NII,Ha 1623 0 786 (.956 0439 1.808 {).882
Sii/H 1.119 0320 0.586 0 280 1.417 0.539
Lfii/Le 1031E<10 1887E+10 | 3022E+10 6 473E~10 | 8263E+09 2.0%1E+10
L&D er‘_qs_l 6.033E+30  1.200E--31 | 2.247E-+31 5 220E--31 | 4827F+30 14I10E+31 ;
L25 er gs_l B431E+29  1602E+30 | 3.231E+-30 T7.818FE-+30 | 5 997E--20 1 398E--30)
F25:FB0 .334 0.360G 0159 3.100 0241 0259
F60 F100 Q423 }.336 0383 0.199 0347 0.108
F12 F25 0763 0.384 0.819 0.351 0 939 0.461

incluir un mavor namero de objetos v, al mismo tiempo, evitar tamanos angulares muy
pequerios, especialmente para las compafieras, que podian ser confundidas con estrellas
(ver Cap 2). Solo objetos cuya latitud galdctica fuese |br7| = 35° se tomaron en cuenta
paza evitar ia zona de oscurecimiento causada por el plano galactico

Aunque el MCL incluye objetos de varias muestras de LINERs, nuestra muestra incliye
objetos principalmente de Ho et al. (1997}, Kim et al. (1993), Veilleux et al. (1995) v Wi,
Zou, Xia v Deng (1998) Todos los LINERs en la muestra de Ho {completa para galaxiag
mas brillantes gue By = 12.5 mag (& > 0%)) se incluven en nuestra muestra (ademds de
una diversidad de otzos objetos dentro de este limite de magnitud del cielo meridional).
Una prueba V/ Vi, {Schmidt 1968) airzoja un valor de 0.476 £ 0.021 hasta una magnitucd
limite By = 12.5 mag para nuestra muestra. Por lo tanto. la muestra es muy completa
para galaxias més brillantes que By = 12.5 mag. Solo < 15% de los 193 LINERs es més
débil que este limite de magnitud '

Como se explicara en la seccion 6 4, &~ 33% de las galaxias normales contiene un nicleo
LINER. Detectar este nacleo resulta en muchas ocasiones muy dificil pues se encuentra
oculto en la emision de continno de las galaxias. Por esta razon resulta extremadamente
peligroso tratar de generar una muestra de control, es decir, una contramuestra de galaxias
sin caracteristicas LINER, pues tendriamos que estar completamente seguros de que cada
galaxia que la conformara realmente careciera de lineas de emisidn, lo cual evidentemente
no es posible. Por esta razén, hemos decidido no tener objetos de contiel para los LINERs
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Figura 6.1: Distribucién de magnitud absoluta B para los L2s, TLs ¥ L1s La linea continua representa
a la muestra de L2s, mientras que la punteada a la de TLs (izquierda) v a la de Lls {derecha)

La comparacién de medio ambiente se hara entre las tres categorias de LINER mencionadas
anteriormente y los objetos estudiades en capitulos previos.

En las Tablas 6 3, 6 4 v 6.5 sc presentan las muestras para los L2, TL y L1, respecti-
vamente. Las tablas contienen los siguientes datos para cada objeto (obtenidos del MCL
v NED): posicién en coordenadas ecuatoriales (1950), magnitud absoluta Afg, corrimiento
al rojo v tipo morfoldgico. Las distribucienes para las muestras de magnitud, tipo mor-
fologico v corrimiento al rojo se presentan en las Figuras 6.1, 6.2, 6.3, respectivamente. La
tabla 6 1 presenta las caracteristicas de emision de las muestras.
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Figura 6_..2: Distiibucion de tipe de Hubble para los L2s, TLs y Lls. La linea continua representa a la
muestra de L2s, mientias que la punteada a la de TLs (izquierda) v a la de L1s (derecha)

6.2 Anéalisis

6.2.1 Identificaciéon de las Compafieras

La busqueda de comparfieras de galaxia se realizé automaticamente en el DSS con la tltima
version (1998) de FOCAS (Faint Object Classification and Analisis System; Jarvis v Tyson
1982), v se limitd a compafieras que pudieran ser distinguidas, de manera inequivoca, de
estiellas mediante el algoritmo de FOCAS (i.e. = 7 arcsec, que al limite de conimiento
al rojo de Ia muestra corresponde a = 4 kpc; ver Cap. 2 para detalles). Los métodos
utilizados, asi como el efecta de la calidad de placa, de la funcién de dispersion de puntos,
del entorno celeste v de la identificacion y medicion automiticas de compaficras v galaxias
de fondo han sido discutidos en el Cap 2. Como es costumbie (e.g. Dultzin-Hacvan et al
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Figura 6.3: Distiibucion de corrimiento al rojo para los L2s, TLs v L1s La linea continua representa a
la muestra de L2s, mientras que la punteada a la de TLs (izguierda) v a la de L1s {derecha)

2001; Krongold, Dultzin-Hacyan v AMarziani 2002a, Krongold, Dultzin-Hacvan v Marziani
2002b), la fraccién de objetos con compafleras fisicas fr;, es la fraccion con compafieras
observadas fupe disminuida por la fraccién de galaxias con una compahera 6ptica, a saber
ftis = fobs — fopr  fors ba sido obtenida a través de una distribucién de Poisson como se
describe en el Cap 2.
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Tabla 6.2: Fraccion de compaleras observadas, dpticas v fisicas

Muestra | Num. de  Objetos con compafera (%) Nivel de
objetos  Observada Optica Fisica confianza (%) !
‘ Compaiieras con didmetrol¢ > dkpe
LINER 2 103 72.9% 34 4% 38.5%
TL 63 61 9% 34.5%  274% no signif
LINER 1 27 48.5% 380% 105% a9
Compaieras con diametroDe > 10kpce
LINER 2 103 47.6% 13.6%  34.0%
TL 63 04%  180% 224%  no signit
LINER 1 27 25 0% 19 5% 5.5% 09.5

D Nivel de confianza paaa la Mipotesis de que la muestra LINER vespeétiva es estadisticamente diferente
de la muestra L2

6.3 Resultados

6.3.1 Companeras dentro de 3Ds

Buscamos compartieras en un drea circular con radio igual a tres veces el didmetio del objeto
central (3Dg). Los resultados principales se presentan en la Tabla 6 2

Companeras con didmetro D > 4 kpc

De los 103 LINER 2s, = 73% tiene al menos una compafiera de didmetro D > 4 kpc
dentro de 3Ds. versus 62% de los 63 LINERs de transicion (TLs) v 49% de los 27 L1s. El
niunero esperade de compaficras dpticas, a partir de las estadisticas de Poisson, se presenta
en la tercera columna de la Tabla 6.2 Si las compaiieras 6pticas se substraen, f;, es =
39%, 27% v 119 para las muestras L2. TL v L1, respectivamente De acuerdo con una
prueba x? |, no hay un exceso significativo de objetos con compafieras entre los entornos
de las muestias L2 v TL. Sin embargo. la misma prueba muestra que existe un exceso
significativo de objetos con compadneras entre los L2s, cuande se comparan con los Lls (a
un: nivel de confianza del 99%) _

Companeras con diametro D > 10 kpe

De los 103 L2s = 48% tiene, al menos, una companicra de diametro D > 10 kpe, dentro
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de un area de 3Dg El 40% de los 63 TLs muestra esta propiedad. Por otia parte, sdlo 2
25% de los 27 LINER 1s mostré una compafera con D > 10 kpe. dentro de 3Dg. Si las
compafleras opticas se substraen de acuerdo con los valores de la Tabla 6.2, f;, es 34%,
22% v 6% para los L2s, TLs v L1s, respectivamente Estos valores indican un claro exceso
de objetos con companeras grandes (D > 10 kpc) entre L2s, con respecto a Lis. Una
prueba x? ofrece un nivel de confianza de 99.5% para este resultado.

6.3.2 Distribucién Acumulativa de la Companera mas Cercana

Entorno de los LINERs El radio de bisqueda para comparnieras fue, en todos los
casos, igual a 300 kpe de distancia lineal provectada, arriba de la cual asumimos una “no-
deteccion”. En las figuras 6.4, 6.5 y 6.6, los paneles muestran la distribucién acumulativa
“de LINERSs en funcion de la distancia lineal proyectada a la compafiera mas cercana. Este
cilculo se hizo sin sustraccion de compaieras opticas v se muestra en €l lado izquierdo
de las figuras. Las restricciones sobre los didmetros de la compafiera mas cercana son, de
arriba abajo, I > 4 kpe (todas las compaficras 1econocibles como galaxias en el DSS),
D> 10 kpe v O = 20kpe.

A partir de las estadfsticas de Poisson, caiculamos la [, esperada a distancias de 20
kpe, 40 kpe, ete. Elaboramos la distribucién acumulativa de la compafiera “fisica” mas
cercana a partir del valor fgs . El lado dereche de las figuras 6.4, 6.5 v 6.6 muestra
esta distribucion. La distribucidn acumulativa de compaieras fisicas con D = 20kpc es
muy similar a la distribucion acumulativa de las compaiieras observadas, puesto que la
densidad de objetos con este didmetro es practicamente cero, v, por tanto, la probabilidad
de encontrar compaficzas Opticas es despreciable.

Las barras de error en las frecuencias de las muestras de comparacién se establecieron
con una técnica “bootstrap”, reordenandoe aleatoriamente las galaxias de comparacién en un
gran numero de pseudomuestras (3 mil para cada muestra), v tomando una incertidumbre
igual al doble de la desviacidn estindar, como se ha hecho en varios capitulos previos.

LINER 2s vs. LINERs de transicion La figura 6.4 compara los entornos de los
L2s v de los TLs Entre los L2s, existe un exceso apenas significative de objetos con
comparneras de diametros menores a 20 kpc con respecte a los TL. Para companeras grandes
(DD > 20kpc), esta diferencia definitivamente desaparece.

LINER 2s vs. LINER 1s Como puede deducirse a partir de la Figura 6.5 existe un
exceso estadisticamente significativo de compafieras para la muestra L2, con didmetros
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Figura 6 4 Izquierda: Distribucion acumulativa de o compaiiera vbservada més cercana praficada en
pasos de 20 kpe, dentio de un limite de distancia lineal provectada de 140 kpe. Derecha: Distribucién
acumulativa de la compafiera “fisica™ mas cercana. Los paneles superimes muestian la distribucion paia
galaxias con diametro D. > 4 kpc, los paneles intermedios muestran galaxias comparieras “brillantes”
cuvos didmetros son De = 10 kpe v los paneles inferioles muestian compaiieras con [, > 20 kpe La linea

continua corresponde a la muestra LINER 2, mientras que la linea discontinua se 1eflere a la muestra TL,
Las barzas de ciror en la contramuestra estin fijadas a un nivel de conflanza 2o,

D¢ = 10kpe con respecto a los LI, Esto se aprecia tanto para las compaiieras observadas
como para las fisicas hasta una de ~140 kpc. Este resultado es especialmente solido para
dp < 40 kpe, puesto que es visible también para Do > 20 kpe. Aunque la diferencia entre
los L1s v L2s permanece mis alld de 40 kpe para De > 20 kpe, no puede considermse
significativa Esto se debe a que la muestra L1, por no ser numerosa, nos enfrenta a
estadisticas de niimeros pequenos.
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Figura 6.5: Isquierda: Distiibucién acumulativa de Ja compafiera observada mas ¢ezcana graficada en
pasos de 20 kpc, dentro de un limite de distancia lineal provectada de 140 kpe Derecha: Distiibucidn
acumulativa de la compafiera “fisica” més cercana Los paneles superiores muestran la distiibucién paia
galaxias con didmetro D, > 4 kpe, los paneles intermedios muestran galaxias compaferas “brillantes”
cuvos diametros son 2. > 10 kpe v los paneles inferiores muestran compafieras con D, > 20 kpe La
linea continua corresponde a la muestra LINER 2, mientras que la linea discontinua se refiere a la muestia
LINER 1 Las barzas de error en la contramuestra estan fijadas a un nivel de confianza 20

LINERs de transicién vs. LINER 1s La Figura 6.6 muestia la distribucién acumu-
Jlativa de la compafiera més cercana para TLs vs Lls Si los entornos de los TLs v los
- L1s se comparan, un excese de compaiieras puede observarsé en la muestra de TLs para
didmetros de compafieras D > 10kpc, hasta una distancia lineal provectada de == 40 kpc
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Figura 6 6: Izquierda: Distribucién acurmulativa de la compariera observada mas cercana graficada en
pasos de 20 kpc, dentio de un limite de distancia lneal provectada de 140 kpe. Derecha: Distiibucion
acumulativa de la compafiera “fisica” més cercana Los paneles superiores muestran la distribucidn para
galaxias con didmetro Do > 4 kpe, los paneles intermedios muestian galaxias compafieras “brillantes”
cuvos didmetios son D, > 10 kpc v los paneles inferiores muestran compaifieras con I, > 20 kpe. La
linea continua corresponde a la muestra LINER 2, mientras que la linea discontinua se refiere a la tuestra
LINER. 1. Las barias de error en la contrammestia estan fijadas a un nivel de confianza 2o

6.3.3 LINERs vs. Syls, Sy2s v BIRGs

Con la finalidad de estudiar la diferencia entre el entorno de las galaxias LINER, Seyfert 1
v Sevfert 2. utilizamos los datos obtenidos para el entorno Sevfert, recabados por Dultzin-
Hacyan et al. 1999b (Cap. 3). Una comparacion similar entre las BIRG v los LINER es
posible utilizando los datos de entorno recabados por Krongold, Dultzin-Hacyan & Marziani
2002 (Cap. 5). El rango de corrimiento al 10jo de nuestras muestras LINER es el mismo
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Figura 6.7: La distribucién de la compaifiera mas cercana con didmetro D > 10kpe, graficada en pasos
de 20 kpe, hasta una distancia lineal proyectada de 140 kpc, para galaxias 531, 5v2, BIRG v LINER2
Panel superior: LINER 2 vs. galaxias 5yl. Panel intermedio: LINER 2 vs galaxias Sy2 Panel inferior:
LINER 2 vs galaxias BIRG La linea continua corresponde a la muestra LINER 2, mientras que la linca
discontinua se refiere a la muestra Syl ea ¢l panel superior, a la Sy2 en el intermedio v a la BIRG en el
inferior Las barras de error en las muestras estén fijadas a un nivel de confianza 2o

que el de la muestra Seyfert 2 de Dultzin-Hacvan et al (1999h} v de la muestra BIRG de
Krongold et al. {2002}, A partir de nuestro trabajo previo, la comparacién entre LINERs,
Svls, Sv2s v BIRGs es directa, puesto que en Dultzin-Hacvan et al. (1999b) v Krongold
et al. (2002) también buscamos galaxias compafieras de didmetros De > 10 kpe, dentio
de un radio de busqueda de hasta 140 kpe. Caleulameos la distribucion acumulativa para
la distancia lineal provectada de la primera compafiera observada en los distintos grupos
de objetos. Las barras de error se establecieron mediante la técnica de boosstrap, v se
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Figura 6.8: La disuibucion de la compafiera mas cercana con diametro De > 10kpe, graficada en pasos
de 20 kpe, hasta una distancia lineal proyvectada de 140 kpe, para galaxias Svl, Sy2. BIRG v TL Panel
superior: TL vs. galaxias Syl. Panel intermedio: TL vws. galaxias Sy2 Panel inferior: TL vs galaxias
BIRG La linea continua corresponde a la maunestta LINER 2, mientras que la linea disconsinua se refiere
a la muestra 5v1 en el panel superior, a la Sv2 en el intermedio v 2 la BIRG en el inferior. Las hairas de
error ch las muestras estan fijadas a un nivel de confanza 27.

encuentran a un nivel de confianza de 2o.

LINER 2s El panel supetior de la Figura 6 7 muestra que existe un exceso significativo
de compafieras en la muestra L2. con respecto a la Syl, como se encuentia entre las Syls v
las Sv2s. El panel medio muestra una diferencia marginal en la distribucién de la distancia
a la primera compafiera, entre los L2 v las galaxias Sv2. La diferencia indica que los L2s
pueden tener entornos incluso més ricos que lag Sv2s. [l panel inferior de la Figura 6.7
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Figura 6.9: La distribucién de la compaiiera més carcana con diametro D, > 10kpe, graficada cn pasos
de 20 kpc, hasta una distancia lineal proyectada de 140 kpc, para galaxias Svl, 8y2, BIRG v LINER]
Panel superior: LINER 1 vs galaxias Syl Panel intermedio: LINER I vs. galaxias Sy2. Panel inferior:
LINER 1 vs. galaxias BIRG La linea continua corresponde a la muestra LINER 1, mientras que la linea
discontinua se refiere a la muestia Syl en el panel superior, a la S¥2 en el intermedic v 2 la BIRG en el
inferior Las barras de error en las muestras estan fijadas a un nivel de confianza 2¢.

muestra que no existe una diferencia estadistica entre el entorno de las galaxias BIRG v el
de los L2s.

LINERs de transicion Los paneles medio e inferior de la Figura 6 8 muestran que
los entornos de las Sv2sy1as BIRGs v los LINERs de fransicién son cast iguales. Por otia
parte, existe un exceso de objetos con compafera en ios TLs, con respecto a as Svls (panel
superior de la Figura 6 8). '
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LINER 1s FEl panel superior de la Figura 6.9 muestra que no existe una diferencia
estadistica entre el entorno de los L1s v el de las galaxias Sv1. Por el contrario, los paneles
medio e inferior de la figura muestran un exceso significativo de companeras en el entorno
de las Sy2s v las BIRGs, con respecto a los L1s

6.3.4 DMergers

También buscamos en el entorno muy cercano de nuestros objetos, v observamos cuida-
dosamente su mo:felogia, con el fin de determinar si podian, ¢ no, mostrar un proceso
de fusidén. En primer lugar, estudiamos los LINER que muestran evidencia inequivoca
de un merger en una etapa temprana, es decir, pares muv CEICANOS (lle DAIECer estar en
fusion {s6lo tomamaos en cuenta objetos cuva compafiera mas cercana tuviese un didmetro
D¢ 2 10kpe). = 16% de los 103 objetos de la muestra L2 puede ser considerado un merger
en etapa temprana. de acuerdo con nuestia definicidén un tanto burda. Por otra pazte,
se descubrio que = 7% y 4% de los objetos en las muestras TL v L1. respectivamente,
eran “mergers tempranos’ También buscamos evidencia de interacciones fuertes, asi como
caracteristicas distintivas de mergers avanzados, en la mortologia de los LINERs. De los
103 objetos de la muestra L2, == 10% mostro una morfologia muy distorsionada; por otro
lado, == 10% v 4% de las muestias TL v L1 lo hicieron. Esto significa que & 26%, 16% v
8% de las muestras L2, TL v L1, respectivamente, son galaxias fuertemente interactivas o

mergers

6.4 Discusion

El punto principal de nuestros resultados consiste en una diferencia intrinseca en la riqueza
del entorno entre los L2s vy los Lis, siendo los primeros los que presentan un entorno mas
rico, v una frecuencia de compafieras muy similar a la de las Sy2s, las BIRGs v los TLs.
Antes de discutir las implicaciones de estos resultados, repasaremos brevemente nuestra
presente comprension de las tres clases de LINERs analizadas en este articulo.

6.4.1 Sobre la Naturaleza de los LINERs

LINER 1s A partir de observaciones en el rango de ravos X, de radio v 6psico. es evidente
que la mavoria de Lls son AGN de baja luminosidad (LL-AGN, por sus siglas en inglés).
La luminosidad Ha de los Lls se correlaciond de manera positiva con la luminosidad de
ravos X en la banda 2-10 Ke\™ (Terashima 2001, Ho v Ptak 2000; Terashima et al 2001h),
caracteristica similar en las Svls. Fuentes compactas han side detectadas en vazios de estos
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objetos en el dominio de rayos X fuertes, radio y ravos UV (Iyomoto et al  1996; Terashima
et al. 200; Weaver et al. 1999) Los espectros de rayos X de los Lls se representan en forma
correcta mediante un modelo de dos componentes: un componente de ley de potencias mas
una emision térmica suave (Terashima, Ho v Ptak 2000)

LINER 2s Ei origen de los L2s no se comprende de la misma manera. Los L2s son
la forma mds abundante de actividad de bajo nivel en galaxias cercanas  En el survey
optico-espectroscapico, realizado por Ho (1996}, se detecté un L2s en 28% de las galaxias
con Br < 12.5 mag del cielo septentrional. Por otra paite, en solo 11% v 5% de estas
galaxias, una Seviert o un L1 fue detectado. Si los L2s también son LL-AGN genuinos,
la emisién de su nicleo tendria que estar oscurecida, en analogia con las expectativas del
Modelo Unificado para galaxias Seviert (ver, por ejemplo; Halderson, et al. 2001). Una
linea ancha polarizada Ho ha sido detectada, ciertamente, en algunos LINER 2s (eg
 Barth, Filippeuko v Moran 1999}, lo cual indica que el especiro de ravos X es absorbido
“por una densidad columpar > 10 ¢n™2 Como en los nilcleos S5yv2 oscurecidos, en estos
obietos también se ha detectado una linea de emisién Ko de hierro flucrescente cuvo
ancho equivalente es == 300V (Weaver, et al. 1999). Las observaciones de radio de los
L2s han mostrado la aparicidon de nucleos compactos (Nagar, et sl 2000). Todas estas
caracterisiicas se parecen a las de las galaxias 5v2 luminosas. Por tanto, algunos L2s son
los analogos de baja ionizacion v baja luminosidad de las galaxias 5y2. ‘

Por otra parte, las lineas de emisién de gas de otros L2s pueden ser producidas por
fuentes distintas de aguellas de los AGN Entie los procesos que pueden explicar este tipo
de espectros, se encuentra la lonizacién a partir de chogues (Dopita y Sutherland 1995;
Eracleous, Livie & Binette 1935), que es la idea mas aceptada. También la forcionizacién
producida por un grupo de estrellas calientes v jévenes puede explicar a los LINERs,
sin embargo esta teorfa presenta varios problemas (por ejemplo, ; Porqué estos espectros
no se observan en galaxias STARBURSTs?). Maoz et al. {1998) descubricron, a partir
de observaciones con ravos ultravioleta (UV), que al menos en algunos L2s la fuente de
ionizacién es un grupo de estrellas masivas (jpero requiere estrellas con masas majores
a 100 Mg 1) Estos autores también sugirieron que incluso en aquellos L2s en donde un
LL-AGN ha sido detectade, una componente independiente a ésta (producida por estrellas
o chogues) es requerida, para explicar los coclentes de lineas de emision observados En
este caso, la componente AGN seria mas prominente solo a energias elevadas. Terashima,
Ho v Psak {2000) descubrieron evidencia de emision extendida de rayos X fuertes en los
LINER 2s. Sugirieron que el origen de esta emisién puede deberse a una serie de fuentes
discretas, 3 no necesariamente a un AGN.
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LINERs de Transicion El origen de los TLs se comprende incluso menocs. La foto-
ionizaciéon de estrellas calientes puede reproducir muy bien los espectros dpticos de este
tipo de objetos (Shields: Filippenko y Terlevich 1992), pero esto también es cierto para
calentamientos por onda de choque (Dopita v Sutherland 1995). Adicionalmente, Ho, Fil-
ippenko v Sargent (1997} v Ho (1996) sugirieron que estos objetos pueden ser sistemas
compuestos. en los que la sefial dptica de un nicleo active débil ha sido espacialmente
combinada por regiones ciicumnucieares de formacion estelar Para probar esta idea. al-
gunos antores han observado TLs a frecuencias de radio, puesto que el 1ango de radio no se
ve afectado por oscurecimiento de polvo ni por absorcién fotoeléctrica. Pot ejemplo, Filho,
Barthel v Ho {2000) estudiaron las propiedades de radio de una muestra de LINERs de
transicién. e hicieron la comparacion con galaxias HII. Encontraron que, a diferencia de las
galaxias HII, algunos TLs no tienen nicleos compactos de emisidén de radio. Concluveron
que los TLs pueden dividirse en dos categorias: la primera con sélo un extendideo y pro-
nunciade espectro de radio de baja luminosidad superficial; la segunda con una emisién
de radio compacta. adicionalmente a la emisién extendida IEn su estudic, uno de cinco
TLs pertenece a la segunda categoria, v puede, por tanto, ser considerado un AGN de
Inminoesidad oscurecida o baja. Como los autores enfatizan, los objetos sin una emisién de
radio compacta ann pueden albergar un componente nuclear muyv débil, enmascarado por
una emisiéon dominante que proviene de regiones circundantes de formacidén estelar

6.4.2 Una Secuencia Evolutiva de Baja Luminosidad

La interaccién con una galaxia compariera masiva muy probablemente afecta la evolucion
v el oscurecimiento de un AGN. Las propiedades resumidas en la seccién previa pueden ser
entendidas en términos de una secuencia evolutiva: al principio, un Starburst es inducido
por una interaccién, v se desarrolla gradualmente en un LINER 2, evolucionande poste-
riormente a una luminosidad no térmica mayor v a un menor oscurecimiento (LINER 1)
La secuencia en funcién de la interaccion puede eshozarse de la signiente manera:

L — L2 — L1
Interaccion = Sbrst { Obscurecimiento/ EmisionTermica | Poder AGN (6.1)
Sy2 4+ Shrst — Sy2 — Syl

Existen varias lineas de evidencia que fundamentan esta simple trayectoria evolutiva
para las galaxias Sevfert (revisadas extensivamente por Dultzin-Hacvan v Ruano 1996 v
por Krongold et al. 2002} Basicamente, la contribucién de emisién térmica a la luminosi-
dad bolométrica parece disminuir a lo largo de la secuencia para las Sevfert. Este también
puede ser el caso para los LINERs. Por ejemplo, la emision extendida de ravos X suaves
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parece ser mas relevante para los L2s que para los L1s (Halderson, et al 2001) Los Star-
burst pueden evolucionar en LINERs de transicién, v después en L2s v L1s. La secuencia
evolutiva a baja luminosidad seria gobernada, quizd, por propiedades de oscurecimiento v
cociente de potencia AGN a no AGN, como e el caso de los nicleos Sevfert mas luminosos.

Propiedades de oscurecimiento En la direccidn horizontal, la secuencia va de ac-
tividad de tipo 1 completamente oscurecida (es decir, vista como un AGN de tipo 2 con
propiedades de estallido estelar mixto: TLs con un nucleo detectado en radio), a un AGN
de tipo 1 con oscurecimiento dependiente de la orientacién (el escenario de “unificacién’, es
decir, objetos con una BLR oculta) v, por tltimo, a un AGN de tipo 1 no oscutecido El es-
cenario de oscurecimiento queda fundamentado por la deteccién de componentes de lineas
anchas polarizadas en varias Sy2s y L2s, y por la presencia de nicleos de radio compactos
en Sy2, L2s e, incluso, en una minatia de TLs. Estas caracteristicas pueden considerarse
distintivas de un AGN oculto.

Sin embargo. evidencia de AGN oscurecidos no siempre ha sido encontrada en Seyferts
25 v en LINER 2s La ausencia de lineas anchas polarizadas en varios objetos requiere de
~una densidad columnar > 10%! em™2. Adicionalmente, no un AGN, sino muy probable-
mente choques de nubes de material pueden ser los responsables de la ionizacién en LINER
2s v TLs, como se explicéd en el apartado anterior.

Cociente de potencia AGN a no-AGN Exn este caso, la direccion horizontal es-
taria relacionada con la proporcién de la emision AGN a no-AGN, ¥ no al oscurecimiento.
Terashima, Ho v Ptak (2000) descubrieron que la contribucién de un AGN en los LINER 2s
v los TL puede ser tan baja como un 5% de la luminosidad Hea observada (suponiendo que
no haya oscurecimiento). Nagar, et al (2000) descubrieron que los TLs pueden tener una
radioluminosidad nuclear menor que los LINER 2s (los que, a su vez, tienen una luminosi-
dad menor que los LINER 15). A mayor luminoesidad, un fuerte fundamento para esta idea
es el descubrimiento, hecho por Cid Fernandes et al. 2001 (entre muchos otros), de que
=~ 50% de las Sy2s esta constituido por objetos compuestog con caracteristicas Starbuist
+ Seyfert (el andlogo de los TL).

La direccion vertical se relaciona con la potencia del AGN. Una baja potencia puede
deberse a una pequefia masa central de agujero negro, o quizd debido a que el agujero
negro originalmente no se encontraba presente. Otra posibilidad es que la tasa de acrecion
o la eficiencia en los LINERs sea mas hien pequefa. Varios autores han sugerido que
éste puede ser el caso. Por ejemplo, Terashima, Ho v Prak (2000}, basados en la relacién
de masa bulbo-agujero negro, descubrieron que los LINERs pueden no hospedar agujeros
negros supermasivos en sus ntcleos, o si lo hacen, la acrecidén de masa se da a una tasa
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muy baja o es de eficiencia reducida. Por lo tanto, el esquema también puede leerse como
una secuencia de luminosidad cambiante de AGN (no necesariamente en ei sentido de
luminosidad creciente; ver mas adelante).

Un travecto evolutivo como el siguiente puede ser tipico para los LINERs: (a) la fuerte
interaccion produce una intensificacién dramatica de la SFR en una galaxia (e.g. Krongold
et al 2002, v sus referencias, Cap. 5): (b) este Starburst puede evolucionar hasta convertirse
en un LINER de transicién. En estos objetos, procesos que no corresponden a AGN (va sea
choques o grupos de estrellas) dominan la emisidn, v la contribucién de nn AGN desempena
un papel menos importante (si alguno, como en la mavorfa de los TL); {¢) conforme avanza
el tiempo, la contribucién de un motor nuclear puede volverse mas importante, mientras
ia contribucidn no correspondiente a un AGN disminuye. Los objetos en esta etapa serdn
observados como L2s; (d) finalmente, el componente no térmico domina la emisién. v se
observan AGN de tipo 1. La secuencia para lasg galaxias Sevfert seria paralela a la descrita
arriba para log LINERs. pero con una mayvor contribucion del componente AGN desde el
inicio (5v2 con starbursts circumnucleares como los andlogos de los TLs), debido a una
mayvor tasa de acrecion voo una mayor masa de agujero negro.

El escenario veal mis probable puede ser una combinacidn de las dos secuencias descritas
arriba, puesto que el oscurecimiento y la potencia observada de un AGN pueden vincnlarse
intimamente: conforme el oscurecimiento decrece, la potencia observada de un AGN puede
aumentar Puesto que las galaxas infrarrojas ultraluminesas han sido consideradas las
precursoras de los cudsares, v se las ha observado en sistemas fuertemente interactivos
(Sanders, Surace e Ishida. 1999 v sus referenciag), la secuencia evolutiva propuesta para
los LINERs (asi como la sugerida para las Seyfert v las BIRG en el Cap. 5) puede ser
independiente de la lnminosidad, v valida para todos los AGN.

Por otio lado, existe una mayor complejidad adicional, inherente a la baja potencia
de los LINERs. Un espectro de lineas de emisién con baja ionizacion y relativamente
baja luminosidad puede producirse en diversas circunstancias, como: (1) calentamiento
por choque; (2) forolonizacion producida por un AGN débil; (3) estiellas calientes en un
medio denso; (4) una mezcla de gas lonizado térmica,/no térmicamente; (5) un continno de
AGN en desvanecimiento. La fenomenoclogia LINER se encuentra en casi un tercio de las
espirales cercanas (Ho et al 1997} La posibilidad de un AGN en desvanecimiente. mas
que un AGN emergente, es intrigante v debe consideraise con mas detalle. Si el continuo de
un AGN se apaga, la emisién de ionizacion elevada de una NLR seria la primera afectada,
dejando un espectro de baja ionizacidn que podria ciasificarse como uno de tipo LINER
(Eracleous, Livio & Binette 1993). Por lo tanto. el nuclec de una $v2 podria evolucionar en
un L2, Adicionalmente, se debe considerar que existe suficiente ambigiiedad en la Regién de
Lineas Angostas de las galaxiag Sv1. Debide a log BCs prominéntes,. los cocientes de lineas
angostas de emision se conocen muv poco En los ultimos diez aftos, unos cuantos LINERs
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han desarrollado un fuerte componente de lineas anchas de Balmer, por lo que ahora se
clasifican como Sevfert 1 (o BLRGs; ver el caso de Pictor A: Sulentic, et al 1995; Halpern
v Eracleous 1994). A partir de nuestios datos, si nuestra interpretacién en el escenario de
interaccién es corecta, un AGN en desvanecimiento puede no encontrarse presente entre
los L2s, puesto que éstos son los que muestran el mayvor exceso de compaifieras brillantes.
v deberian, por tanto, ser considerados, al menos en un sentido estadistico, como objetos
jévenes. La baja frecuencia de sistemas interactivos entre los L1s es, en cambio, consistente
con que algunos L1s sean AGN de tipo 1 en desvanecimiento o inestables.

Como va se dijo, una posible explicacion para un calentamiento por choque de los
LINERs es una colision de nubes moleculares. Ejemplos intrigantes en los que esto puede
estar ocurriendo se observan en pares de galaxias en colision, como Kar 29 {(Marziani, et al.
1994; Marziani et al 20G1). Si una galaxia anfitrién es de tipo morfolégico Se, el LINER

‘producido por colisiones de nubes moleculares puede desvanecerse rapidamente, puesto que

la formacién de un agujero negro masive parece no ocurrir en galaxias Sc sin bulbe Esto
puede explicar por qué los LINERs (v las Sevferts) son hospedadas preferentemente por
" galaxias de tipo maorfolégico temprano.

6.4.2.1 El Papel del Entorno

Si las interacciones desempefian un papel en la detonacion de la actividad nuclear, una
conclusién inevitable es que los AGN de tipo 1 requieren una larga escala de tiempo para
emerger Ei tiempo necesaric para un AGN de tipo 1 podria ser comparable a la escala
de tiempo necesaria para un merger evolucionado o mavor que el tiempo de escape que
requiere una compafiera no ligada para salir del entorno cercano (~ 10Y afios) Esto explica
ia razoén por la que las BIRG v los AGN de tipo 2 se encuentran méis frecuentemente con
conmparieras mas cercanas.

Un resultado perturbador revelador, por el analisis del entorno LINER, consiste en

- que los L2s parecen tener con mayor frecuencia companeras que los TLs (ver Figura 6.4},
Consideramos que la mayor frecuencia encontrada para los L2s se debe a la mayor frecuencia
de sisternas fuertemente interactivos v en fusién que se encontré en esta clase de abietos.
Las interacciones fucrtes v los mergers son una condicién que favorece las colisiones de nubes
moleculares {¥, por tanto, un espectro LINER sin acrecion). Como ha sido enfatizado por
Marziani et al. (1994}, una colisién entre galaxias es una manera muy eficiente de producir
colisiones nube-nube en uno de los ohjetos. Las colisiones nube-nube son un agente que
avuda a la produccidn de gas calentado por choques, lo cual a su vez podria producit L2s.
De acuerdo con Marziani et al., la produccion de chogues mediante este mecanismo puede
sostenerse durante cantidacdes apreciables de tiempo (& 10° afios) Esto puede explicar el
sutil exceso de L2s con respecto a TL, v 1a mayor frecuencia de mergers entre L2s que entre
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TLs. Ademas. apova la idea de que los L2s son producides por choques v no por estrellas.

6.5 Conclusiones

Hemos enfatizado lo gue parece ser una propiedad comun de los AGN de tipo 2 {L2s v
Sv2s): un entorno circumgalactico significativamente méas rico que el propio de los AGN
de tipo 1. Una posible secuencia evolutiva de Starburst a Sy2 v a Syl parece ser también
aplicable a los LINERs, en una travectoria de TLs a L2s y a Lls. Sugerimos que esta
secuencia puede ser general v bésicamente independiente de la luminosidad, puesto que
una secuencia andloga ha sido propuesta para cudsares luminosos (de ULIRG a QSO).

Sin embargo, los LINERs son los AGN menos energéticos; los LINERs pueden ser
producidos sin acrecion en fuentes compactas, mediante choques de galaxias fuertemente
interactivas Esto explica la razén por la que los L2s se observan en sistemas fuertemente
interactivos incluso con mavor frecuencia que los TLs
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Tabla 6.3: Muestra LINER 2

Galaxia R.A (1950) DEC (1950) m % Tipo
hr  min  seg | grad arcmin  arcseg | Mot
NGC4394(A104) | 12 37 22.8 | -11 21 0 -218  0.604 Sa
NGC4486(NE7) 12 28 176 12 40 2 =216 0004 E
NGO4303(M61) 12 18 216 4 45 3 -21.4 Q005 | She
NGC3379(M105) || 10 45 11 12 50 48 -20.2 0003 E
NGC3992(M109) || 11 35 0.9 53 39 11 -201 0003 | She
NGC4125 12 3 36.3 65 27 6 -20.6  0.005 E
NGC4494 12 28 548 26 3 4 -20.5 0004 E
NGC1808 3 5 586 | -37 34 37 -199 0003 Sh
NGC3607 11 14 161 18 19 35 -197 0003 SO
NGC2768 9 7 45.2 | 60 14 40 =205 0.405 30
101456 22 54 231 | -36 43 17 -208 0006 E
NGCH363 13 33 383 3 29 53 ~19% 0004 Io
NGC3169 10 11 394 3 42 52 =200 0004 Sa
NGC4762 1230 2512 11 30 i -185 0003 50
NGC5322 1347 348 60 26 18 -209  0.008 E
NGC3166 w11 93 3 40 25 -19.9 0.404 | SOya
NGC5371 13 33 34 10 42 20 -21.3 0.009 | She
NGC1596 12 37 242 10 27 3 -206 Q006 SO
NGC1326 3 22 1 -36 38 24 -199 0063 | SO
NGC4261 12 16 50 6 6 10 -209  0.007 E
NGQC4314 12 20 18 30 14 2] -191 0003 Sa
NGC5H813 14 58 389 1 53 57 -20.6 0006 E
NGC5566 14 17 488 4 9 45 -261 0005 { Sap
NGCB921 15 14 272 b 14 53 =200 0005 | She
NGC4666 12 42 34.7 { 11 18 -20.0  0.605 Sc¢
NGC5H830 15 4 355 1 44 17 -211 0.009 Sb
NGC3898 11 46 361 56 21 42 -194 (004 | Sap
NGC5101 13 19 07 -27 10 6 -204  0.006 | 5O0/a
NGC4589 12 35 286 74 27 59 -204  0.007 E
NGC3608 11 14 207 18 25 20 -181 0004 E
NGC4643 12 40 469 2 15 6 | -196 0005 | SO/a
NGC4394 12023 243 18 29 26 -187 0003 Sb
NGC3507 11 0 4463 18 24 25 -189  0.003 Sb
NGO3626 11 17 25.9 18 37 56 -19.7  0.605 S50
NGC3945 1t 30 367 60 57 17 -193  6.004 SO
NGC3193 10 15 393 22 8 37 -195 0005 E
NGC5985 15 38 363 59 29 35 -208  0.008 Shb
NGCD428 1 10 215 0 43 1 -190 0004 | Sm
NGC5448 14 {} 553 | 49 24 45 -20.2 0007 Sa
NGC3414 0 48 318 | 28 14 24 -18.4 0003 50
NGCB353 13 531 197 40 31 43 -20.5 0008 7 S0
NGC1241 3 8 488 -9 6 ar -21 7 0014 Sb
NGC5982 15 37 385 | 5% 31 3 -209 0010 E
NGC3367 10 43 354 14 0 58 -21.0  0.010 Sc
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Tabla 6.3 cont.

Galaxia RA (1930) DEC (1930) m z Tipe
hr min seg E grad arcmin  arcseg f Alort.
NGC4374(M8d) 12 22 315 ] 13 9 51 -18.3 (1003 i
NGC5395 13 3 208 37 40 3 212 0012 Sb
NGC3189 10 15 206 | 22 4 35 -i9.1 0004 Sa
NGC1866 12 56 377 | 14 26 26 -200 0007 | SO
NGC5350 13 51 147 | 40 36 35 -20.3 0008 Sb
NGC3780 11 36 401 | 36 32 52 204  0.008 Sc
NGCT626 23 18 103 i 56 35 =211 0011 E
NGC3I900 11 46 341} 27 i8 1 197 0.006 1 SO
NGCHITT 13 54 17.9 | 47 28 46 -197  0.008 Sa
NGC3970 15 36 82 12 20 5T -198 6607 S
NGC3433 10 49 261 10 24 36 =205 0009 Sc
NGC3301 10 3¢ 121 | 22 3 33 -18.9 0004 | SOsa
NGCH485 14 5 279 | 53 14 21 -198 0007 | SO
NGC0474 1 17 817 3 17 201 0008 | SO
NGC5297 13 44 184 | 44 T 18 -20.1 0.008 Se
NGC5H890 13 13 146 | 42 13 37 =202 0009 Sc
NGC2o11 g 31 5.1 19 22 30 -206  0.011 ¢ SO
NGC5614: 14 22 11 35 5 4 -211 0013 | Sap
NGC2639 8 40 3 30 23 11 207 (0.011 Sa
NGC0T18 1 30 365 3 37 3 -19.2 0006 Sa
NGCT135 21 46 463 | -35 6 34 2001 D0Dg | S0
NGC5908 15 15 23 35 35 7 204 0011 Sb
NGC7285 22 925 52 -25 5 48 =210 0015 Sa
NGC0600 1 30 33 -7 34 4 -19.0 0.006 Sd
NGCT130 21 45 199 | -35 11 7 211 0.018 Sa
NGC3921 11 48 286 | 55 21 26 214 0019 | SO'a
NGC5218 13 30 278 | 63 1 7 -108  0.010 Sh
ES0O481-GoLT 3 14 519 -23 2 52 204 0013 | Sap
MRK1419 9 33 03 3 48 17 -208 0016 Sa
NGC5933 15 32 132 15 21 40 -188 0007 Sa
NGC3994 11 33 24 32 33 21 -198 0010 Sc
NGC7465 22 59 32 15 41 44 -188 0007 { 80
1C5222 22 26 223 | -65 55 1 -19.7 0011 Sb
NGC5635 14 26 180 | 27 37 34 2203 0.014 S
NGCL510 4 1 330 | -43 32 14 21700 0,003 § SO
ESO534-G09 22 3 363 ¢ -26 6 44 2198 0.011 | Sap
NGC0935 2 25 23 19 .22 35 -201 0014 | Sed
10196 2 1 74 14 30 G -19.7 0012 Sh
ARP318B(N0833) || 2 6 535 | -10 22 10 -19.9 0013 Sa
NGC5675 14 30 383 | 36 31 19 2199 0013 S
NGCT91 23 13 439 6 18 457 | -20.2 0.017 | She
NGC1266 3 13 203 | -2 36 40 -184 0.007 | SO
NGC5544: 14 14 3635 ] 36 48 8 «190 0010 | SO/a
NGC5345 14 14 59 36 48 20 2191 0.010 | She
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Tabla 6.3 cont.

Galaxia RA (1230) DEC {1950) m z Tipo
; hr  min seg l grad arcmin  arcseg J Morf.
ESO203-G019 3 4 166 | -49 39 49 -198 0015 SO
NGC8286 16 57 447 59 ] 40 -203 0018 Sh
NG(C5929 15 24 189 41 a0 41 -186 0009 Sap
NGC1301 3 18 19 -18 23 42 -19.5 0013 Sb
IC4200 13 32 32 27 46 0 -199  0.018 Sa
1C1904 3 12 569 | -30 53 33 -1896 D015 Sh
1C4249 13 24 20 -27 41 18 -17.8 0006 S
ESO404-G015 21 a7 33 -33 36 42 -194 0015 S
NGC33034A 10 34 179 18 23 48 -20.0  0.020 5h
KAZO62(1C1218) (| 16 16 342 63 19 28 163 0004 3
NGCHI04 13 18 494 0 36 17 -198 0019 Sa
ES0532-G012 21 54 37 -2 43 33 <195 0018 | 50/a
NGC4933A 13 1 171 ¢ .11 14 18 182 0011 E
MRIL0%4a 0 23 215 -3 41 51 -189 0015 SO
NGC1204 3 2 173 | -12 32 4 -18% 0015 | SO/a
CGCGOT4-129 14 8 16 3 13 47 35 -18.8  0.018
IRAS1305-24G7 13 5 596 | -24 7 ] 177 0.014

[ TESIS CON |
| FALLA DE ORIGEN
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Tabla 6.4: dMuestra LINER de transicion

Galaxia KA (1950) DEC (1930) m z Tipo
hy  min seg | grad  wiomin  arcseg | Mo,
IC1ver 1 44 4146 27 4 B -16.19961654 0003 SB{s)m
NGC0483 1 19 11 4 59 44 -21 253835949  0.008 SA{r)b
NGC0524 1 22 101 9 16 45 -21 24628151 (008 SA{1s)0--
NGCo321 1 21 594 1 28 15 -21 58839686 0 017 SB(r)be
CGCG436-030 1 1T 234 14 3 59 -20 38302081 0919
NGC1002 2 39 11.2 0 13 44 -19.2172981 0 003 SBh;sp
MRE1034A 2 20 235 31 58 7 00L4 GPair
NGC2541 8 11 L8 49 12 51 -17.09201863 0002 SA(s)ed
1C0a20 8 48 22 73 40 50 -20 81381326 0 {12 | SAB(1s)ab’ |
NGC2859 9 21 1533 34 43 44 -10 93168453 0.006 | (R)SB(1)0--
UGCN4881A 9 12 385 44 32 28 -21.08375408 0014 5
NGC3489 10 57 40 | 14 10 15 | -18.75660042 0002 | SAB(rs)0—
NGC3245 10 24 301 28 45 4 -19 59079097 0 005 SAQ)0
NGC3627(M66) 11 17 385 13 15 56 -20 28385867  0.002 SAB(s)b
NGC3875 1123 244 43 5l 28 -19.04080266 0 003 SA{s)h
NGC1013 11 35 366 44 13 31 -18 04442595 0.003 Sh
NGC391Y 11 48 T 52 6 9 -18 04564018 0.003 SAcd
NGC3705 11 27 315 9 33 g -18 80257917 Q003 SAB{r)ab
NGO3953 11 31 124 52 36 18 -19.90054428 - 0004 SB(r)be
NGC3681 11 23 526 17 8 22 -1919162698 0 004 SAB(1)bc
NGC3652 11 25 489 9 40 55 -18 8712811 0.006 Sh
NGC36998 1125 4214 53 a0 17 0010 GPan
UGC28108 11 23 13 14 56 37 -20 27769856 0.014 '
UGC2810A 11 23 86 14 a7 7 -20 77833410 0414 SB?
IRAS1134+0124 || 11 54 0 i 24 Y 0014
NGC4150 12 g 12 30 40 43 -14 95715669 0001 SA(0
NGC41552(M89) 12 33 8.4 12 49 56 -1742924731 0.001 E
NGC4713 12 47 254 5 34 50 -17.51058933 (002 SAB(rs)d
NGC4350 1223 579 31 30 & -18 94047157 (.002 SA(s)c?
NGC4435 1225 83 13 21 20 -18 40204283 0.003 SB(s}0
NGC4220 1213 129 48 9 38 -18.25380083 0003 SAG M=
NGC4l145 12 7 30 40 % 40 -18 8806578 0003 SAB{rs)d
NGCi429 12 M 541 11 23 5 -19 87143064 0.004 SAQ)0-
NGC4459 12 26 283 14 13 20 -19.72005574 0 004 SA{)0~
NGC4350 1z 2L 2611 16 58 16 -19 15530166 0004 SAQ
NGC4540 |12 32 195 15 49 37 -18 73258642 0004 | SAB(1s)ed
NGC4321(AMI00Y | 12 20 229 16 5 58 -21 53693639 0005 SAB(s)bc
NGC4324 1220 33 5] 31 38 -19.22606443 0006 SA()0--
NGC4a27 1231 352 2 55 43 -20 1406778 0.006 SABis)be
NGC4281 1217 484 a 39 51 -20.54186261 0 009 S0-+s5p
NGCs012 13 9 1.7 23 10 51 -19.83686308  0.009 SAB(1s)c
NGC3354 13 31 197 | 40 32 54 -20 39999728 0.809 E2
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Tabla 6.4 cont.

Galaxia RA (1930) DEC (1936) m z Tipo
hr min  seg | grad  arcmin  arcseg | Morf.
ARP240 13 37 216 1 5 19 go021 GPan
UGC03335B 13 13 421 ) 62 23 16 -20 47165675 0 019 Sc
NGC57061 1436 415 3 34 50 | -19.75511585 0005 | (R)SB(rs)0/a
NGC5746 14 42 242 2 9 53 |.-20 51901679  0.006 | SAB(1s)b7;sp
NGC3678 4 30 3731 58 3 25 -19 91492884  0.006 SAB(rs)b
NGC53656 14 28 206 | 33 32 34 -20 41643623 0011 Sab
KRK1490 14 17 538 | 48 27 35 -19.64903852 0019
UGC09639 14 56 49 45 4 36 -21 33613345 0014.;  Sab
IC4395 14 15 62 27 95 18 -21.15247807  0.014 s7
NGC3866(RI102) || 15 5 7 53 37 20 -19.023478  0.002 S0._3
NGC3879 15 8 292 | 57 11 25 -17 84418612 0603 SAfsibe
NGC5838 15 2 54 6 2 17 37 -19 37844711 0.005 SAD
NGCHR48 15 3 56 9 1 47 53 -20.87010344 0 006 E0-1
NGC5993 15 42 423 | 41 16 36 -21.6293937 0019 SB(1)b
NGC6285 16 &7 373 | B9 1 49 -19.05938184  0.019 S0
CGCGO52-037 16 58 27 4 11 24 -19 91524388 0019 $?
NGC6503 17 48 8824 70 9 28 -12 93688663  0.045 SA(s)ed
NGC7177 21 58 185 | 17 29 50 -18.51969282  0.004 SA(b
NGC7r42 23 41 431 ) 10 29 25 -19 36763377 0006 SA(nDb
NGCT769 23 48 312 19 52 19 -20.97651675 0014 | (R)SA(rsib
1C5298 23 13 331 25 17 1 -20.25445135 0.019 Spiral
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CAPITULO 6 GALANXIAS LINER

CONCLUSIONES

Tabla 6.5: Muestra LINER 1

Galaxia R.A (1950} DEC (15530) z m Tipo
hr min  seg | grad arcmin  arcseg ] Mord,
NGC0266 0 47 3.5 32 0 13 0015 -21 42853295 SB(rs)ab
NGC0O315 0 55 56 30 4 57 0.016 -21 89310863 E
NGC1052 2 38 373 -8 28 9 0.002 20 05260942 E4
NGC2681 8 49 58 51 30 14 0005 -18.73647898 | (R')SAB(s)0 a
NGC3031(n81Y 9 51 273 69 18 8 0.6403 SA(s)ah
NGC2787 9 14 497 69 24 50 0005 -12 01961103 SB{r)0--
NGC2985 9 45 5326 T2 30 15 0006  -20.05324929 (R'}SA(s)ab
NGC3226 1 20 431 20 G 6 0006 -13.63139052 E2:pec
NGC3Ti8 11 29 499 33 20 39 0005 -1902337257 SB(s)a:pec
NGC3998 11 ) 20.9 53 43 35 D006  -1910132146 SA(0?
NGCL036 11 a8 336 62 10 23 0606  -19 88222954 S0-
NGC3642 11 19 25.6 59 21 1 £.005 -19.08044982 SAQ)be:
NGC3884 11 43 369 20 40 11 o2 -21 3348364 SA(x)D a
NGC4238 12 25 136 13 17 7 0086 -13.86404169% SA(E)0, ap:
NGC4258(M1086) 12 18 294 47 34 33 0.005 -19 78200204 SAB(s)hc
NGC4278 12 17 361 24 33 29 0005 -~18 48758946 E1-2
NGC4143 12 T 48 142 43 13 0000 -18.94363775 SAB{s)0
NGC4772- i2 50  55.9 2 26 27 0006 -18 75132146 SA(s)a
NGC4203 12 iz 339 33 28 29 1 0006 -19 00564163 SABRO-
NGC1636 12 40 16.5 2 57 44 D.006 -20 39354832 E S0_1
NGC156a 12 33 52 26 15 46 0006 -20 74548844 SA(s)h7:sp
NGCLETH{ME8) 12 35 12 12 5 34 0005 -21.05405448 SAB(s)b
NGC4750 12 48 19 4 73 8 51 0.005  -19.60106205 (R)SA{rs)ab
NGC4450 12 25 58 17 21 42 0006 -21.18087174 SA(s)ab
NGCs005 13 8 376 a7 19 29 00065 -19.89598493 SAB(1s}he
NGC5077 13 16 52.9 | -12 23 38 0069 .20 306768953 E3-4
NGCT479 23 2 284 | 12 3 11 | 0007 -20 91076946 SB(s)c
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Capitulo 7

Conclusiones Generales

Durante el presente trabajo hemos estudiade el entorno circum-galactico de algunos Ntcleos
Activos de Galaxias, utilizando el programa FOCAS sobre las placas digitalizadas de Monte
Palomar. En el Cap. 3 estudiamos el entorno de las galaxias Seviert de tipo 1 v 2, en el
Cap. 4 ol de las galaxias Seviert 1 de lineas delgadas, en el Cap 5 estudiamos el de
las galaxias TRAS hrillantes v en el Cap. 6 el de los LINERs (divididos en tires grupos:
LINERs 1, 2 y de transicion). El resultado méas importante de nuestio trabajo radica en el
hecho de que, mientras lag galaxias anfitrién de los Nucleos Activos de tipo 1 no muestran
una mayor frecuencia de objetos con compaiieras cercanas al compararse con galaxias no
activas, los AGN de tipo 2 si lo hacen. Aun maés, los AGN de tipo 2 muestran frecuencias
compatables a las encontradas en objetos compuestos por una componente AGN y una
Starburst. Este resultado resulta sumamente perturbador, particularmente dentro de un
contexto de unificacién para AGN de tipo 1 v 2. Ademas, desafia las ideas de una conexién
entre actividad nuclear e interacciones galacticas, siende la Altima la posible detonadora
de la primera.

Este resultado puede ser interpretado ala luz de dos esquemas diametralmente opuestos
En el primero tendriamos que aceptar que la actividad nuclear (en particular la de tipo
1, pero también la de tipo 2 como se explicard adelante) no esta interrelacionada con las
interacciones galacticas, en este caso las dltimas serfan responsables sélo de los procesos
violentos de formacion estelar. Por otro lado, en el segundo esquema las interacciones si
serian los precursores de la actividad nuclear, pero la escala de tiempo en la cual apareceria
un AGN de tipo 1 después de la interaccién seria larga comparada con la escala de tiempo
en la cual se lleva a cabo la perturbacién gravitacional. Es decir, que para cuande podemos
observar un AGN de tipe 1, la “huella” impresa sobre la galaxia anfitrién por la perturbacién
gravitacional de una compafera ya ha sido borrada. Este dltimo punto abre la posibilidad
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CAPITULO 7 CONCLUSIONES GENERALES MODELQS DE UNIFICACION

de una secuencia evolutiva entre Starburst v AGN

Entonces. también resulta de suma importancia estudiar los distintos tipos de inter-
accién (fuerte. débil v merger), para discernir los procesos que cada uno de éstos puede
producir scbre la galaxia perturbada. de acuerdo a sus condiciones fisicas. Por ejemplo,
una galaxia muy pobie en abundancia de gas puede no presentar ni siquiera un proceso
violento de formacion estelar tras una interaccion fuerte, en la cual no haya transferencia
de material La respuesta de un objeto dada su relacién bulbo a disco {v por lo tanto. su
tipo martologico} es otro factor digno de tomarse en cuenta. Estos factores pueden dar
lugar a los distintos tipos de objetos observados (LINER, Starbust, etc ).

Por otro lado, es necesario relacionar los resultados para los tipos de AGN estudiados
en cl presente trabajo, con aquellos existentes para cuasares. Los estudios de medio am-
biente de estos tltimos se basan en imdgenes tomadas con telescopios muy potentes Si
las interacciones también desencadenan actividad nuclear de alta luminosidad. e hecho de
que no existan cuasales cercanos a nosotios necesita una explicacion, Probablemente algun
otro factor previene la formacion de AGN luminosos en la época actnal.

En las siguicntes secciones abordaremos de manera mas amplia los puntos planteados
en esta discusién.

7.1 Implicaciones para los Modelos de Unificacién

- En su forma mds simple, los modelos de unificacién para AGN de tipo 1 v 2, predicen gue
amnbos tipos de objetos son exactamente iguales, v las diferencias encontradas se deben
anica y exclusivamente al dngulo de visidon que tiene el observador Existe evidencia acu-
mulada en contra de este modelo, que s¢ ha discutido a lo largo de la tesis. Esta no volvera
a ser discutida aqui Sin embargo, hacemos hincapié en que los resultados encontrados
para el medio ambiente evidentemente van en contra de este esquema de unificacién, pues
si la @nica diferencia es el dngule de observacién. ; Coémo es que los objetos de tipo 2 se
encueniran en interacciones violentas mas fiecuentemente gue los obietos de tipo 17

La forma més simple del modelo de unificacion no puede ofrecer una respuesta satis-
tactoria a esta interrogante, sin embargo, una version modificada del esquema puede tratar
de explicar esta diferencia: si ias interacciones son las responsables de acarrear ef gas a las
regiones internas de las galaxias, también pueden ser las responsables del oscurecimiento
v de los brotes circumnucleares de formacién estelar {(encontrados con mayor frecuencia en
los AGN de tipe 2)  El oscurecimiento puede ser total, coino lo sugiere Shlosman et al
(1990), es deciv, que de cualquier angulo de vision el ohjeto sea detectado como de tipo 2,
o puede ser dependiente de la orientacion, en el caso en que se forme un toro. Sin embar 20,

164




CAPITULO 7 CONCLUSIONES GENERALES DINAMICA DEL KPC CENTRAL

este esquema solamente es valido si suponemos que las interacciones no estan relacionadas
con los eventos de actividad nuclear (ver Seccién 7.4), lo cual parece ser poco probable.
Si suponemos 1o contrario {una relacién interaccion-AGN), las diferencias encontradas solo
pueden ser explicadas a través de una secuencia evelutiva como la descrita en la Seccién
75 En este caso, si bien los objetos de tipo 1 v 2 son los mismos, se encuentran en etapas
completamente distintas de su vida activa, por lo que el modelo de unificacién planteado
con anterioridad no serfa valido por si solo, sino que se convertiria en un esquema evolutivo

7.2 Tipos de Interaccion

Un resultado sumamente importante del presente trabajo radica en el hiecho de gue las
diferencias de medio ambiente entre los AGN de tipo 2, los objetos compuestos {Sbrst +
AGN), los objetos de tipo 1 v las galaxias no activas se originan principalmente dentro de
los primeros 40 kpc en torne a los objetos. Adn méas, como se mostrd en el Cap. 5, sélo las
interacciones violentas (aquellas en que la separacién entre ohjetos es < 30 kpe) v los mer-
BeIs parecen ser capaces de detonar una actividad infrarroja fuera de lo que se espera por
la evolucién secular de una galaxia. Estos resultade nos muestran un panorama bastante
claxo: si bien, existen contados ejemplos en los cuales una interacciéon déhil puede cambiar
e manera notable las condiciones de una galaxia (como los mencionados en la Seccién 1 10
del Cap. 1), el electo de este tipo de interaccién parece no tener una repercusion drastica
sobre las galaxias que lo experimentan. Al menos a un nivel estadistico, las interacciones
violentas y los mergers son necesarios paia desencadenar procesos violentos de formacion
estelar nuclear v/o actividad nuclear de tipo 2. A través de un esquema evolutivo como el
planteado en las Sec. 7.5, esta afirmacion seria valida también para la actividad de tipo
1 De cualquier forma, una interaccién violenta parece afectar de manera irreversible la
evolucién secular de las galaxias que participan cn ella.

7.3 Simulaciones de la Dinamica del Kpc Central De Galaxias
con Potenciales Axisimétricos

Tanto los brotes nucleares de formacion estelar como la acrecién de material hacia un
agujero negro tienen una eficiencia muy limitada en la conversion de masa en energia. Por
lo tanto, una gran cantidad de material procesado (por cualquiera de los dos mecanismos)
es necesario para reproduci: las luminosidades observadas (tanto en Starbursts como en
AGN). La cantidad de masa necesaria dado el tiempo de vida de estos fendmenos puede
ser tan alta como = 10" Al:, cantidad que representa una fraceién pequefia de la masa
total de la galaxia. pero una fraccién medianamente considerable de la masa del medio
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interestelar. Esta cantidad de masa se vuelve importante en la dindmica del kpe central
de una galaxia (Julian & Toomre 1996; Bertin et al. 1989).

Estudiar la distribucién del gas v su cinemética en galaxias se enfrenta a un serio
problema de resclucion angular, la vesolucion lineal tipica que se puede obtener para estos
objetos es 2 | kpc. Estos estudios se basan en la deteccion de la molecula de CO principal-

mente, que es una trazadoia de gas de baja densidad Para estudiar regiones mas densas,
que es probablemente el caso del kpe central, hay que acudir a moléculas como HCN. No
existen michas observaciones de alta resolucidn capaces de reselver escalas menores al kpc
central, las que existen arrojan resultados mmy interesantes, que muestran la presencia de
perturbaciones morfologicas. El gas en estas regiones se encuentra acumulado en barras o
en anillos. Se han encontrado estructuras barradas en escalas menores a 100-300 pc {de
semieje mavor). Estas barras son unas cuantas veces mencres que las bairas encontradas
a mayor escala, lo cual es un soporte importante para los modelos de “barra en barra” pro-
puestos por Shlosman, Begelman & Frank (1990). Estos modelos son capaces de explicar la
pérdida de momento angular del material hasta distancias muy peguenas en el nncleo. Po
todas estas razones se ha considerado de suma importancia modelar la regiéon nuclear de
las galaxias v su respuesta a las perturbaciones. La decada pasada estos modelos tuvieron
un auge (e. g Bekki 2000; Heller & Shlosman 1994; Byvrd & Valtonen 2001; Barnes &
Hernquist 1991: Mikos & Hernguist 1994, 1996) Se realizaron modelos con v sin brotes
de formacion estelar v con v sin la presencia de un agujero negro central supermasivo. A
continuacidon describiremos bievemente los resultados encontrados

Primeramente describiremos los modelos que cuentan con un agujerc negro SUpermasivo
en el centro. Uno de los resultados fundamentales es que la presencia de brotes de formacion
estelar altera draméaticamente la evolucién del gas en el disco interno a escalas menores a
un kpe. En los modelos sin brotes de formacién estelar se encuentra que la dindmica de esta
region estd dominada por unas cnantas nubes masivas de gas que evolucionan finalmente
hacia el objeto central En este caso la acrecién de material hacia el agujero negro tiene un
cardcter esporddico come resultado de la captura e ingestién de alguna nube cuya dibita
se aproxime dramdticamente al centro Los remanentes de estas nubes forman un disco de
material con radios de 60 a 80 pe.

Los modelos que si consideran brotes de formacién estelar estan caracterizados por un
reacomodamiento del gas confinado a la barna. lo que se traduce en una mayor pérdida de
momento angular, v por lo tanto en una mavor cantidad de gas que cae hacia el micleo
galdctico (por un factor & 3) Estos modelos forman un diseo en escalas de 1 kpe debido
a la pérdida de material de la barra. La mavoria del material en el disco estd concentrada
en el borde, formando la imagen de un anillo. Con la formacién de estos discos la SFR
decrece lo que produce que el disco se contraiga hasta unos cuantos cientos de parsecs del
centro. La fase Starbuist puede tener luminosidades tan altas como =~ 10% erg s71 v de
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una duracién aproximada de = 107 — 10% afios (lo cual es consistente con lo que se espera
de las observaciones). En estas simulaciones se observa una relacién entre la SFR v Ia tasa
de acrecion hacia el agujero negro: la primera declina cuando la segunda entra en auge. El
crecimiento del agujero negro se vuelve dramatico cuando la fraccién de gas dentio de 1
kpees = 0.2 —0.3 del total de gas (estrellas -~ gas + masa del halo) Este comportamiento
se chserva en los modelos sin formacién estelar solo sila proporcién de gas es muche mavor.

Remover el apujero negro masivo del nacleo galactico no tiene mavor efecto en el com-
portamiento del gas a mayor escala, es decir a distancias mavores a 1 kpe. Sin embargo,
en la regidn interna si se observan cambios importantes. En el caso de simulaciones que
no cousideran procesos de formacién estelar, las nubes masivas que se formaban con la
presencia del agujero negro se vuelven a formar Estas nubes tienden a colapsar en un
solo objeto en el centio galdctico, es decir que con estos modelos el agujero negro se puede
" formar a través de una evolucion lenta. Por lo demas, los resultados encontrados con la

presencia del agujero negro se mantienen, incluido el caracter esporidico de la acrecién de

mazerial hacia el objeto central recién formado. Los modelos con formacién estelar v caren-
" cla de agujero negro central muestran algunas caracteristicas diferentes a sus similares con

agujero negro. La piincipal diferencia es que la SFR no declina como en el caso anterior,
sine que sigue creciendo monotanicamente. Como resultado de csto el disco nuclear se
calienta v se vuelve mas grueso, soportads por la presion del gas v la rotacion. Un disco
con estas caracteristicas ha sido observado en forma de un toro de gas molecular en la
galaxia Starburst NGC 1808 (Koribalski, Dickey & Mebold 1993) Sila tasa de formacion
estelar decae, el disco se enfifa de manera muy ripida v se vuelve inestable Estos discos
contienen == 50% de la masa dinamica total dentro de 500 kpc La evolucién posterior
consiste en una mavor cantidad de gas arrojada al micleo, que puede terminar formando
un agujero negro central o un agujerd negro binario.

En todos los modelos (con y sin formacion estelar, con y sin agujero central) se observa
una evolucién importante de la concentracion de masa en una regién de ~ 100 pc, en un
Japso de tiempo menor a dos periodos de rotacién, es decir en = 6 x 10% afios.

7.4 AGN Como Partede la Evolﬁcién Natural de una Galaxia

Los resultados encontrados en este trabajo (confirmados va para galaxias Seviert) indican
que los AGN de tipo 1 no tienden a encontrarse con mayor frecuencia entre sistemas
interactuando, mientras que los de tipo 2.8i. De haber una conexién entre interacciones y
actividad nuclear el exceso seria esperado en ambos tipos. Por lo tanto la pregunta sobre
la validez de la conexién interaccién- AGN resulta pertinente. De resultar falsa, habria que

167

i
;
i
t
|
i
|
i
;
i
;
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echar marcha atras con gran parte de lo que se creia sobre el origen de la actividad nuclear.
En esta seccidn presentamos una interpretacion de los resultados en la cual se plantea esta
altima como parte de la evolucién “natural” de una galaxia, tal v como Corbin (2000) lo
ha sugerido v como 1o exponemos a continuacion.

Ideas recientes han sugeride que el espectro nuclear de una galaxia, asi como las
asimetrias encontradas en su morfologia, estdn mas relacionadas con el tipo de Hubble
que con el medio ambiente. Se ha encontrado que las galaxias Sevfext prefieren hospedarse
en galaxias de tipo temprano (Moles, Marquez & Perez 1993; Ho, Filippenko & Sargent
1997) Estudios recientes de la cinemética y la emisién de radio de los nacleos de galaxias
elipticas ¥ S0 han indicado gue muchas contienen un agujero negio supexmasive dormido
0 acretando materia muy débilmente (Magorrian et al. 1998; Kormendy & Bender 1999).

Esto nos plantea un escenario muy interesante como el que estudiaron Norman & Sco-
ville (1988), en el que Ia formacion de un agnjero negro Masivo 0 SUPErMASIvO oCUITe como
parte de la formacion natural de muchos nicleos galacticos, sin la necesidad de un even-
to de interaccién. En este escenario se pociia dar una secuencia evolutiva en la cual las
galaxias S0 v elipticas han terminado de foimar sus agujeros negros y sus bulbos v han
finalizado su etapa activa, las galaxias espirales tempranas se encuentran cerca de, o en
su fase active v formando su agujero negro por lo que son clasificadas como Severt o
LINER. v las galaxias espirales tardias tienen ¢gue formar, o nunca formarin un agujero
negro masivo o supermasivo (probablemente porque el gas se convertizd en estrellas) capaz
de producir actividad no térmica En faver de este modelo evolutivo se ha argumentado
que la secuencia de Hubble es una sccuencia de formacion estelar (Iennicutt 1992}, con las
espirales tardias en el extremo de alta formacian estelar. Ademas, Veilleux et al. {1993)
encontiaron que los perfiles de absorcion en A3 v Mgl en las galaxias infrarrojas luminosas
que hospedan un micleo activo son mas intensos que en aquellas infrarrojas Iuminosas que
s6lo muestran evidencia de formacion esteiar, lo cual sugiere que la poblacién estelar de las
primeras es mds vieja. En favor de esta secuencia se aftade la idea de que el combustible
de los AGN es local v no proviene ni de inestabilidades de barra ni de efectos de marea por
una interaccion (Mcleod & Rieke 1995). Entonces, dado que un AGN consume una gran
cantidad de marerial, su petiodo de vida con este modelo es relativamente corto.

En este modelo los cuasares pueden ser explicados como agquellos AGN en los cuales
el efecto de una interaccion ha incremensado la cantidad de combustible nuclear v ia tasa
de acrecion. Fsta idea estd soportada por el hecho de que los cuasares habitan cimulos
més ticos que las galaxias Sesfert (Ellingson, Yee & Greem 1991; Hutchings 1993) La
evolucién de los cuasares en este contexto podria explicarse de manera natural a través de
la evelucion cosmelagica de la tasa de ocwrrencia de mergers {ver Carlberg 1990)

Daclo que las galaxias Sevfert 2, LINER 2, TL v BIRG (muchas de las cuales muestran
evidencias de Starbuxsts) tienen un exceso de compafieras, la tnica explicacién posible para
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este efecto es que las interacciones si estéan ligadas a eventos violentos de formacién estelax
y no a la actividad nuclear (Storchi-Bergman et al. 2001). Esto explicaria de manera
natural porgué los objetos de tipo 2 muestran brotes violentos de formacion estelar mas
frecuentemente que los de tipo 1. Esta idea da pie a una separacién natural entze objetos
de tipo 2 (dos poblaciones, una con Starburst v la otra sin) como la que se explico en el
Cap. 5.

Sin embargo, este modelo experimenta una seiie de dificultades serias, que parecen
irresolubles. Por ejemplo, las simulaciones més recientes muestran que parece imposible la
formacion de un agujerc negro masivo, aun cn el universo temprano, si no es a través de un
merger entre galaxias de masa comparable (e g. Cattaneo, Hachnelt & Rees 2000; Cattaneo
2001). En otras palabras, la acrecion de material en un agujero negro no puede explicar
la cantidad de masa contenida por éste. aun en galaxias no activas en las cuales un hovo
_negro ha sido deteciade Este resultado es particularmente impactante en cuasares [gque
tienen agujeros negros supermasivos), Por lo tanto, la formacién de un hoyvo negro como
parte “natural” de la evolucién de una galaxia parece ser muy poco probable. Ademads,
~también se ha demostrade (ver Sec 7 6) que la evolucion de la tasa de ocurtencia de
mergers a través del tiempo (corrimiento al rojo) no puede explicar satisfactoriamente
" la evolucién de la ocurrencia de cuasares después de z &~ 2. Por otro lado, si hien la
secuencia de Hubble ¢s una secuencia de formacién estelar, se ha demostrado que las
galaxias Starburst son mas frecuentes entre tipos tempranos, lo cual va en contia de la
secuencia evolutiva Ademas, la idea de que el material acretado es de caracter local v no
proviene de inestabilidacdes de barra ni de interacciones no parece tener muchos adeptos,
la idea con mayor popularidad es exactamente la contraria. Como se explicd en la seccion
7.3, los potenciales ne axisimétricos, entre ellos los producidos por interaccidon de galaxias,
son condicién necesaria para lz caida del gas al nacieo

Nusestros resultados claramente se muestran contrarios al modelo planteado en este
punto. Este modelo falla al tratar de explicar porqué los LINERs de transicion (que tienen
espectios entre LINER 2 v galaxias Hyr, v por tanto caracteristicas mas cercanas a galaxias
Starburst} se encuentran con menor frecuencia en sistermnas en interaccién v mergers que
los LINER 2.

7.5 Actividad Nuclear Inducida por Interacciones Galacticas

Como ya se menciond, nuestros resultados para AGN de tipe 1 v 2 son compatibles con
la idea de que las fuerzas de marea inducen actividad nuclear sélo si la escala de tiempo
en la que podemos observar un nicleo de tipo 1 es mmavor que la escala de tiempo que
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dura la perturbacién gravitacional. Como se discutio en los Caps. b v 6 existe evidencia
observacional de que este puede ser el caso. Este escenario también se ve tavorecido por
resultados tedricos (e.g. Byrd & Valtonen 2001 entre muchos otros).

Desde va hace mas de una década se tenia la idea de que los brotes cizcuninucleares de
formacion estelar v la actividad nuclear podrian seguir una secuencia evolutiva Con este
estudio hemos sugeride un modelo independiente de la luminosidad. gue empieza con una
interaccion. que a su vez da ple a un Starburst, el cual evoluciona en un sistema compuesto
v aun AGN de tipo 2, para finalizar en un AGN de tipe 1 Ista secuencia se muestra de
manera esquematica a continuacidn.

TL—1[2—11
Interaccion = Starburst Poder AGN {7.1)
Sy2/Sbrst — Sy2 — Syl

Come se explicod en el Cap 8 esta ecuacion puede ser ieida como una secuencia de
oscurecimiento en la direccién hoizontal v como una secuencia de poder de AGN en la
vertical © como una secuencia de actividad Starbuist-AGN en la direccidn horizontal
v una secuencia de luminosidad en la vertical (en este caso las dos cdivecciones no son
completamente independientes). Por ejemplo, la diferencia entre la secuencia LINER v la
Sevfert podria estar producida porque en la primera no existe un agujere negro supermasivo
formado inicialmente v en la segunda si, o bien por distintas tasas de acrecién En los
Capitulos 5 v 6 hemos discutido ampliamente la evidencia observacional que da soporte
a esta teoria (ademas de la evidencia relativa a interacciones encontrada en el presente
estudio), ésta no volvera a ser discutida aqui. En esta seccién pretendemos someter la
secuencla evolutiva planteada con anterioridad a los resultados de las simulaciones sobre el
movimiento del gas ante las perturbaciones no axisimésricas, en particular, ante las fucrzas
de marea entie galaxias.

Como se menciond en la seccion 7.3 aquellos modelos én los que se incluven los procesos
de formacion estelar no sélo pueden explicar los Starbursts, sino que ademds también
explican de manera mas adecuada la canalizacion del gas a los pes centzales a través de
una, pérdida de momento angular mas eficiente Los modelos que no incluyen la formacion
de estrellas fracasan en predecir una acrecién continua de material hasta el agujero negio,
mientras que los modelos que si toman en cuenta los procesos de formacién cstelar no
s0lo son capaces de predecir de manera mas adecuada una acrecion confinua, sine que
ademds muestran una intercorrelacion entre la SFR v la tasa de acrecion de masa. Todo
esto brinda, evidentemente, un apovo natural a la secuencia evolutiva que se ha planteado
en el presente trabajo. Algunos mocdelos son capaces de predecir inclusive la formacion
de un toro de gas a unos 500 pc del centro. Si el polvo v el gas se encuentian acoplados,
también esperariamos encontrar el famoso toro oscurecedor de material en estas distancias
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Los modeles que predicen un decaimiento de la SFR al inciementarse la tasa de aciecion
parecen apovar de manera mas natural una secuencia horizontal en la Ec 7.1 dominada
por el peso de las componentes AGN-Starburst: Sin embargo, los modelos en los cuales la
tasa de formacién estelar es proporcional a la tasa de acrecion de masa (algunos modelos
predicen esto}, esperariamos tener actividad no térmica inducida desde las primeras fases
evolutivas a partir de la perturbacidn. Por lo tanto, apelamos una vez mas al oscurecimiento
como una explicacién ad hoc del por qué se observa una menor fraccién de AGN de tipo
1 en interaccién v con brotes cireumnucleares de formacién esielar  Volvemos a hacer
hincapié en que el escenario mas probable es una combinacién de las dos lecturas auteriores,
es decir contribucion Starburst-AGN més oscurecimiento, pues estos dos factores no son
independientes sino que estdn intimamente relacionados.

Por otro lado, la comparacién de modelos con formacion estelar que no contienen un
agujero negro supermasivo al presentarse la perturbacién, resulta sumamente interesante
(en los modelos sin formacion estelar esta comparacién no tiene mucho sentido porque
practicamente no hav diferencias). Como se menciono, la principal diferencia radica en: que,
a diferencia de cuando el agujero negro masivo va se encuenira presente, sin la presencia de
. éste la tasa de formacion estelar crece rnoncténicamente, por lo que se puede producir un
Starburst de mavor luminosidad. Si la tasa de formacion estelar no declina en algin punto,
al agotarse el gas también se agotara la formacion de estrellas v éste serd el final evolutive
moducido por la perturbacién. Sin embargo, si la tasa de formacion estelar si declina,
se provoca un movimicnto de gas violento hacia el nficleo, que puede formar rapidamente
un agujero negro poco masivo. Por lo tanto, aungue de manera muy circunstancial, la
comparacién de estos modelos también parece apoyar la secuencia vertical en la Ec. 7.1.
Con la presencia de un agujero negro masivo la perturbacion daria lugar a una galaxia
Seyiert de tipo 1, con la carencia de este se podria llegar a observar un LINER 1. Para
que el agujero negio se forme la SFR debe declinar, v esto no necesariamente tiene por
gque ocurrir, por lo tanto esto puede explicar de manera, al menos cualitativa, por que el
nimere de LINER 1s es bastante menor con respecto al ndmero de Sy 1s vy también de
LINER 2s (ionizados por choques de gas v formacién estelar). Desgraciadamente existen
pocas simulaciones en las gue no se encuentre un agujero negro presente al momento de la
perturbacién, v todas se han hecho con el fin de comparar con modelos con agujero negro

Por nltimo, deseamos enfatizar el hecho de gue existe evidencia tedrica v observacional
de que el movimiento del gas hacia las regiones més cercanas al nicleo y la formacion del
agujerc negro estan intimamente relacionados con el bulbe galactico. Se ha sugerido (e g.
Clayton et al. 1996) que debido a que la formacion de la region nuclear interna (tanto alta
SFR como agujero negro) debe estar acompafiada por procesos disipativos importantes,
las nubes de gas pueden adquiriy componentes de velocidad importantes en la direccion
perpendicular al disco adentro de unos cuantos kpcs centrales, lo cual contribuve a la
formacién del bulbo Por lo tanto, las galaxias Sc, en donde el bulbo no se encuentra
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formado. muyv probablemente tampoco pudieron formar estructura nuclear y agujere negro
ante la presencia de potenciales no axisimétricos {muchas de ellas son barradas ¥ no existe
evidencia de gue se encuentre mas aisladas que las espirales tempranas). Por lo tanto, un
moclelo en el que las interacciones produzcan Starbursts v actividad nuclear es consistente
con el hecho de encontrar estas cavacteristicas en galaxias de tipo temprano.

7.6 Comparacion con el Medio Ambiente de AGN muy Lu-
minosos

El medio ambiente de los cuasares ha sido extensamente investigado hasta un lmite de
corrimiento al rojo de = 0.7 a través de potentes telescopios en tierra v del Telescopio
Espacial. Estos estudios se han realizado tanto en la region del visible como en la infrarroja
{eg. Hutchings & Neff 1992, 1997; Mcleod & Rieke 1995; Baheall ot al. 1997; Melie &
Dunlop 2001: Smith. Bovle & Maddox 2000; etc.}. Se ha escrito mucho sobre la evidencia de
efectos e marea como disparadores de cuasares, asi como de la morfologia de sus galaxias
anfinién La mavoria de los estudios han comparado el medio ambiente de cuasares radio
callados con aquel de cuasares radiofuertes. Los estudios han seguido dos rutas principales,
en la primera se ha tratado de obtener evidencia directa de interacciones, en la segunda se
ha tratado de determinar si su medio ambiente global es mas abundante que el de objeros
no activos, es decir. se ha tratado de determinar si habitan en cumulos mas ricos,

Los estudios nue se han enfocado en la rigueza del cimuls presentan toda clase de resul-
tados por demds inconsistentes Aluchos autores han encontrado diferencias significativas
entre los ciimulos a los cuales pertenecen los objetos radiocallados v radiofuertes, con los
altimos perteneciendo a las asociaciones mas ricas (e.g. Yee & Ellingson 1993; Wold et al
2001). Otzos trabajos han obtenido resultados contrastantes en los cuales no existe dife-
rencia significativa entre la riqueza de los camules de ambos tipos (e g. McLure & Dunlop
2001; Smith. Bovle & MMaddox 2001). En estos trabajos la rigqueza media es la misma que
la de Ias galaxias no activas a estos mismo redshifts

Por otro lado. existe evidencia de que las interacciones galaxia-galaxia juega un papel
sustancial como disparadores de la actividad cuasar. Hasta hace poco, se crefa que una
fraccién impoirante de cuasares habia atiavesado por eventos de perturbaciones de marea
violentas o mergers (e.g. Disney et al. 1995). La alta magnitud absoluta de estos objetos
(e.g. Carbhallo et al. 1998), asi como la distribucién de velocidad de las galaxias cercanas
a vuasares (Ellingson et al 1991) parecen apovar esta idea (Yee & Eliingson 1993. Sin
embargo. recientemente se ha encontrado un nimero inesperadamente alto de cuasares
cuvas galaxias anfitrién no muestran seftales de isoforas perturbadas por efectos de marea
(Cattaneo 2001) v cuvas poblaciones estelares son viejas '
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Los modelos pare la formacién de cuasares parecen indicar ¢ue el crecimiento de un
agujero negro Masivo en un cuasar precisa necesatiamente de un evento merger entre dos
galaxiag masivas pues de otva forma. las masas de agujero negro observadas no son repro-
ducibles solo con procesos de acrecion. Cattaneo Haehnelt & Rees {1999) demostraron a
nravés de un modelo simple, que después de un evento merger de gran escala los agujeros
negros de las dos componentes que fusionan terminan por formar un agujero negro super-
masivo v que parte del gas fric en el remanente es acrerado por éste. Todo este. ha llevado
a algunos autores a proponer que la escala de tiempo para encender la actividad cuasar a
partir de la interaccion es 1elativamente grande, pues el cuasar atraviesa por dos fases: una
en la cual no se ha formado el agujero negro supermasive v se observa un cobjeto con una
muyv alta SFR circumnuclear, v la segunda en la cual el agujero negro va se ha formado
v empleza a aczetar material (la fase cuasar). También se ha sugerido gue aun cuando of
agujero negro supermasivo se forme ripidamente los cuasmes podiian estar oscurecidos
por Ias regiones de formacidn estelar violenta {lo cual parece estar apovado por el hecho

Cde ¢que en los cuasares no se ha observado emojecimiento) Al igual que en el caso de lag
_galaxias Sevfert 1, se ha propuesto que en no menos de 108 afios después de la perturbacion
se puede observar un cuasar. Ademads. estudios recientes de galaxias TR AS ultraluminosas

Chan revelado que pueden contener un ndcleo cuasa oscurecido o gue pueden evolucionar
de ohjetos con altisimas tasas de formacion estelar hadda objetos acretando material hacia
agujerss negros supeimasivos. Como también se ha descubierto que las ULIRGs habitan
en meigers recientes v los mergers han sido considerados la semilla de los cuasares, el
modelo evolutivo planteado en este tiabajo para galaxias Seviert + LINERs parece ser una
constante para la formacidon de AGN e independiente de la huninosidad (en la direccidn
horizontal de la ecuacion 7 1)

Uina de las mopiedades mdas dramaticas de los cuasares es la vielenta evolucion de la
densidad de objetes, cuva intensidad pico se encuentia en el rango = ~ 2—3 Los escenarios
jerdrquicos de formacion de estructuras en un universo dominade por materia oscura pueden
explicar de forma satisfacroria el decaimiento en la poblacién cuasar a z > 3. slempre v
cuando exista una conexion entre éstos v el colapso de los primeros halos de materia oscura
(Efstathion & Rees 1998; Haehnelt & Rees 1993). Sin embargo a redshifts bajos (z < 2)
este modelo falla al predecir el promumciade decaimiento de la poblacién. Esto ha sugerido
que es necesario asociar a los cuasares directamente con los bulbos galécticos, v no con
el halo galdctico. ANuchas hipdtesis tratan de explicar el decaimiento cuasar a partir de
su relacién con los bulbos galdciicos. Entie ellas se encuentran el decaimiento de la tasa
de mergers (Carlberg 1990}, una evolucién de la distribucién espectral de energia {Cadig,
Petrosian & Wandel 1991), una transicién desde el régimen de acrecion de Eddington hasta
un 1égimen sub-Eddington con acrecién intermitente (Small & Blandiord 1992), una tasa
de acrecién decreciente con el tiempo césmico {Haiman & Menou 2000), una ineficiente
formacidn de galaxias en halos a bajo 1edshift {Monaco et al 2000) o agotamiento de las
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reservas de gas por formacion estelar. Una posibilidad a la que se le ha puesto particular
énfasis es la que incluve que la fraccidn de masa acretada disminuve con el redshift. en
este ¢aso los agujeros negros se forman en una escala de tiempo mucho més corta que la
de Hubble, entonces, los agujeros negros que se formaron a alto redshift son més masivos
porque en aquellas épocas las condiciones para el crecimiento de un agujero negro eran
mas favorables {Cattaneo 2001). Este resultado pareceria estar apoyado por el trabajo
de Merryfield, Forbes & Terlevich {2000), quienes encontzaron una correlacion entre la
masa del agujero negro v la edad de la poblacién estelar {agqui sin embargo, hay que tener
cuidada, porque la pesibilidad de que esta correlacion exista debido a ¢ue el agujero negro
masivo hava tenido mas tiempo de acretar matexrial no puede ser desechada).

Por otro lado, los modelos que tratan de explicar el decaimiento de la poblacién cuasar
a través del decalmiento de la tasa de mergers han sido muy ariticados porcue no toman
en cuenta que a bajo redshift se han formade halos cada vez mas brillantes, capaces de
formar cuasares muv brillantes. Por lo fanto, se ha propuesto que el decaimiento de la
poblacion estd relacionado tinicamente con la tasa de mergers de galaxias ricas en gas
(que son las nnicas relacionadas directamente con la formacion de cuasares). Esta tasa
decae mas rapidamente que la de la poblacidn global, por lo que se le ha considerado el
principal elemento en el decaimiento de ia poblacién cuasar. Sin embaigo atn esta tasa
por si sola no es suficiente. Existe un modelo muy reciente que toma en cuenta log dos
modelos mis aceprados, a saber, la tasa de formacién de mergers por galaxias ricas en gas
v la disminucion de masa acretaca con el redshift (Cattaneo 2001} Este modelo parece ser
el que reproduce de manera mis adecuada el decaimiento de cuasares a bajo redshitt, pero
stlo es valido si la tasa de acrecién a bajo redshift esta regulada por el consumo de gas
por procesos de formacién estelar (Kaufiman & Haehnelt 2000; Cattaneo 2001), resultado
consistente con el encontiado a través de modelar el kpe central. Un modelo paralelo al
descrito con anterioridad fue desarrollado por de Robertis {1985} para interacciones no
ligadas. Il autor encontrd que lag interaccicnes capaces de producir cuasares decrecen
exponencialmente a z < 2, debide a la virializacidon de los ciimulos ricos v a que en éstos.
los sistemas ricos en gas se han agotado en épocas anteriores. Este resultado ha sido
confirmado por Cavaliere & Vittorini (2000).

Por lo tante, un escenario en el cual las perturbaciones sobre una galaxia producidas
por una companera {va sean mergers o interacciones violentas) desencadene tanto los brozes
violentos de formacién estelar, como la actividad nuclear, parece ser valido a pesar de que
no se observan cuasares cercanos a nosotros. En otras palabras, a pesar de la interaccion,
no se observan cuasares cercanos a nosotros por otras razones como son la carencia de
agujeros negros supermasivos o la disminucién de la tasa de acrecion de masa. Este punto
resulta sumamente importante en nuestro trabajo, dade que la secuencia Cuasai-Seyfert
parece seguir el mismo sentido que la secuencia Sevfert-LINER de la Ec. 7.1 (dizeccién
vertical de la ecuacion), a saber, mayor tasa de acrecion o mavor masa de agujero negio.
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Este resultado parece estar favorecido por el heclio de que se ha encontrade una conzelacion
entre la luminosodad del bulbo galactico v la masa del agujero negro central (Magorrian
et al 1998 entre muchos otios) v porque los agujeros negros en galaxias espirales parecen
ser menos masivos que los que se encuentran en galaxias elipticas {Salucci et al. 2000) (v
los cuasares tienden a hospedarse en las dltimas. mientras que lag Sevfert en las primeras).
Por 1o tanto la secuencia evolutiva paia AGN podifa ser independiente de la luminosidad
v podria expresatse de la siguiente forma:

LINER2 - LINER]
|
Interaccion = Starburst{ Scyfert2 — Seyfertl | Poder AGN (7.2)

ULIRG — Cuasar

Con la diveccion horizonral consistiende en una secuencia temporal debida al peso de
las contribucines Starburst v AGN v al oscurecimiento v la diteccion vertical debida al
nivel de actividad nuclear que se desencadena de acueido a las condiciones de cada objeto
“al momento de la nteraceion

7.7 Perspectivas a Futuro

Ln cowplemento fundamental para el nresente tralajo consiste en obtener los corrimientaos
al rojo de cada una de las galaxias compafieras, con el fin de determinar si efectivamente se
trata de comparieras [isicas. Recientomente se han actualizado los bancos de datos extra-
galdcticos entre eilos NED, Jos cuales tienen informacién de algunos objetos. Para obtener
informacién de objetos no listados en NED se pueden obtener espectios de baja resolu-
cion. que permiten obtener el corrimiento al rojo de galaxias débiles. Con la obtencidn de
dichos conlimientos seria posibie complementar los métodos estadisticos utilizados para la
elininacién de compafieras épticas. Actuahnente, cstamos realizando dichas observaciones
con el LEOSC del Observataio de Cananea, Sonoa.

Con los datos que se obtengan se planea conformar un catalogo de compaieras fisicas de
galaxias activas, el cual estard a disposicién de la comunidad astronémica v hard posihle
la realizacion de otros provectos dirigidos hacia el estudio de la actividad nudear. Por
ejemplo, se pueden medir las intensidades de las lineas de emision v buscar una posible
conelacion con el nivel de interaccién. También se puede estudiar la frecuencia con la cual
se observa actividad en los dos objetos que estan interactuando. ¢ intentar determinar las
condiciones para que esto ocurra A través del survev en el cercano inlrarrojo 2NIASS se




CAPITULO 7 CONCLUSIONES GENERALES COMPARACION CON CUASARES

puede obtener [a masa de las galaxias activas v sus companeras, para tener determinaciones
mis exactas de las fuerzas de marea que actian en cada objeto

Por otro lado, con el fin de deteyminar si la secuencia evolntiva planteada en este trabajo
es adecuada o no, es interesante estudiar la SFR de las galaxias activas aisladas v de las
galaxias activas en interaccion. Las muestras para este estucio se derivan directamente de
nuestro trabajo {pues sabemos cuales Sevfert tienen companera v cudles no, ete.). Otro
estucdio que podifa ayvudar a esclarecer la validez de la secuencia evolutiva, v el papel
que puedan tener en ella el oscurecimiento v la razén entre las componentes téimica no
tétrnica, consistiria en obtener, a través de técnicas de espectropolarimetria, la frecuencia
con la cual los AGN de tipo 2 en interaccion v los AGN de tipo 2 aislados muestran una
region de lineas anchas escondida.

En un tema completamente distinte, se podria relacionar nuestro estudio con la estruc-
tura a mavor escala del universo para z < 0.03. Actualmente, el Catalogo de Galaxias
Cercanas de Tullv & Fisher muestra esta estructura hasta corrimientos al rojo de = 0.01
También resultaria sumamente interesante, intentar relacionar la frecuencia de interac-
clones con el tipo morfolégico v, a su vez, éste con la actividad nuclear, va que la evolucion
de un nucleo active v la evolucion del tipo morfologico (81 ésta existe) podifan ir de la
mano v ambas podrian ser producidas por efectos de marea.

Un altime estudio gue valdria la pena realizar. seria simular computacionalmente en-
cuentros tortuitos de galaxias en regiones con distintas densidades galdcticas v distintas
dispersiones de velocidades, con el fin de reproduciy nuestros resultados estadisticos para
compaiicras brillantes, v cotejar la tasa de ocurrencia de interacciones con la tasa de ocur-
rencia de nicleos activos
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Apéndice A

Espectros de Galaxias Seyfert

A.1 Seyfert 1
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